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Introdu
tion
Longtemps, le seul instrument d'optique sur lequel l'homme pouvait 
ompter lanuit fut son ÷il. La première utilisation astronomique de la lunette par Galilée, auXVIe siè
le, dé
len
ha une (( 
ourse au diamètre )) des instruments astronomiques,d'abord pour les réfra
teurs (les lunettes astronomiques), jusqu'au XIXe siè
le, puispour les ré�e
teurs (les téles
opes) depuis lors. L'obje
tif était simple : pour voirplus loin, 
'est-à-dire des objets plus faibles, il fallait de plus gros instruments ; pourvoir de plus �ns détails, il fallait aussi augmenter le diamètre des optiques.Mais la turbulen
e atmosphérique, tout du moins jusqu'à la mise au point desystèmes d'optique adaptative, était un frein à la réalisation de 
e se
ond obje
-tif. La (( résolution angulaire )), la taille angulaire du plus petit détail observable,était limitée par la taille d'une ta
he, dont le diamètre dépend de l'intensité de laturbulen
e atmosphérique le long de la ligne de visée. La 
ourse à la résolution an-gulaire semblait don
 perdue... jusqu'à 
e que dans la deuxième moitié du XIXesiè
le, quelques astronomes français et améri
ains aient l'idée d'exploiter une expé-rien
e faite une quarantaine d'années plus t�t par un méde
in anglais, pour mesurerla taille d'une étoile. L'interférométrie stellaire était née... son histoire est ra
ontéedans le 
hapitre 1. Cette partie dé
rit également les deux instruments mentionnésdans 
e mémoire.Après 
es débuts prometteurs, les travaux se poursuivent entre les deux guerresmondiales aux Etats-Unis. Mais l'interférométrie optique fut presque entièrementmise de 
�té, prin
ipalement pour des raisons te
hniques, alors même que l'interfé-rométrie radio se développait en for
e à partir des années 1950. Elle fut redynamiséeprin
ipalement dans les années 1970, avant de prendre progressivement de l'ampleurdans les années 1980 ave
 la naissan
e de nombreux projets, 
on
rétisés dans lesannées 1990. Elle se 
on
entra surtout sur des bandes spe
trales où les 
ontraintessur la qualité des optiques étaient moindres, le pro
he infrarouge. En parallèle, leste
hniques radio avaient été extrapolées vers le domaine millimétrique. Restait unela
une à 
ombler, dans le domaine des longueurs d'onde de l'(( infrarouge thermique )).Celui-
i, en e�et, demandait des e�orts parti
uliers, en raison de la présen
e d'unphénomène physique négligeable dans les autres bandes spe
trales du domaine des11
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longueurs d'onde visible et infrarouge, l'émission thermique des optiques, dont l'in-tensité était parfois même supérieure à 
elle du �ux stellaire lui-même. Le 
hapitre 2en présente un panorama général, exposant la nature du problème, puis les parades
lassiques utilisées en astronomie monopupille.A�n de mieux déterminer les 
ontraintes qui s'appliquent aux estimateurs utilisésdans la rédu
tion des données interférométriques, il fallait mesurer l'intensité dufond thermique dans les bandes spe
trales qui devaient intéresser les instruments enexploitation, en 
onstru
tion, ou en projet.L'instrument TISIS (Thermal Infrared Stellar Interferometri
 Set-up), l'exten-sion de l'instrument FLUOR (pour Fiber Linked Unit for Opti
al Re
ombination)dans l'infrarouge thermique, a pu être exploité dans les bandes L et L', 
entréesrespe
tivement aux environs de 3,4 µm et 3,8 µm. Une mission a été menée a�n dele tester en bande M, vers 5 µm. Les observations menées dans 
es bandes spe
-trales ont permis l'a
quisition de données sur l'évolution du fond thermique dansdes 
onditions variables.A�n de 
ompléter le panorama, dans la perspe
tive du développement de l'ins-trument MIDI (MID-infrared Interferometri
 instrument) sur le VLTI, et de l'in-terféromètre spatial DARWIN, il était né
essaire de pro
éder à des observationsdans l'infrarouge moyen, autour de 10 µm, là où les 
ontraintes étaient a priori lesplus fortes. Ces mesures ont été e�e
tuées sur un téles
ope monopupille, UKIRT, àHawaï.Une expérien
e destinée à mesurer les 
ara
téristiques du fond thermique sur leVLTI lui-même, TheBEs, a été proposée.Le fond thermique, même si l'on a déjà tenu 
ompte des 
ontraintes qu'il im-posait sur les observations, a des 
onséquen
es parti
ulières en interférométrie. Ces
onséquen
es sont liées à la nature même de l'estimation des observables d'un inter-féromètre.Il faut don
 étudier l'impa
t d'une mauvaise estimation du fond thermique dansun 
ontexte interférométrique : impa
t sur la détermination du niveau moyen d'uninterférogramme, mais aussi biais possible sur une estimation de l'amplitude dusignal 
ohérent.Le 
hapitre 3 se 
on
lue ave
 des propositions d'algorithmes destinés à remédierau moins à 
ertains biais introduits au 
ours de l'estimation du 
ontraste interfé-rométrique, par une absen
e d'estimation des �u
tuations basse fréquen
e du fondthermique.Tous 
es e�orts auraient été inutiles s'ils n'avaient été sous-tendus par une mo-tivation s
ienti�que.Les bandes spe
trales où se pose le problème du fond thermique présentent unintérêt indéniable quand il s'agit, notamment, de sonder l'environnement stellaire
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d'étoiles en �n de vie. L'émission thermique des poussières se trouve être maximaleà 
es longueurs d'onde, sans même parler des raies d'émission des molé
ules qui s'yforment. De plus, la résolution angulaire atteinte par les interféromètres 
onstruitsdans les années 1990 leur permet de résoudre 
es grosses bulles de gaz et de pous-sières.TISIS a permis l'observation d'une vingtaine de 
es étoiles. Le 
hapitre 4, aprèsun panorama des types d'étoiles observées, expose les résultats des observations,ainsi que les questions que 
es dernières soulèvent.Les a
ronymes et abréviations utilisés sont rassemblés dans l'annexe B.
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Chapitre 1L'interférométrie en astronomie
C

e 
hapitre a pour but de présenter dans leurs grandes lignes les 
on
epts debase de l'interférométrie ; de donner un aperçu des algorithmes qui peuventêtre utilisés dans la rédu
tion des données pour un interféromètre de type 
oaxial ;en�n de fournir une des
ription su

inte des deux interféromètres dont une partiede l'instrumentation fait l'objet de 
ette étude : IOTA et le VLTI.1.1 Les débutsOn peut dater les débuts de l'interférométrie optique des expérien
es de ThomasYoung dès le 
ommen
ement du XIXe siè
le, 
'est-à-dire de l'époque où l'interpré-tation ondulatoire de la lumière l'emportait sur son interprétation 
orpus
ulaire.Mais les premières idées de son appli
ation en astronomie ne furent développéesqu'à partir du dernier tiers de 
e même siè
le.1.1.1 Les expérien
es d'Younga. Les motivations d'YoungYoung était d'un naturel 
urieux et s
eptique ; jeune méde
in anglais du débutdu XIXe siè
le, il 
ritique l'absen
e de rationalité de la méde
ine et se refuse à pres-
rire des médi
aments qu'il juge trop dangereux.Il étudie l'audition et se familiariseave
 les problèmes de propagation d'ondes et de vibrations. Il s'intéresse aussi auxbulles de savon et, pour en aborder l'étude, lit Hooke et Newton. A 
ette époque ene�et, le modèle dominant sur la nature de la lumière est 
orpus
ulaire et purementmé
anique, dans la tradition newtonienne. L'expli
ation donnée par 
ette dernièreaux 
ouleurs des bulles ne 
onvain
 pas Young.Sa très bonne 
onnaissan
e des mouvements vibratoires lui permet de raisonnerpar analogie : l'expérien
e 
ourante o�re en e�et de nombreux exemples d'ondesqui se superposent en se renforçant ou s'annulant mutuellement � des interféren
es.15



16 Chap. 1. L'interférométrie en astronomie
Convain
u par la simpli
ité de son expli
ation en fa
e de la lourdeur de la théorienewtonienne, il reprend les expérien
es de Newton sur les bulles de savon.b. L'expérien
e des (( trous d'Young ))Prin
ipe Young veut démontrer que l'interprétation ondulatoire permet de prévoirla position des franges à l'origine des irisations des bulles de savon. Pour 
e faire, ilréalise une expérien
e à laquelle personne n'a pensé avant lui et qui restera 
élèbre.Si on é
laire un é
ran per
é d'un petit trou, 
elui-
i se 
omporte 
omme une sour
epon
tuelle et émet un fais
eau divergent (�gure 1.1 a). Le phénomène de di�ra
tion,
onnu à l'époque, était également expliqué par les deux systèmes. Si maintenantun deuxième trou est per
é à proximité du premier, les deux fais
eaux transmis sesuperposent dans une zone où des interféren
es doivent avoir lieu (�gure 1.1 b).Young véri�e : des bandes re
tilignes alternativement 
laires et noires appa-raissent là où il les attendait ; il bou
he un des deux trous, elles disparaissent. Il
al
ule, d'après la théorie des ondes, quelles devraient être les 
ara
téristiques desfranges : il trouve une 
on
ordan
e parfaite ave
 les observations.Young publie ses résultats 
omplets en 1804. Alors qu'il veut � lui un méde
in �détruire 
omplètement les hypothèses du grand Newton et qu'il s'adresse à un publi
aveuglément a
quis à la théorie 
orpus
ulaire, il ne prend soin ni de présenter demanière logique ses expérien
es ni d'en faire un exposé ordonné et systématique. Laréponse est virulente : le monde s
ienti�que se dé
haîne 
ontre lui. Il faudra en
orebien des années avant que Fresnel et Arago ne permettent de tran
her dé�nitivementen faveur de la théorie ondulatoire.

S1

S2

S1

a bFig. 1.1 � S
héma de prin
ipe de l'expérien
e des trous d'YoungUn peu de vo
abulaire... Cette expérien
e permet de mettre en pla
e un 
ertainnombre de notions que nous retrouverons dans toute la suite de 
e mémoire. Les
al
uls qui les introduisent ne sont pas 
omplexes, dès lors que l'on admet le prin
iped'Huygens-Fresnel : les franges sont dues aux interféren
es des ondelettes émises par
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haque point de l'é
ran di�ra
tant. Chaque point de 
elui-
i laissant passer la lumièrese 
omporte 
omme une sour
e se
ondaire.Ils sont en fait généralisables à toute situation expérimentale où une onde pro-gressive se heurte à un obsta
le per
é de deux trous. Pour exposer les premièrespropriétés, on supposera la sour
e initiale, ainsi que les deux trous, pon
tuels.

Fig. 1.2 � Conventions géométriques pour les trous d'Young.On 
onsidère une vibration monofréquentielle (ou, pour rester dans le 
adre dela lumière, mono
hromatique) arrivant sur un obsta
le per
é de deux trous S1 et S2,séparés de la distan
e B. Ces deux trous se 
omportent 
omme des sour
es se
on-daires, au sens du prin
ipe d'Huygens-Fresnel ; ils émettent 
ha
un une vibration,déphasée l'une par rapport à l'autre. En un point M de l'é
ran (voir la �gure 1.2pour les notations), est déte
tée l'amplitude de la somme de 
es deux vibrations
ohérentes. Elle peut se mettre 
lassiquement sous la forme
I = 2I0

(
1 + cos

2πδ

λ

)
= 2I0 [1 + cos (2πδσ)] (1.1)où δ = n(d2 − d1) est la di�éren
e de mar
he et σ = 1/λ est le nombre d'ondes.Pour peu que la distan
e D = OO′ soit grande devant l'abs
isse x′ d'un pointd'observation sur l'é
ran, la di�éren
e de mar
he dans l'air se résume à δ ≈ Bx′

D
.La �gure d'interféren
es au voisinage de O′, 
onsiste don
 en des segments dedroites parallèles entre eux ; 
e sont les franges d'interféren
es. La frange 
entraleest brillante.L'interfrange i est la distan
e, dans le plan d'observation, séparant deux franges
onsé
utives de même intensité. Il vaut don


i =
λD

BL'interfrange est proportionnel à la longueur d'onde, et inversement proportionnel àla distan
e entre les trous.
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La quantité B

λ
, qui est sans dimension, peut en fait être 
onsidérée 
omme l'in-verse d'un angle, 
ara
térisant la séparation angulaire des franges. On parle alorsde fréquen
e spatiale pour désigner 
ette quantité, par analogie ave
 les fréquen
estemporelles qui sont les inverses de périodes. Cette désignation se justi�e par le faitque l'on a bien là une période spatiale ave
 les alternan
es de franges.Montage réel Dans la pratique toutefois, on ne peut bien sûr pas réaliser detrous parfaitement pon
tuels... On suppose par la suite que leur diamètre vaut a. Deplus, a�n de fa
iliter l'observation des franges, il est plus 
ommode de les lo
aliser.Pour 
e faire, on insère en aval des trous une lentille L1 
onvergente de fo
ale f ; lesfranges sont alors obtenues dans son plan fo
al, où l'on pla
e un é
ran (�gure 1.3). Lasour
e elle-même est pla
ée au foyer objet d'une lentille 
onvergente L2, 
ollimatantle fais
eau avant qu'il n'atteigne l'obsta
le per
é des trous.

x

z

y

S

L1 L2

a

a

B
T1

T2 E
ranFig. 1.3 � Montage pour l'expérien
e des trous d'YoungOn 
onsidère 
ette fois-
i que 
haque point de la surfa
e de 
haque trou Ti se
omporte 
omme une sour
e se
ondaire élémentaire si. Les 
al
uls se font en ap-pliquant la théorie de la di�ra
tion développée par Fresnel. On obtient alors unedistribution d'intensité de la forme
I(x,y) = 2I0

[
1 + cos

(
2πσ

Bx

f

)][
2J1(u)

u

]2 (1.2)où J1 est la fon
tion de Bessel d'ordre 1 et u(x,y) la 
oordonnée réduite dérivée dela distan
e au 
entre de l'é
ran-
ible, u = πσa
√

x2 + y2/f .On retrouve le terme d'interféren
e pré
édemment mis en éviden
e dans l'équa-tion 1.1. Mais il est 
ette fois-
i multiplié par un terme de di�ra
tion, 
orrespondantà la di�ra
tion résultant de 
haque trou. Ce terme limite la taille de la ta
he àl'intérieur de laquelle les franges peuvent être observées. La ta
he d'Airy (la ta
hede di�ra
tion) est modulée par le terme d'interféren
e. La taille de la ta
he d'Airydépend elle-même du rapport a/λ, qui est homogène à une fréquen
e spatiale.Sour
e étendue Les 
hoses se 
ompliquent un peu si l'on 
onsidère non plus unesour
e pon
tuelle, mais une sour
e étendue, par exemple une sour
e en forme de
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fente de longueur b étendue selon l'axe parallèle à la droite passant par les deuxtrous. On peut alors 
onsidérer 
ette sour
e 
omme la superposition de sour
esélementaires. L'intensité observée sur l'é
ran est la superposition de 
es systèmes defranges élémentaires :

I(x) ∝
∫ + b

2

− b

2

I(x + ξ)dξFort heureusement, il existe un 
as parti
ulier pour lequel l'expression pré
édenteest plus simple à 
al
uler, lorsque la taille angulaire de la sour
e est petite devant
elle de la ta
he de di�ra
tion (
'est-à-dire b
f
≪ λ

a
) ; on dit alors que la sour
e estnon résolue par les ouvertures individuelles. On obtient alors près de l'axe optique

I(x) ∝
[
1 + cos

(
2πσ

Bx

f

)]
sinc

(
σbB

f

)où la fon
tion sinc est la fon
tion (( sinus 
ardinal )), qui à x asso
ie sin (πx)/(πx).On a négligé le terme de di�ra
tion, mais le système de franges est 
ette fois-
ilimité par un autre terme modulant. Ce terme dépend de la taille de la sour
e (b),mais aussi de l'é
artement entre les deux ouvertures (B). De plus, il o�re la propriétéremarquable de s'annuler une première fois quand la quantité λ
B
est égale à la tailleangulaire de la sour
e b

f
.Il est alors possible de mesurer la taille angulaire d'une sour
e quel
onque (nonrésolue par une ouverture individuelle toutefois), en faisant varier l'é
artement entreles deux trous, autrement dit, en explorant une gamme de fréquen
es spatiales.Sour
e poly
hromatique Lorsque la sour
e n'est pas mono
hromatique, 
e quiest le 
as général, les systèmes de franges mono
hromatiques se superposent ; leursé
lairements s'additionnent. Comme l'interfrange est proportionnel à la longueurd'onde, les positions des franges brillantes et sombres ne 
oïn
ident pas : l'interféro-gramme se brouille d'autant plus que la bande spe
trale de travail est large.1.1.2 Les débuts de l'interférométrie stellairea. Hippolyte FizeauLe Français Hippolyte Fizeau eut le premier l'idée d'appliquer la méthode destrous d'Young à des mesures astronomiques. Un analogue de 
et expérien
e est ene�et l'observation d'une étoile, sour
e étendue, à travers deux ouvertures distin
tes,que 
e soit deux téles
opes di�érents, ou bien un masque pupillaire sur un téles
opemonolithique. Le 
ontraste dépendant à la fois de la distan
e entre les deux ouver-tures et du diamètre angulaire de la sour
e, on peut envisager de mesurer 
elui-
i.
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C'est le raisonnement que tint Fizeau, si l'on en juge d'après 
e qu'il dé
larait lorsde la remise du Prix Bordin de l'A
adémie des S
ien
es en 1868 [Fizeau, 1868℄ :Il existe pour la plupart des phénomènes d'interféren
e, tels que lesfranges d'Young, 
elles des miroirs de Fresnel, et 
elles qui donnent lieuà la s
intillation d'après Arago, une relation remarquable et né
essaireentre la dimension des franges et 
elles de la sour
e lumineuse ; en sorteque les franges, d'une ténuité extrême, ne peuvent prendre naissan
eque lorsque la sour
e lumineuse n'a plus que des dimensions angulairespresque insensibles ; d'où, pour le dire en passant, il est peut-être permisd'espérer qu'en s'appuyant sur 
e prin
ipe et en formant, par exemple aumoyen de deux larges fentes très é
artées, des franges d'interféren
e aufoyer des grands instruments destinés à observer les étoiles, il deviendrapossible d'obtenir quelques données nouvelles sur les diamètres angulairesde 
es astres.Fizeau lui-même ne mit pas en pratique son idée.b. Edouard StéphanEdouard Stéphan, dire
teur de l'Observatoire de Marseille, à la suite de 
ettesuggestion et d'un é
hange de 
orrespondan
e, dé
ida de pro
éder à sa mise en÷uvre expérimentale. Les premières tentatives de mesures de diamètres stellaireseurent ainsi lieu au grand téles
ope de 80 cm de diamètre de son établissement,entre 1872 et 1873. Le diamètre de 
et instrument n'était toutefois pas su�sant pourlui permettre de dis
erner une baisse notable du 
ontraste des franges, et Stéphanne put 
on
lure qu'à (( l'extrême petitesse du diamètre apparent des étoiles �xes ))[Stéphan, 1874℄.
. Albert Mi
helsonL'Améri
ain Albert Mi
helson, une vingtaine d'années plus tard, appliqua 
etteméthode à la détermination des diamètres des satellites galiléens[Mi
helson, 1891℄.Il utilisa pour 
e faire l'équatorial de 12 pou
es du Mont Hamilton, et déterminaave
 
e petit téles
ope les diamètres des satellites ave
 une pré
ision 
omparable à
elle fournie par les mesures faites sur les plus grands téles
opes de l'époque.Il renouvela l'expérien
e une trentaine d'années plus tard, en étudiant 
ette fois-
i une étoile, Bételgeuse. Il eut alors re
ours au grand téles
ope de 100 pou
es duMont Wilson mais, a�n d'augmenter ses 
han
es de pouvoir observer l'extin
tion dusystème de franges, le 
ompléta par un ingénieux montage de quatre miroirs disposéssur une poutre. Cette 
on�guration lui permit d'envisager une séparation maximalede 6 m entre ses sous-pupilles [Mi
helson et Pease, 1921℄.
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Après une démonstration préliminaire sur β Per ave
 une séparation de 81 pou
es(2,06 m), puis sur β Per et γ Ori en la portant à 121 pou
es (3,07 m), a�n de s'assurerdu bon fon
tionnement de l'interféromètre, le téles
ope fut pointé vers α Ori. Lesfranges étaient invisibles ; en revan
he, elles restaient déte
tables sur un 
ontre-teste�e
tué sur α CMi.Mi
helson et ses 
ollaborateurs dé
idèrent alors d'augmenter la séparation entreles deux miroirs extrêmes de leur montage, a�n de dépasser le premier zéro de lafon
tion de visibilité. Ce fut 
hose faite ave
 une séparation de 13 pieds (3,96 m) :les franges réapparaissent sur α Ori dans la nuit du 13 dé
embre 1920.De 
es mesures il fut 
on
lu que le diamètre de Bételgeuse était, aux longueursd'onde visibles, de l'ordre de 47 ± 10% millise
ondes d'angle. Ces mesures sont dumême ordre de grandeur que les mesures a
tuelles dans le visible [Cheng et al., 1986;Wilson et al., 1992℄.1.2 Les observables d'un interféromètreLa formation des franges d'interféren
es dans un interféromètre peut être re-pla
ée dans le 
adre plus général de la théorie de la formation des images par undispositif d'optique ; après l'introdu
tion de quelques notions fondamentales, 
ettepartie se termine par une ré�exion sur la nature d'une mesure de 
ontraste, ainsi quesur le parallèle qui peut être fait ave
 l'analyse spe
trale de signal en éle
troniqueanalogique.1.2.1 Rappels sur la formation des imagesL'apport de l'optique dite (( de Fourier )) permet de 
lari�er et de formaliserles expressions en interférométrie, et de se rendre 
ompte que fondamentalement, lepro
essus de formation des images en astronomie monopupille n'est pas di�érent de
elui de franges dans un interféromètre.Il est 
ependant né
essaire d'avan
er deux hypothèses si l'on veut que 
ette théo-rie soit appli
able.a. Hypothèse de linéaritéLa première hypothèse né
essaire est que le système optique utilisé peut se mo-déliser 
omme un (( système linéaire )).Dans le 
adre de signaux à deux dimensions (par exemple spatiales, 
omme dans
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notre 
as), 
onsidérons une (( boîte noire )) d'entrée e et de sortie s :

S
e(x,y) s(x,y)

Par dé�nition, un système S est dit linéaire s'il existe une fon
tion h de quatrevariables x, y, ǫ et η telle que
s(x,y) =

∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞
e(ǫ,η)h(x,y,ǫ,η)dǫdη

h est appelée réponse impulsionnelle du système. En e�et, en étudiant la réponsedu système à une impulsion de la forme ex0,y0
(x,y) = δ(x − x0,y − y0), on obtientfa
ilement la relation sx0,y0

(x,y) = h(x,y,x0,y0). A priori, la réponse du systèmedépend don
 de la position spatiale de son ex
itation (x0 et y0).b. Invarian
e spatialeIl est dès lors né
essaire de formuler une se
onde hypothèse, relative à l'invarian
espatiale de la réponse du système. Dans le 
as d'un système optique, 
ette invarian
espatiale renvoie à la notion d'isoplanétisme.Si s(x,y) est la réponse au signal e(x,y), alors le signal e(x−x0,y− y0) doit dans
es 
onditions entraîner la réponse s(x − x0,y − y0).Soit don
 le signal e1(x,y) ; son image par le système S est la réponse s1(x,y).On 
onsidère le signal e2(x,y) = e1(x − x0,y − y0) ; son image est le signal s2(x,y).On 
her
he à avoir
∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞
e2(ǫ,η)h(x,y,ǫ,η)dǫdη =

∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞
e1(ǫ,η)h(x − x0,y − y0,ǫ,η)dǫdηSoit

∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞
e1(ǫ−x0,η−y0)h(x,y,ǫ,η)dǫdη =

∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞
e1(ǫ,η)h(x−x0,y−y0,ǫ,η)dǫdηUn double 
hangement de variable mène à

∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞
e1(ǫ,η)h(x,y,ǫ+x0,η+y0)dǫdη =

∫ +∞

−∞

∫ +∞

−∞
e1(ǫ,η)h(x−x0,y−y0,ǫ,η)dǫdηEn parti
ulier, dans le 
as où e1(x,y) = δ(x,y), on obtient

h(x,y,x0,y0) = h(x − x0,y − y0,0,0)
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La fon
tion h de deux paires de variables (x,x0) et (y,y0) peut don
 se mettre sousla forme d'une fon
tion des di�éren
es deux à deux de 
es variables. On é
rira don
maintenant plus simplement h(x−x0,y− y0) au lieu de h(x,y,x0,y0). En remplaçantdans la dé�nition d'un système linéaire, on obtient l'équivalen
e
S est un système isoplanétique ⇐⇒ s(x,y) =

∫ +∞
−∞ h(x − ǫ,y − η)e(ǫ,η)dǫdη.On re
onnaît là une 
onvolution entre la réponse impulsionnelle et le signal d'en-trée. Dans 
es 
onditions, la réponse impulsionnelle est appelée, pour un systèmeoptique, la fon
tion d'étalement de point, ou PSF en anglais (Point Spread Fun
tion).
. Fon
tion de transfert de modulationUne relation de 
onjugaison dans l'espa
e dire
t se traduit par une multipli
a-tion dans l'espa
e des variables 
onjuguées. Si l'on note E(u,v), S(u,v) et H(u,v)respe
tivement les transformées de Fourier des signaux d'entrée et de sortie, et dela fon
tion d'étalement de point, u et v étant les variables duales des 
oordonnéesspatiales x et y, on obtient la relation

S(u,v) = H(u,v)E(u,v)Dans le 
as de la théorie s
alaire mono
hromatique des ondes lumineuses [Ma-riotti, 1988℄, x et y désignent des 
oordonnées angulaires de la sour
e dans le planobjet, u et v sont les 
oordonnées réduites dans le plan image, les fréquen
es spatiales.
H est la fon
tion de transfert de modulation. Dans le 
as d'une sour
e spatialementin
ohérente, le signal d'entrée est la distribution spatiale d'intensité i(x,y).Un parallèle intéressant peut être fait ave
 l'appli
ation de 
ette même théoriedes systèmes linéaires au �ltrage analogique en éle
tronique : la notion de fréquen
espatiale renvoie à 
elle de fréquen
e temporelle, 
elle de fon
tion d'étalement depoint à la réponse impulsionnelle, et la fon
tion de transfert de modulation à lafon
tion de transfert en régime harmonique.La signi�
ation de la fon
tion de transfert de modulation est alors similaire à
elle de la fon
tion de transfert en régime harmonique. Un téles
ope monopupilleséle
tionne un 
hamp de vue ; observer ave
 un tel téles
ope une sour
e étendue estanalogue à observer pendant un temps limité un signal temporel à une dimension. Untéles
ope monopupille se 
omporte don
 
omme un �ltre passe-bas dans le domainedes fréquen
es spatiales.Si l'on dispose maintenant de deux pupilles, l'analogue est une séle
tion surdeux intervalles de temps de l'évolution d'un signal temporel monodimensionnel.L'analogie amène don
 à en déduire qu'un interféromètre à deux pupilles est un�ltre passe-bande dans le domaine des fréquen
es spatiales ; la largeur de la bandepassante est déterminée par 
elle du �ltre passe-bas asso
ié à une pupille unique, etla fréquen
e 
entrale par la distan
e entre les deux pupilles, autrement dit la basede l'interféromètre.
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1.2.2 Prin
ipe d'un interféromètrea. Degré 
omplexe de 
ohéren
e mutuelleUn interféromètre peut également être dé
rit en termes faisant référen
e à l'a
tionexer
ée sur le 
hamp éle
trique d'une onde lumineuse.Un interférogramme se 
ara
térise par une quantité exprimant la relation 
om-plexe (au sens mathématique du terme) existant entre les franges ; 
ette quantitéest le degré 
omplexe de 
ohéren
e mutuelle V12, que l'on appelle plus 
ommuné-ment la visibilité 
omplexe. Physiquement, 
ette quantité 
orrespond au 
ontrastedes franges.Elle est égale à la 
orrélation moyenne entre les amplitudes des 
hamps éle
triques
omplexes −→E1(t) et −→E2(t), provenant respe
tivement des fais
eaux 1 et 2 :

V12 =
<

−→
E1(t)

−→
E2(t) >

[
< |−→E1(t)2| >< |−→E1(t)2| >

]1/2
(1.3)La moyenne doit être prise sur le temps, et sur une durée très grande devant lapériode du 
hamp.b. Théorème de Zernike � van CittertCe théorème[van Cittert, 1934; Zernike, 1938; Léna, 1996℄ énon
e queSi les dimensions linéaires de la sour
e du rayonnement quasi-mono-
hromatique ainsi que la distan
e entre les deux points 
onsidérés del'é
ran 1.1 sont petites devant la distan
e sour
e-é
ran 1.2, le module dudegré 
omplexe de 
ohéren
e est égal au module de la transformée deFourier spatiale de l'intensité de la sour
e, normalisée 1.3 à l'intensitétotale de la sour
e.Con
rètement, 
ela signi�e que la grandeur mesurée par l'interféromètre � ledegré 
omplexe de 
ohéren
e � permet de mesurer la 
omposante du spe
tre spatialnormalisé de la sour
e, à la fréquen
e spatiale déterminée par le (( ve
teur de base ))de l'interféromètre.1.2.3 Qu'est-
e qu'une mesure de 
ontraste?L'interféromètre sonde ainsi, si on 
onsidère une sour
e non résolue par les pu-pilles individuelles, une fréquen
e spatiale unique dans le spe
tre spatial de la sour
e.1.1. Dans le 
as d'un interféromètre stellaire, il s'agit de la distan
e entre les téles
opes.1.2. Cela est bien sûr toujours le 
as lorsque l'interféromètre observe une étoile.1.3. Voir le paragraphe 1.2.3 sur les 
onséquen
es de 
ette normalisation.
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Il permet en théorie de mesurer le degré 
omplexe de 
ohéren
e à 
ette fréquen
espatiale. Cependant, l'information sur la phase du degré 
omplexe de 
ohéren
e estsouvent perdue lors d'une mesure e�e
tuée sur une unique fréquen
e spatiale, enraison notamment des �u
tuations de la di�éren
e de mar
he dues à la turbulen
eatmosphérique, le piston. Il est possible de re
onstruire 
ette phase en appliquant late
hnique dite de la (( 
l�ture de phase )), parti
ulièrement utilisée dans le domaineradio. Les interféromètres optiques présentés dans 
ette étude ne peuvent mettre en÷uvre 
ette te
hnique. C'est la raison pour laquelle nous allons nous limiter, par lasuite, prin
ipalement aux estimateurs du module du degré 
omplexe de 
ohéren
e,le 
ontraste.Prenons l'exemple d'un disque uniforme. L'analogue de 
e disque est un signalde durée limitée en éle
tronique, un signal porte. Le parallèle est expli
ité dans letableau 1.1. Disque uniforme Signal portePro�l

Disque uniforme, de brillan
e A,de diamètre angulaire ∆θ. tSignal porte d'amplitude A et dedurée T .Spe
tre
S(ν) = A2J1(ν)

ν
S(x) = Asinc(x)Tab. 1.1 � Comparaison entre disque uniforme en interférométrie et signal porte enéle
tronique.Il y a deux possibilités, si l'on veut déterminer, selon le 
as, le diamètre du disqueuniforme, ou bien la durée de la fon
tion porte :1. soit repérer le premier passage à zéro, 
e qui dans le 
as interférométrique poseun problème si la bande spe
trale est large (une di�éren
e fondamentale ave
le 
adre de l'éle
tronique, qui limite la portée de l'analogie) ;2. soit 
ara
tériser la 
ourbe par d'autres points.Dans 
e dernier 
as, si l'on ne dispose que d'un seul point de mesure, à une fréquen
eunique, il est né
essaire de dis
riminer entre l'amplitude du signal (A dans les 
as
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présents), et sa partie normalisée, porteuse de l'information sur soit le diamètre, soitla durée.Une mesure du 
ontraste, tout aussi bien que la détermination de la valeur duspe
tre d'un signal temporel à une fréquen
e donnée, né
essite don
 l'estimation dedeux quantités :1. le taux d'ondulation à la fréquen
e 
onsidérée ;2. la valeur du 
ontinu du signal (dans le 
as interférométrique, il s'agit du niveauphotométrique de la sour
e).Le 
ontraste n'est alors rien d'autre que le rapport entre 
es deux quantités.1.3 La 
lassi�
ation des interféromètresCe mémoire présente quelques instruments interférométriques. Ils ne représententqu'une partie des types d'interféromètres 
on
evables. Il est ainsi possible de dé�nirdeux grands 
ritères permettant de 
lasser les types d'interféromètres [Mariotti,1992; Monnier, 2003℄ :La dire
tion du fais
eau : si les fais
eaux issus de 
haque ouverture sont re
om-binés de telle sorte qu'à l'arrivée sur le déte
teur, ils se superposent à la foisen dire
tion et en position, alors l'interféromètre est dit 
oaxial ; dans le 
as
ontraire, il est dit multiaxial. C'est le 
as par exemple dans l'instrument AM-BER. La di�éren
e de mar
he entre les deux fais
eaux est, dans le 
as d'unere
ombinaison multiaxiale, en
odée spatialement, alors qu'elle est en
odée dansla phase instantanée dans le 
as d'une re
ombinaison 
oaxiale, via le dépla
e-ment d'un miroir dans un des deux bras de l'interféromètre.Le plan de re
ombinaison : on distingue entre re
ombinaison plan pupille (ou

(( de type Fizeau ))) et plan image (ou (( de type Mi
helson ))), selon qu'elle alieu dans le plan 
onjugué des pupilles des téles
opes ou dans le plan 
onjuguéave
 le 
iel. Dans le premier 
as, un dispositif image dans le plan image le motifdes franges. Dans le se
ond, qui est le plus utilisé (par exemple dans MIDI), lesplans d'onde issus des deux téles
opes sont superposées dans un séparateur defais
eau 50/50 (dans le 
as idéal). Selon la relation de phase entre les fais
eaux,une quantité variable d'énergie est transmise ou ré�é
hie par le séparateur. Onpeut dès lors utiliser un déte
teur mono-pixel pour mesurer le �ux reçu dans
haque sortie du séparateur.On peut de plus ajouter une autre 
atégorisation, relative aux instruments eux-mêmes 
ette fois, selon l'étendue de fais
eau utilisée : si le 
hamp a

essible à 
haquetéles
ope est limité à sa ta
he de di�ra
tion, on parle d'instrument monomode, paropposition à un instrument multimode.
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1.4 Estimateurs de visibilitéOn se limitera par la suite aux estimateurs adaptés aux interféromètres 
oaxiaux.Deux grandes familles d'estimateurs sont prin
ipalement utilisées : 
ertains esti-mateurs ne requièrent en e�et que l'é
hantillonnage d'une unique frange, alors qued'autres, en multipliant le nombre de points de mesure, permettent d'envisager l'a
-quisition de l'interférogramme 
omplet. La première de 
es familles est 
elle desestimateurs ABCD, la se
onde 
elle des estimateurs dits (( de Fourier )) 
ar utilisantle passage au domaine 
onjugué de la di�éren
e de mar
he, par une Transformée deFourier.Il est à remarquer que 
ette distin
tion est quelque peu arti�
ielle, dans la me-sure où mathématiquement, 
es deux estimateurs sont équivalents si on limite lebalayage de la di�éren
e de mar
he à une seule frange, ave
 quatre points d'é
han-tillons, pour l'estimateur de type Fourier. Les 
onséquen
es de 
ette remarque surles informations que peut fournir un algorithme ABCD seront développées plus loin,dans la partie 3.4.2.1.4.1 Les estimateurs ABCDa. GénéralitésIntrodu
tion Le nom de 
et estimateur vient de 
e qu'il 
onsiste à prendre quatreé
hantillons dans l'interférogramme, notés... A, B, C et D. Plus pré
isément, lorsquel'é
hantillonnage est adapté à la longueur d'onde de travail, 
es points sont pris demanière à ne 
ouvrir qu'une unique frange.Il est don
 impératif, quand on 
ompte utiliser 
et algorithme et que l'interféro-gramme est é
hantillonné en 
onséquen
e, de s'assurer que 
e dernier ne se dépla
epas au 
ours de l'a
quisition. Cela est possible en faisant en sorte que l'ensemble del'a
quisition soit e�e
tué en moins d'un temps de 
ohéren
e, ou bien en disposantd'un suiveur de franges externe, 
apable de stabiliser la di�éren
e de mar
he.Ces 
onditions étant remplies, 
et estimateur a été adapté à un 
ertain nombrede situations di�érentes (voir par exemple [Colavita, 1999℄ dans le 
as de PTI, oubien même pour l'instrument multiaxial AMBER : [Malbet et al., 1999℄) ; toutes seretrouveront dans MIDI (voir à 
e sujet le paragraphe b.). Il est néanmoins possiblede distinguer des points 
ommuns, desquels nous allons partir pour détailler dans
haque 
as les estimateurs à utiliser.E
hantillonnage de la frange Il existe deux manières légèrement di�érentesd'opérer. La première 
onsiste à le faire à des positions �xes de la di�éren
e demar
he : pendant l'a
quisition d'un é
hantillon, la poisition de la frange ne 
hangepas. On parle alors d'ABCD en mar
hes d'es
aliers. Il est également possible de fairevarier la di�éren
e de mar
he 
ontinûment pendant l'a
quisition : on parle alors
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d'ABCD en rampe. Un é
hantillon est dans 
e 
as le résultat de l'intégration dusignal pendant que la di�éren
e de mar
he varie d'un quart de longueur d'onde (voirla �gure 1.4).Qui plus est, lorsque l'é
hantillonnage est adapté à la longueur d'onde de tra-vail λ0, les é
hantillons sont pris à des pas su

essifs de λ0/4 de la di�éren
e demar
he, ainsi que le résume le s
héma suivant :

0 A B C Dλ0/4

λ0/2

3λ0/4

λ0

ABCD rampeABCD mar
hes d'es
alierd.d.m.
tFig. 1.4 � E
hantillonnage de la di�éren
e de mar
he (d.d.m.) pour les estimateursABCD.Formalisme On 
onsidère par la suite un interférogramme (en bande étroite) dela forme

I(σ,x) = I0(σ) {1 + µ(σ) cos [2πσx − φ(σ)]}où x désigne la di�éren
e de mar
he, σ = 1/λ le nombre d'onde asso
ié à la longueurd'onde de travail, φ(σ) la phase de l'interférogramme, et µ(σ) son 
ontraste (égal aumodule de la visibilité 
omplexe). Il n'est pas tenu 
ompte des di�érentes sour
es debruit, et notamment du piston atmosphérique. On suppose de plus que l'interféro-gramme a été (( nettoyé )) de toute 
ontamination, photométrique par exemple.Quel que soit l'algorithme �nalement retenu (ABCD en rampe ou ABCD enmar
hes d'es
alier), les quatre é
hantillons su

essifs sont bien évidemment notés A,B, C et D.b. ABCD en mar
hes d'es
alierCas mono
hromatique Il s'agit du plus simple estimateur ABCD. Dans 
e 
as,l'é
hantillonnage est parfaitement adapté à la longueur d'onde de travail λ0. Onobtient don
 les expressions suivantes :





A = I0(1 + µ cosφ)
B = I0(1 + µ sinφ)
C = I0(1 − µ cos φ)
D = I0(1 − µ sin φ)Introduisons alors les quantités X et Y :

{
X = A − C = 2I0µ cos φ
Y = B − D = 2I0µ sin φ
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Il est alors aisé d'en dériver les expressions des estimateurs de 
ontraste et de phase
µ̂ et φ̂ : {

µ̂2 = 4 X2+Y 2

(A+B+C+D)2

φ̂ = arctan Y
X

(1.4)Cas poly
hromatique dispersé Cette situation est ren
ontrée, pour MIDI, dansle 
as où la bande spe
trale utilisée re
ouvre l'intégralité de la bande N, ou, plusgénéralement, ne se limite pas à un �ltre étroit.L'é
hantillonnage en quatre points à des pas de λ0/4 n'est alors plus parfaitementadapté à la longueur d'onde de travail λ. On introduit alors la quantité
ǫ = 2π

λ0 − λ

λLes é
hantillons deviennent en tenant 
ompte de 
e paramètre





A = I0(1 + µ cosφ)
B = I0[1 + µ sin (φ − ǫ/4)]
C = I0[1 − µ cos (φ − ǫ/2)]
D = I0[1 − µ sin (φ − 3ǫ/4)]Les quantités X et Y dé�nies pré
édemment à partir des é
hantillons étant lesmêmes, on peut 
al
uler les estimateurs mono
hromatiques
{

µ2
1 = 4 X2+Y 2

(A+B+C+D)2

φ1 = arctan Y
XOn peut dès lors en déduire l'estimateur de la phase φ̂

tan φ̂ =
sin ǫ

2
+ tan φ1 cos ǫ

4

cos ǫ
2
− tanφ1 sin ǫ

4

(1.5)La relation entre µ1 et µ

µ2
1 = µ2

cos2 ǫ
4
. cos2

(
φ̂ − ǫ

4

)

cos2 φ1

{
1 + µ

2
sin ǫ

4

[
cos
(
φ̂ − ǫ

2

)
− sin

(
φ̂ − ǫ

4

)]}2se simpli�e lorsque l'on introduit α et β (
ette dernière quantité étant arbitrairement
hoisie positive) dé�nis par




α = 1

2
sin ǫ

4

[
cos (φ̂ − ǫ

2
) − sin (φ − ǫ

4
)
]

β2 =
cos2 ǫ

4
cos2 (φ̂− ǫ

4
)

µ2
1
cos2 φ1
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La relation entre µ1 et µ devient alors plus simplement une relation entre α, β et µ :
(1 + αµ)2 = β2µ2, 
e qui mène à l'estimateur suivant du 
ontraste

µ̂(φ̂) =
1

β(µ1,φ̂) − α(φ̂)
(1.6)Il est à noter que 
omme l'estimation de φ est présente dans les expressions de

α et β, 
et estimateur du 
ontraste est parti
ulièrement sensible à la propagation dubruit à partir de 
elui de la phase.
. ABCD en rampeHypothèse Supposons que les bornes d'intégration du k-ième é
hantillon, pour kvariant de 1 à 4, sont [(k − 1)λ0/4,kλ0/4].Cela mène ainsi à
A =

4

λ0

∫ λ0
4

0

I(x)dx =
4

λ0

∫ λ0
4

0

I0 [1 + µ cos (2πσx − φ)] dxet de même pour les autres é
hantillons.Cas mono
hromatique Les expressions des é
hantillons sont





A = I0[1 + 2
√

2
π

µ cos (φ − π/4)]

B = I0[1 + 2
√

2
π

µ sin (φ − π/4)]

C = I0[1 − 2
√

2
π

µ cos (φ − π/4)]

D = I0[1 − 2
√

2
π

µ sin (φ − π/4)]Les estimateurs du 
ontraste et de la phase s'é
rivent alors
{

µ̂2 = π2

2
X2+Y 2

(A+B+C+D)2

φ̂ = arctan
(

Y
X

)
+ π

4

(1.7)Cas poly
hromatique dispersé Les expressions de A, B, C et D apparaissentdans 
e 
as plus 
omplexes...





A = I0

{
1 + 2λ

πλ0
µ
[
cos
(
φ − ǫ

4

)
+ sin φ

]}

B = I0

{
1 + 2λ

πλ0
µ
[
sin
(
φ − ǫ

2

)
− cos

(
φ − ǫ

4

)]}

C = I0

{
1 + 2λ

πλ0
µ
[
− cos

(
φ − 3ǫ

4

)
− sin

(
φ − ǫ

2

)]}

D = I0

{
1 + 2λ

πλ0
µ
[
cos
(
φ − 3ǫ

4

)
− sin (φ − ǫ)

]}
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Si on pose 1.4

γ =
B − D

A − Cl'estimateur de la phase est donné par la relation
tan φ̂ =

sin 3ǫ
4

+ cos ǫ
2

+ γ(cos ǫ
2
− sin ǫ

4
)

cos 3ǫ
4
− sin ǫ

2
− γ(sin ǫ

2
+ cos ǫ

4
)

(1.8)En posant de manière similaire à pré
édemment l'estimateur mono
hromatique
µ2

1 =
π2

2

X2 + Y 2

(A + B + C + D)2on obtient la relation entre µ1 et µ

µ2
1 = µ2

cos2 ǫ
4

{[
cos
(
φ − ǫ

2

)
+ sin

(
φ − ǫ

4

)]2
+
[
sin
(
φ − 3ǫ

4

)
− cos

(
φ − ǫ

2

)]2}

2
[
1 + ǫ

2π
+ µ

π
sin ǫ cos

(
φ − ǫ

2

)]2On introduit ensuite α et β (β > 0 par 
onvention) tels que
{

α = 1
π

sin ǫ cos (φ − ǫ
2
)

β2 = 1
2µ2

1

cos2 ǫ
4

{[
cos
(
φ − ǫ

2

)
+ sin

(
φ − ǫ

4

)]2
+
[
sin
(
φ − 3ǫ

4

)
− cos

(
φ − ǫ

2

)]2}On obtient alors (
1 +

ǫ

2π
+ αµ

)2

= β2µ2D'où l'on tire en�n
µ̂ =

1 + ǫ
2π

β − α
(1.9)La même remarque que dans le 
as ABCD en mar
hes d'es
alier s'applique quant àla sensibilité de 
et estimateur du 
ontraste au bruit sur la phase.1.4.2 L'estimateur Fouriera. Introdu
tionL'estimateur ABCD requiert un système de suivi des franges, qu'il soit externeet permettant de suivre la position de la di�éren
e de mar
he nulle en temps réel(
omme le sera PRIMA sur le VLTI) ou interne (
omme sur le Palomar TestbedInterferometer [Colavita et al., 1999℄). Il n'est 
ependant parfois pas possible d'opérerun tel suivi, par exemple par
e que le rapport signal sur bruit sur les franges est tropfaible pour qu'on puisse espérer en tirer une information pertinente sur la position1.4. Il s'agit là simplement de la tangente de l'estimateur de phase dans le 
as mono
hromatiqueen mar
hes d'es
alier.
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de la di�éren
e de mar
he nulle. De plus, on peut juger plus intéressant d'a
quérirdes informations sur l'intégralité de l'interférogramme, notamment a�n d'obtenirune 
ertaine, même faible, résolution spe
trale.Un interférogramme, dans le 
as d'une re
ombinaison de type 
oaxial, est unsignal en première approximation monofréquentiel (au sens des fréquen
es tempo-relles), fenêtré ; la di�éren
e de mar
he est modulé dans le temps. Il apparaît alorsassez intuitif d'avoir re
ours au spe
tre du signal a
quis.Il existe une relation simple entre la vitesse v de dé�lement de la di�éren
e demar
he et la fréquen
e f apparente des franges lors de la déte
tion, dans un 
asmono
hromatique où la sour
e émet une radiation de nombre d'onde σ : f = vσ.b. Appli
ationDans le 
as des instruments FLUOR et MIDI (voir respe
tivement les para-graphes 1.5.1 et 1.5.2), qui sont à re
ombinaison 
oaxiale, un mode (( Fourier )) estsoit l'unique mode de rédu
tion, soit prévu parmi plusieurs possibilités 1.5.La 
ohéren
e mesurée Comme la modulation de la di�éren
e de mar
he esttemporelle, par dépla
ement d'un miroir permettant de balayer l'interférogrammeautour de la position de la di�éren
e de mar
he nulle, le degré 
omplexe de 
ohéren
emesuré mêle des informations sur la 
ohéren
e à la fois temporelle de l'onde, etspatiale entre les deux pupilles.Le piston De plus, alors que dans le 
as d'un interféromètre multiaxial, le pistondi�érentiel entre les deux pupilles se traduit par un dépla
ement d'ensemble de la�gure d'interféren
e, dans le 
as 
oaxial, et en parti
ulier lorsque la re
ombinaisonest monomode, le piston se fait sentir par une variation permanente de la fréquen
einstantanée des franges. Cette �u
tuation rend impossible la déte
tion de la phaseentre les deux ondes. Un estimateur quadratique de la visibilité s'impose alors, nedonnant a

ès qu'au 
arré du module de la visibilité 
omplexe. Il s'ensuit que l'in-formation fréquentielle exploitable n'est pas le spe
tre lui-même, mais son 
arré. Iln'est pas dans mon propos i
i de rappeler l'ensemble de la pro
édure de rédu
tionutilisée par exemple dans FLUOR, et que l'on trouve dans [Coudé du Foresto, 1994℄,mais de dresser un rapide tableau de 
e qu'il faut prendre en 
ompte lors de sonappli
ation.Allure du spe
tre d'un interférogramme Quand on examine le spe
tre d'uninterférogramme (voir par exemple la �gure 1.5), plusieurs 
ara
téristiques sont per-
eptibles.1.5. Ce type d'estimateur est parfois dénommé (( estimateur pi
-frange )). J'ai 
hoisi i
i de l'appeler
(( estimateur Fourier )) 
ar 
'est sous 
e nom qu'il est référen
é dans les do
uments de MIDI.
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Fig. 1.5 � Allure du spe
tre d'un interférogramme. La 
omposante 
ontinue du signala été supprimée, et le signal était �ltré à 400 Hz. α Tau, 14 mars 2000, observé ave
TISIS (extension de FLUOR dans l'infrarouge thermique, voir 
.).1. La partie basse fréquen
e, dans le 
as général, re�ète les �u
tuations photo-métriques de la sour
e ; pour une re
ombinaison monomode, à 
es �u
tuationsse superpose l'e�et du �ltrage spatial [Ruilier, 1999℄, soit par une �bre optiquemonomode, soit par un trou �ltrant, qui transforme les �u
tuations de phasedu front d'onde, se traduisant par de mi
ro-dépla
ements de l'image de l'étoiledevant le dispositif �ltrant, en �u
tuations photométriques.2. Dans la partie moyenne fréquen
e de l'interférogramme, 
entrée autour de lafréquen
e asso
iée à la longueur d'onde e�e
tive, se trouve le signal des franges.Si la sour
e était parfaitement mono
hromatique, et en-dehors de tout bruit surla phase instantanée, 
ette 
omposante du spe
tre serait réduite à 
elui du fenê-trage temporel 
onvolué par un Dira
 
orrespondant à la fréquen
e des franges.Mais la sour
e présente un 
ertain spe
tre, et la réponse de l'instrument n'estpas a
hromatique ; il s'ensuit un élargissement du support fréquentiel, 
haqueradiation mono
hromatique possédant son propre système de franges. En�n,l'ensemble est lui-même brouillé par la piston di�érentiel, 
e qui résulte en unnouvel élargissement.3. Dans la partie haute fréquen
e se trouve, dans le 
as de TISIS en bande L,le bruit de déte
teur prin
ipalement, et dans le 
as de FLUOR le bruit dephotons et 
elui de déte
teur.Lorsque la turbulen
e est forte, il arrive que le support fréquentiel des �u
tuationsphotométriques empiète sur 
elui des franges, qui est de sur
roît élargi par un pistonlui aussi augmenté. Il est alors né
essaire de 
orriger 
es �u
tuations, qui biaisent lesestimations du 
ontraste des franges. Les méthodes utilisées dans le 
as de FLUORsont expli
itées dans [Coudé du Foresto et al., 1997℄.
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1.5 Deux interféromètres parti
uliersCette partie va présenter brièvement deux instruments interférométriques par-ti
uliers, l'instrument TISIS sur l'interféromètre IOTA, puis l'instrument MIDI surl'interféromètre VLTI. C'est sur 
es deux instruments que mon travail de thèse aporté, 
ar ils sont tous les deux 
onsa
rés à des bandes spe
trales parti
ulières dansl'infrarouge thermique : bandes L et M pour TISIS, bandes N puis à terme Q pourMIDI.1.5.1 L'interféromètre IOTA et l'instrument TISISa. L'interféromètre IOTAPrésentation générale IOTA (a
ronyme signi�ant Infrared Opti
al Teles
opeArray) est un interféromètre initialement 
onstruit par un 
onsortium 
onstitué duHarvard College Observatory, du MIT Lin
oln Laboratory, du Smithsonian Astro-physi
al Observatory, de l'Université du Massa
husetts et de 
elle du Wyoming. Ilest implanté en Arizona, sur le Mont Hopkins, à une quarantaine de kilomètres deTu
son et a obtenu ses premières franges en dé
embre 1993, sur un petit ressauten-dessous du MMT (Monolithi
Mirror Teles
ope). Une des
ription plus 
omplèteest disponible dans [Traub, 1998℄.Géométrie de l'interféromètre La géométrie est un élément de toute premièreimportan
e. Elle détermine la qualité de la re
onstru
tion éventuelle d'image quepeut fournir l'interféromètre, via 
e que l'on appelle la 
ouverture du plan (u,v),et les paramètres d'observation, tels que la vitesse naturelle des franges durantune observation ou en
ore le temps pendant lequel une sour
e restera observablesans re
on�guration de l'instrument. Dans le 
as d'IOTA il a fallu tenir 
ompte de
ontraintes géographiques qui ont quasiment imposé sa géométrie. Vu de loin l'in-terféromètre a une forme de L (voir la �gure 1.6). Le plus long bras a une longueurde 35 m et le plus petit une longueur de 15 m. Les téles
opes, 
onstruits sur desstru
tures mobiles, peuvent être disposés le long des deux bras sur des monturestrait-point-plan. Ces montures assurent une très bonne reprodu
tibilité des bases.Les ouvertures sont disposées sur l'une des dix-sept montures situées à des multiplesde 5,00 m ou 7,04 m de l'interse
tion des deux bran
hes du L (197 et 277 pou
es plusexa
tement). Les longueurs de base disponibles vont de 5 à 38 m. Le bras Nord-Est(le bras long, que l'on désigne souvent par l'appellation (( bras Nord )) par oppositionau (( bras Sud )) qui, lui, désigne le bras 
ourt) fait un angle approximatif de 45◦ave
 le Nord. On désigne une base par les positions des téles
opes Nord et Sud. Parexemple on parlera de base S5N15 (base orientée Nord-Sud) si le téles
ope Sud està 5 m, et le téles
ope Nord à 15 m du point d'interse
tion des deux bras du L.
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Fig. 1.6 � Géométrie d'IOTA.En raison de la 
on�guration en L d'IOTA, on ne peut a

éder qu'aux fréquen
esspatiales situées à l'intérieur d'un 
�ne dont l'angle dépend de la position de l'étoiledans le 
iel. Une sour
e à 60◦ de dé
linaison est, 
ompte tenu des limitations en poin-tage d'IOTA, visible de−2 h 40 min à +1 h40 min de son passage au méridien. Ave
 laplus grande base d'IOTA (S15N35) on a

ède à 3,77 µm (bande L') et 4,61 µm (bandeM) à des fréquen
es spatiales respe
tivement de l'ordre de 50 et 40 
y
les/se
onded'angle. On peut don
 atteindre le premier zéro de la 
ourbe de visibilité des ob-jets dont le diamètre est supérieur à 25 millise
ondes d'angle et le deuxième zéropour des objets de taille plus grande que 45 millise
ondes d'angle pour la bande L'(respe
tivement 30 et 55 millise
ondes d'angle pour la bande M).Odyssée d'un photon dans IOTA Un photon venu d'une étoile est tout d'abord
apté par un sidérostat, qui le renvoie vers un téles
ope de type Cassegrain dont lemiroir primaire d'un diamètre de 45 cm limite le fais
eau. Le sidérostat est installésur une monture alt-azimutale motorisée, permettant le suivi de l'étoile. Les deuxmiroirs paraboliques qui 
onstituent le téles
ope forment un système afo
al, 
e quipermet d'obtenir une 
ompression du fais
eau totale d'un fa
teur 10.Le photon est alors renvoyé sur un petit miroir plan dit (( de tip-tilt )) (bas
ulementen français), dont les deux axes sont motorisés, et dont la mission est de redresserle plan d'onde. Cette opération est rendue né
essaire pour deux raisons :1. la turbulen
e atmosphérique. L'atmosphère provoque en e�et des bas
ulementsaléatoires du front d'onde. Il s'agit du premier ordre de la turbulen
e atmo-sphérique, après le retard de phase ;
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2. l'inadéquation de l'axe de pointage et de la dire
tion de l'étoile au 
ours deson suivi par le sidérostat.Le miroir de bas
ulement est 
ommandé en suivant en permanen
e la position du
entroïde de l'image visible de l'étoile. Notre photon est ensuite renvoyé dans laligne à retard, via un miroir de renvoi (feed mirror). Il y subira, sous vide, huitré�exions avant d'en émerger dans le laboratoire interférométrique. Deux dièdres
onstituent le dispositif optique de la ligne à retard proprement dite, permettant deretarder le fais
eau provenant soit du téles
ope Sud (
as le plus 
ourant en raisonde la géométrie de l'interféromètre), soit du téles
ope Nord.b. FLUORRapide historique FLUOR (pour Fiber Linked Unit for Opti
al Re
ombination)fut dans les premiers temps installé 
omme une sorte de démonstrateur te
hnolo-gique à l'Observatoire de Kitt Peak, a�n de démontrer expérimentalement l'utilitéde �bres optiques monomodes en interférométrie optique : voir [Coudé du Foresto,1994℄. Il fut ensuite installé sur IOTA (
f. la thèse de Guy Perrin : [Perrin, 1996℄), etlà débuta vraiment sa 
arrière d'instrument s
ienti�que, même si au �l des annéesles développements te
hniques ne manquèrent pas d'y tenir une pla
e importante.Les derniers apports matériels 
onsistèrent ainsi, 
ourant 1999, en l'adjon
tion d'unsystème de modulation rapide de la di�éren
e de mar
he (le (( fast s
an ))) et en l'uti-lisation d'une 
améra NICMOS o
troyant une meilleure sensibilité [Ruilier, 1999℄.FLUOR a servi de base pour les tests du re
ombinateur IONIC en optique inté-grée [Berger et al., 2001℄ en 2000. L'instrument a été déménagé 
ourant 2002 surl'interféromètre CHARA, sur le Mont Wilson en Californie.Prin
ipe Le s
héma optique de FLUOR est donné dans la �gure 1.7. Après leursortie de la 
uve à vide 
ontenant les lignes à retard, les fais
eaux de lumière stellairepassent par des lames di
hroïques. La partie visible 
ontinue en dire
tion de la tabledes (( star tra
kers )) (
f. le paragraphe 2.2.3), tandis que la partie infrarouge estré�é
hie vers la table portant les optiques de FLUOR.Avant l'inje
tion dans une �bre monomode, l'un des deux fais
eaux est ré�é
hisur un miroir plan (M'2 sur le s
héma) motorisé par une monture piézoéle
triquepermettant une modulation rapide de la di�éren
e de mar
he, d'une amplitude de

130 µm environ. C'est 
e module qui permet de balayer l'interférogramme autour dela position de la di�éren
e de mar
he nulle. Les deux fais
eaux sont ensuite inje
tésdans des �bres monomodes, puis amenés vers un 
oupleur triple �bré, qui rempla
etrois lames séparatri
es. On dispose de quatre sorties : deux voies interférométriques
omplémentaires I1 et I2, et deux voies photométriques P1 et P2. Les quatre sontimagées sur une 
améra NICMOS.
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Fig. 1.7 � S
héma optique de la table FLUOR sur IOTA.

. TISISRapide historique TISIS (pourThermal Infrared Stellar Interferometri
 Set-up)est l'extension de FLUOR à l'infrarouge thermique, et a été un des objets du travailde thèse de Bertrand Mennesson [Mennesson, 1999℄. Il a été pensé dans un premiertemps 
omme un instrument pilote, destiné à défri
her la voie entre l'interférométrieen bande K, dans l'infrarouge pro
he, et l'interférométrie à 10 µm telle qu'elle estprévue sur le VLTI (voir l'instrument MIDI : paragraphe b.) et dans l'espa
e ave
Darwin. Il s'agissait d'une part d'a
quérir de l'expérien
e dans la prise en 
ompte dufond thermique dans un interféromètre tout d'abord en bande L (entre 3,4 et 4,1 µm)puis en bande M (entre 4,3 et 5,0 µm), et d'autre part de tester des 
omposantsmonomodes dans l'infrarouge thermique.La motivation s
ienti�que n'était bien entendu pas absente : les longueurs d'ondede travail et la base pro
urée par IOTA permettent d'envisager l'a
quisition desinformations sur le bord interne des enveloppes de poussières entourant les étoilesévoluées � voir à 
e sujet le 
hapitre 4.
S
héma optique TISIS reprend l'intégralité des optiques de FLUOR et IOTA en
on�guration standard à l'ex
eption du rempla
ement né
essaire des fenêtres Infrasilfermant la 
uve à vide des lignes à retard. Ces fenêtres sont en e�et opaques au-delàde 3,7 µm. Elles ont été rempla
ées en dé
embre 1998 par des fenêtres en CaF2. Lesoptiques sur la table FLUOR sont les mêmes, jusqu'à l'inje
tion dans les �bres, y
ompris le miroir de modulation rapide de la di�éren
e de mar
he.
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Fig. 1.8 � S
héma optique de la table FLUOR en 
on�guration TISIS. Les dimen-sions des bran
hes du 
oupleur ne sont pas à l'é
helle.Coupleurs �brés Quatre 
oupleurs di�érents ont été su

essivement utilisés surTISIS. Les deux premiers, X3 et X0, en 1998, étaient en fait des 
oupleurs adaptés àla bande K, mais permettant les observations en bande L (ont été 
hoisis parmi les
oupleurs simples de FLUOR 
eux qui montraient les meilleures transmissions et les
oe�
ients de partage les plus pro
hes de 50/50 en L). Deux 
oupleurs ont ensuiteété a
quis pour les observations dans l'infrarouge thermique : un 
oupleur bande Let un 
oupleur bande M.Coupleur bande L Réalisé pour TISIS par le (( Verre Fluoré )), 
e 
oupleurest en verre de �uorozir
onate. Le diamètre du 
÷ur des �bres est de 11 µm etla longueur d'onde de 
oupure vaut λc = 2,85 µm, 
e qui donne une ouverturenumérique de 0,2.
j

*E1E2 S1S2x

y

0,41x
0,44y

0,52x
0,50yMars 2000 j

*E1E2 S1S2x

y

0,30x
0,28y

0,36x
0,38yNovembre 2000Fig. 1.9 � Coe�
ients de transmission et de 
ouplage mesurés sur le 
oupleur L àl'aide d'une sour
e thermique.Coupleur bande M Il a été spé
ialement fabriqué pour TISIS par le (( VerreFluoré )). Les �bres utilisées sont des verres de �uoroindates, dopés à l'indium de
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manière à obtenir une meilleure transmission en bande M qu'ave
 des verres de�uorure 
lassiques. Néanmoins l'atténuation reste minimale en K et L, et augmenteensuite rapidement de 0,1 dB/m à 4 µm à 10 dB/m à 5,2 µm (
f. �gure 1.11). Ladispersion atteint 22,5 µrad cm−2 dans la meilleure 
on�guration. Le diamètre de
÷ur des �bres est de 15 µm, leur longueur d'onde de 
oupure mesurée est de 4 µm,
e qui 
orrespond à une ouverture numérique de 0,2. La 
hromati
ité de 
ouplageentre les deux �bres est représentée sur la �gure 1.12.

j

*E1E2 S1S2x

y

0,05x
0,07y

0,18x
0,23yAvril 1999Fig. 1.10 � Coe�
ients de transmission et de 
ouplage mesurés sur le 
oupleur M àl'aide d'une sour
e thermique.

Fig. 1.11 � Atténuation des �bres utilisées pour la réalisation du 
oupleur M. Mesurefournie par le Verre Fluoré.

Fig. 1.12 � Chromati
ité du 
ouplage du 
oupleur M. Cette 
ourbe est 
orrigée dese�ets d'atténuation et représente le pour
entage d'énergie inje
tée dans une �brepar le 
oupleur. Mesure fournie par le Verre Fluoré.
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Déte
teurs FLUOR utilise une 
améra NICMOS lui permettant d'atteindre unemagnitude limite de l'ordre de K=+5 ; mais 
ette te
hnologie est insensible au-delàde 2,7 µm. TISIS doit don
 
ontinuer à exploiter des photomètres à InSb. En 
equi 
on
erne les observations dont 
e travail rend 
ompte, seuls deux photomètresont été utilisés, Monbazilla
 et Vosne-Romanée. Le bruit numérique a été mesuré àenviron 1,4 mV pour les deux voies de la 
arte d'a
quisition National Instrumentssur lesquelles étaient bran
hés les déte
teurs.Monbazilla
 Ce déte
teur a déjà été utilisé lors de la mission de dé
embre1998. Il ne nous a jamais fait défaut, et a don
 été également mis en servi
e pourles missions de mars et novembre 2000. Son étendue de fais
eau, 555 µm2, vautenviron 40 λ2 en L. Il a été né
essaire de la réduire à environ 10 λ2 en L (soit 7 λ2en M) en ajoutant un diaphragme froid devant le déte
teur qui a permis de réduirel'ouverture numérique à f/5. Le bruit de 
e déte
teur est de l'ordre de 14 mV aprèsune ampli�
ation de 30dB, soit 0,44 mV environ à 0 dB.Vosne-Romanée L'histoire de 
e déte
teur a été mouvementée. La pu
e ori-ginelle a été grillée, mais le 
ryostat était inta
t. Elle a été rempla
ée �n 1999, par laso
iété Infrared Laboratories, par une pu
e prélevée sur un 
ryostat présentant unefuite importante, Cousteau. Testé lors de la mission de mars 2000, l'ensemble mon-trait un 
omportement aberrant. Le 
ryostat a don
 été ramené en Fran
e à des �nsd'analyse. Il a alors été 
onstaté que les 
onnexions sur la pu
e étaient in
omplètes,et que 
elle-
i n'était pas alimentée 
orre
tement. Fort heureusement, des tests sup-plémentaires à Meudon après réparations ont montré qu'elle n'avait pas sou�ert, etque le 
ryostat pouvait être utilisé sans risque. Comme la nouvelle pu
e était plusgrande que l'an
ienne (500 µm au lieu de 80 µm pré
édemment), le diaphragme froidsimilaire à 
elui de Monbazilla
, qui avait été installé devant le déte
teur, n'était plusadapté. Il a don
 été rempla
é par un dispositif similaire pro
urant une étendue defais
eau de 1482 µm2, soit une 
entaine de λ2 en L. Ce déte
teur ne fut don
 utiliséque lors de la mission de novembre 2000 ; en
ore le 
ryostat a-t-il �ni par montrerune fuite dans la 
uve d'azote liquide externe, 
e qui nous a amenés, parfois, à ne
ompter que sur Monbazilla
 (voir le paragraphe a.).Filtres Trois �ltres ont été utilisés sur TISIS. La longueur d'onde de 
oupurebasse de TISIS lorsque le �ltre L est utilisé est 
ependant imposée la plupart dutemps par l'atmosphère et l'absorption par l'eau sur la ligne de visée en-dessous de
3 µm (�gure 1.14). Les longueurs d'onde 
entrale et largeur de bande des �ltres sontindiquées dans le tableau 1.2, tandis que les 
ourbes de transmission sont représentéessur la �gure 1.13.Lorsque l'on 
ompare les 
ourbes de transmission des �ltres ave
 les fenêtresatmosphériques (voir les �gures 1.14 à 1.17), il apparaît qu'alors que le �ltre L'se trouve dans une zone où la transmission atmosphérique est libre de raies d'ab-sorption, 
ela n'est pas le 
as dans les bandes L ni surtout M, 
ontaminées par la
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présen
e de nombreuses raies dues respe
tivement à l'eau et au dioxyde de 
arbone.Cela aura des 
onséquen
es sur l'interprétation ultérieure des données, dans la me-sure où 
e qui sera observé dans la bande L' sera plut�t le 
ontinuum des émissionsthermiques des environnements stellaires (voir le paragraphe 
.), tandis que dans lesbandes L et M, indépendamment de toute di�
ulté d'observation due à la trans-mission atmosphérique, on sera plut�t sensible aux émissions molé
ulaires dans 
esmêmes environnements.Les 
ourbes de transmission atmosphérique au Mont Hopkins ne sont pas dispo-nibles. Comme l'observatoire se situe à une altitude et à une hygrométrie intermé-diaires entre les données disponibles au niveau de la mer [Wolfe et Zissis, 1978℄, ausommet du Paranal [Cuby et al., 2002℄ et à 1 km d'altitude [Young et al., 1994℄, laprofondeur lo
ale des raies d'absorption doit en être a�e
tée. De plus, la présen
e denombreuses raies dues à H2O, notamment dans la bande M, rend les observationsdans 
ette bande spe
trale parti
ulièrement sensible à la présen
e d'eau le long dela ligne de visée.Pro
édures d'a
quisition A�n de pouvoir tenir 
ompte du fond thermique, il aété né
essaire de modi�er quelque peu les pro
édures d'a
quisition de FLUOR. Cesnouvelles pro
édures sont détaillées plus loin, au paragraphe a..Nom λ
 Largeur à mi-hauteur Mission(s)L 3,07 µm 0,63 µm Mars 2000L' 3,79 µm 0,54 µm Mars et novembre 2000M 4,61 µm 0,53 µm Avril 1999Tab. 1.2 � Filtres utilisés sur TISIS. Ce tableau présente leurs longueurs d'onde
entrale (λ
), largeur à mi-hauteur, et la ou les missions où ils ont été installés dansles 
ryostats, en se limitant à 
elles dont il est question dans 
e mémoire.

Fig. 1.13 � Courbes de transmission des �ltres sur TISIS.
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Fig. 1.14 � Transmission atmosphérique entre 1,7 µm et 4,2 µm, au niveau de lamer, sur un trajet de 300 m. Cette bande spe
trale re
ouvre les fenêtres K, L et L'.Courbes extraites de [Wolfe et Zissis, 1978℄.
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Fig. 1.15 � Transmission atmosphérique entre 4,2 µm et 5,5 µm, au niveau de la mer,sur un trajet de 300 m. Cette bande spe
trale re
ouvre la fenêtre de la bande M.Courbes extraites de [Wolfe et Zissis, 1978℄. Le foisonnement des raies d'absorptionde l'eau sur l'ensemble de la bande M, autour de 4,6 µm, malgré une apparenterelativement bonne transmission générale, est sour
e de sévères �u
tuations de latransmission atmosphérique, pour peu que de l'eau soit présente sur la ligne devisée.

Fig. 1.16 � Transmission atmosphérique dans les bandes L et M à 1 km d'altitude.Simulations extraites de [Young et al., 1994℄. Les �ltres L' et M de TISIS s'étendentrespe
tivement de 2460 à 2840 cm−1, et de 2050 à 2300 cm−1.
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Fig. 1.17 � Transmission atmosphérique entre 2,85 µm et 5,05 µm, modèle re�é-tant les 
onditions typiques sur Paranal. Courbes extraites du manuel utilisateurd'ISAAC [Cuby et al., 2002℄. Les 
ourbes de transmission sont 
elles de 
et instru-ment ; deux d'entre elles 
orrespondent aux �ltres de TISIS.1.5.2 L'interféromètre VLTI et l'instrument MIDIa. Le VLTILe projet de Very Large Teles
ope de l'ESO a donné l'o

asion, dès le début desannées 80, en pro�tant des ré
ents développements en interférométrie optique, dedisposer de plusieurs téles
opes de 8 m de diamètre, séparés de distan
es de l'ordrede la 
entaine de mètres, pour les re
ombiner et réaliser un interféromètre. Il estapparu rapidement que si l'on voulait préserver la possibilité de faire de l'imagerie,un réseau de quelques grands téles
opes �xes était insu�sant ; il fut don
 dé
idé deleur adjoindre un 
ertain nombre de téles
opes auxiliaires déplaçables (deux dansun premier temps, puis 
e nombre fut porté à trois, et le �nan
ement pour un qua-trième est maintenant a
quis). Un temps suspendu au milieu des années 90 pour desraisons budgétaires, le VLTI fut redé�ni en re
entrant son développement sur l'in-frarouge, tant pro
he que thermique. Cela permettait de s'a�ran
hir de la né
essitéd'une optique adaptative sur les téles
opes de 8 m dans l'infrarouge thermique, oùils ne sont pas loin d'être limités par la di�ra
tion, tout en préservant la possibilitéd'observer dans l'infrarouge pro
he, sur les téles
opes auxiliaires, d'un diamètre de
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l'ordre de quelques r0, 
'est-à-dire la distan
e 
ara
téristique au-delà de laquelle laphase du front d'onde varie de plus de 1 rad [Fried, 1965℄.

Dans 
e 
ontexte, un instrument de test, VINCI [Kervella et al., 2000℄, fut pro-posé et développé, sur le prin
ipe de l'instrument FLUOR mis aux normes ESO.Comme a priori au
un développement spé
i�que n'était né
essaire, il devait servirde pré
urseur et de validateur du VLTI en prévision de l'arrivée des deux instru-ments s
ienti�ques de première génération, MIDI (dans l'infrarouge thermique) etAMBER [Petrov et al., 2000℄ (dans l'infrarouge pro
he).
Le réseau du VLTI 
onsiste a
tuellement en quatre téles
opes prin
ipaux (UnitTeles
opes), de 8,2 m de diamètre, baptisés Antu, Kueyen, Melipal et Yepun (aliasrespe
tivement UT1, 2, 3 et 4), 
e qui signi�e dans la langue des Indiens Mapu
hele Soleil, la Lune, la Croix du Sud et Vénus (l'Etoile du Berger). Ces quatre téles-
opes forment le réseau VIMA (VLT Interferometer Main Array). Trois puis quatretéles
opes auxiliaires (Auxiliary Teles
opes), de 1,8 m de diamètre 
omplètent ou
omplèteront le site. Ces téles
opes additionnels forment le réseau VISA (VLT In-terferometer Sub-Array). Il est possible de re
ombiner ATs et UTs dans un modehybride. Le s
héma global d'implantation au sommet du Mont Paranal est indiquésur la �gure 1.18. Les empla
ements disponibles sont sur les n÷uds d'une grille demaille 
arrée de 8 m de 
�té. Trente positions di�érentes sont possibles pour les ATs.
Le s
héma optique général du VLTI est visible sur la �gure 1.19. UTs et ATspartagent un s
héma optique similaire, du miroir M1 au miroir M11. Les optiques detransfert sont les miroirs 12 à 16, les lignes à retard étant 
onstituées de M13, M14et M15. Ce dernier est un miroir à 
ourbure variable (Variable Curvature Mirror, ouVCM). La lumière 
olle
tée par le miroir M1 est redirigée via le foyer Nasmyth versle train Coudé (miroirs M4 à M11), qui inje
te la lumière dans le tunnel de la ligne àretard. Les optiques de transfert (M12 et M16) redirigent le fais
eau vers un 
hariotde ligne à retard, où il est rétroré�é
hi. Le VCM, 
onçu au Laboratoire d'Astronomiede Marseille, a 
omme fon
tion de refo
aliser en permanen
e le fais
eau en un point�xe du laboratoire interférométrique, où se trouvent les instruments.
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Fig. 1.18 � Plan d'ensemble du sommet du Mont Paranal.

Fig. 1.19 � S
héma optique du VLTI.b. MIDIIntrodu
tion Un observatoire ne se 
onçoit pas sans instrument pour utiliser aumieux les possibilités des téles
opes. D'emblée le VLTI a été pensé en parallèle ave

eux qui allaient permettre de l'exploiter. Mis à part le 
as de l'instrument de testVINCI, deux instruments s
ienti�ques sont prévus dès l'origine : AMBER, interféro-mètre multiaxial travaillant dans les bandes J, H et K, sur deux ou trois téles
opes,et MIDI, interféromètre 
oaxial prévu pour re
ombiner deux fais
eaux dans un pre-mier temps en bande N à 10 µm, puis dans un deuxième temps en bande Q autour de



1.5. Deux interféromètres parti
uliers 47
20 µm. Mon travail de thèse a en partie porté sur MIDI. Une vue générale plus dé-taillée se trouve dans [MIDI, 1998; Leinert et al., 2003℄ et surtout dans les do
umentsde la Final Design Review du 29 février 2000 (notamment [Leinert, 2000℄).Présentation généraleButs s
ienti�ques La gamme de distan
es et de températures des objets a
-
essibles à un instrument fon
tionnant à 10 µm sur un interféromètre béné�
iantdes longueurs de base du VLTI est vaste. Il s'ensuit que les buts s
ienti�ques de la
onstru
tion d'un tel instrument sont multiples et d'abord plus ou moins 
omplexes.1. Objets jeunes et formation stellaire. Parmi les avantages de 
es objets �gureleur �ux relativement important à 10 µm. Dans des régions pro
hes de forma-tion stellaire, dans le Loup, le Taureau ou l'Aigle, par exemple, à des distan
estypiques de l'ordre de 140 p
, on trouve des T-Tauri dont les magnitudes enbande N sont 
omprises entre +2 et +5 (ave
 même quelques étoiles de ma-gnitude N=0,5). A 
es distan
es, la résolution angulaire du VLTI à 10 µm
orrespond à des é
helles de l'ordre de 2,2 unités astronomiques, 
e qui permetd'envisager une (( plongée )) au 
÷ur de l'environnement 
ir
umstellaire de 
esobjets. Des études plus détaillées sont développées dans [Pares
e, 1997℄ ;2. Objets substellaires. Les obje
tifs de MIDI dans 
ette 
atégorie de sour
es sontdoubles. Il est ainsi envisageable de pouvoir déte
ter des Jupiter 
hauds, que
e soit par déte
tion dire
te dans l'interférogramme ou par la méthode dite dephase di�érentielle entre les bandes K et N. Il devrait être également possible,a fortiori, de déte
ter des naines brunes autour d'étoiles pro
hes ;3. Etoiles évoluées. Plus de détails sur 
es étoiles en �n de vie seront donnés par lasuite, dans la partie 4.1. MIDI devrait permettre l'étude de la perte de masse de
es objets, en parti
ulier en utilisant la bande des sili
ates, 
elle de la stru
turedes vents stellaires ainsi que les pro
essus de formation des poussières. Par lasuite, l'extension de MIDI à 20 µm devrait permettre d'aborder des gammesde longueurs d'onde plus ri
hes en informations spe
trales ;4. Noyaux de galaxies a
tives. Il s'agit là d'un des obje
tifs prin
ipaux de l'instru-ment. Au 
÷ur des galaxies dites a
tives réside en e�et un noyau 
ompa
t dontla luminosité dépasse de loin 
elle des noyaux des galaxies plus (( normales )).Une hypothèse maintenant largement répandue 
onsiste à penser qu'on trouveau sein de 
es objets un trou noir parti
ulièrement massif, et que l'ex
ès deluminosité observé serait dû à un apport de matière dans 
e trou noir viaun disque d'a

rétion relativement 
ompa
t. Mais plusieurs phénomènes pour-raient 
oexister à l'intérieur de 
e disque d'a

rétion, phénomènes dont lesin�uen
es relatives sont en
ore mal appré
iées. MIDI devrait permettre d'étu-dier plus en détails 
es disques, voire de dis
riminer parmi 
es phénomènes
eux qui sont prépondérants dans les objets observés.
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Le 
onsortium La réalisation de l'instrument fut prise en 
harge par un
onsortium 
omptant un peu plus d'une demi-douzaine d'instituts répartis sur troispays :
� au Max Plan
k Institut für Astronomie de Heidelberg se trouve le 
÷ur du
onsortium. On y trouve en e�et le Prin
ipal Investigator Christoph Leinert,le Proje
t Manager UweGraser ; l'institut est en 
harge de la gestion généraledu projet, du déte
teur et de son éle
tronique de le
ture, de la réalisationdu système de modulation interne de la di�éren
e de mar
he, du système
ryogénique, du 
ontr�le de l'instrument tant au niveau logi
iel que matériel,de l'interfaçage ave
 l'ESO, de l'intégration et des tests ;� l'Observatoire de Paris, à sa se
tion de Meudon se 
harge du �ltrage spatialpar �bre et de la réalisation du logi
iel de rédu
tion des données (DRS, DataRedu
tion Software). S'y trouve également un des 
o-PIs, Guy Perrin ;� l'Astronomi
al Institute Amsterdam abrite le se
ond 
o-PI, Rens Waters, etest en 
harge de la préparation des observations, notamment de la dé�nitiondes sour
es ;� le Sterrewa
ht Leiden, à Leyde, est responsable de l'organisation logi
ielle gé-nérale, de l'ar
hivage, et du développement d'outils informatiques ;� la Netherlands Foundation for Resear
h in Astronomy à Dwingeloo et leKapteyn Astronomi
al Institute de Groningue réalisent le ban
 des optiquesfroides ;� l'Observatoire de la C�te d'Azur et plus parti
ulièrement sa se
tion de Ni
e
ontribuent au S
ien
e Group ;� le Kiepenheuer-Institut für Sonnenphysik de Fribourg est responsable de la
on
eption et de la réalisation du ban
 des optiques 
haudes ;� le Thüringis
he Landessternwarte Tautenburg a été initialement 
hargé de ladé�nition de la liste des étalons.
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Fig. 1.20 � Les optiques de MIDI.

Fig. 1.21 � Les optiques de MIDI (vue 3D).Détail de l'instrumentCon
ept Un s
héma des optiques est présenté aux �gures 1.20 et 1.21. Commele rayonnement perçu par un déte
teur fon
tionnant à 10 µm est dominé par l'émis-sion thermique des optiques dites (( 
haudes )), la plupart des 
omposants de l'instru-ment doivent être installés dans un 
ryostat refroidi, pour MIDI, entre 4 et 8 K pourle déte
teur, 40 ± 5 K pour les optiques froides et 77 K pour le ba�e froid externe.
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La re
ombinaison des fais
eaux se fait dans le plan pupille et la déte
tion dusignal dans le plan image, a�n de limiter les e�ets dûs au fond thermique et à lavariabilité pixel à pixel de la sensibilité des déte
teurs, phénomène 
ourant dansl'infrarouge moyen. Il est possible, en insérant des séparateurs de fais
eau (photo-metri
 beamsplitters) en amont du re
ombinateur (beam 
ombiner), d'inje
ter surle déte
teur deux voies photométriques en sus des voies interférométriques fourniesen sortie du re
ombinateur. Le système de modulation interne de la di�éren
e demar
he, deux miroirs montés sur des piézoéle
triques, sont visibles sur la gau
he dela �gure 1.20. De gau
he à droite :1. Les fais
eaux afo
aux en provenan
e du VLTI arrivent de la gau
he. D'undiamètre initial de 80 mm dans les tunnels des lignes à retard lorsqu'ils pro-viennent des UTs, ils sont 
ompressés dans le laboratoire interférométriquejusqu'à un diamètre de 18 mm avant l'inje
tion dans les instruments. Au
une
ompression n'est né
essaire pour les fais
eaux des ATs, 
ar 
eux-
i arriventdéjà ave
 un diamètre de 18 mm dans le laboratoire.2. Après quelques miroirs d'inje
tion, 
omprenant notamment le système de mo-dulation interne de la di�éren
e de mar
he, les fais
eaux pénètrent à l'intérieurdu 
ryostat. La pupille est imagée sur un masque pupillaire froid pour suppri-mer l'émission thermique extérieure aux fais
eaux. A un foyer intermédiairepeuvent ensuite être insérés di�érents �ltres spatiaux ou masques. Les fais-
eaux sont ensuite re
ollimatés et dirigés sur le re
ombinateur.3. Deux fais
eaux interférométriques émergent de 
ette dernière, en oppositionde phase. Ces fais
eaux sont redirigés vers le déte
teur.Optionnellement, des séparatri
es peuvent être inter
alées a�n de pouvoir dis-poser de voies de suivi photométrique, permettant d'améliorer la pré
ision de ladétermination du 
ontraste (aux dépens d'une perte en sensibilité toutefois). Unjeu de �ltres spe
traux est également prévu, ainsi qu'un système dispersif. Outreune 
ertaine résolution spe
trale, 
ela règle aussi partiellement le problème de lasaturation du déte
teur par le �ux du fond thermique.
Tableau ré
apitulatif La table 1.3 ré
apitule les prin
ipales 
ara
téristiquesde l'instrument installé sur le VLTI.
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Cara
téristique Valeur RemarqueDiamètre des téles
opes 8 m UTs

1,8 m
ATs (pour les sour
es lesplus brillantes)Longueur de base 47 à 130 m UTs8 à 200 m ATsRésolution angulaire 20. 10−3′′ λ/D pour 100 m de baseCouverture spe
trale 8 à 13 µm bande N17 à 26 µm bande QChamp de vue ≈ 1′′Largeur à mi-hauteur de lata
he d'Airy à 10 µm

0,26′′ UTs
1,14′′ ATsTemps de 
ohéren
e 100 ms

pour un dépla
ement demoins de 1 µm rms de l'in-terférogrammeTemps de stabilité atmo-sphérique 200 ms
pour la modulation du fondthermique (5 Hz)Diamètre des fais
eaux enamont des 
ompresseurs defais
eaux 80 mm UTs

18 mm ATsDéte
teur (320×240 pixels) 50 µm Taille du pixel
≈ 1000e− bruit de le
ture
≈ 2.107e− profondeur de puitsTab. 1.3 � Cara
téristiques de MIDI.Fon
tionnalités de MIDI MIDI o�re plusieurs 
on�gurations possibles pourl'observation. Ces 
on�gurations 
onditionnent bien évidemment le mode de rédu
-tion qui sera appliqué aux données.Résolution spe
trale. MIDI dispose d'un jeu de �ltres, ainsi que d'un réseaupermettant d'obtenir une 
ertaine résolution spe
trale. Les �ltres disponibles sontles suivants :Nom du �ltre N-broad N-high N-low [ArIII℄

λc (µm ) 10,70 9,00 11,75 8,99
∆λ (µm ) 6,50 3,10 3,50 0,14Nom du �ltre H2(0-0)S(2) [NEII℄ Continuum1 Continuum2
λc (µm ) 12,28 12,81 11,50 08,50
∆λ (µm ) 0,14 0,14 0,14 0,14Tab. 1.4 � Modes dispersifs disponibles sur MIDI. λc désigne la longueur d'onde
entrale et ∆λ la largeur de la bande passante.



52 Chap. 1. L'interférométrie en astronomie
Les quatre autres empla
ements de la roue à �ltres 
ontiennent un �ltre de densitéde 10 %, un empla
ement pour un �ltre Q, un empla
ement vide et un fermé.Masques et �ltres spatiaux. Cette 
atégorie re
ouvre en fait physiquementtout 
e qui est insérable au foyer intermédiaire dans le 
ryostat. Ce peut être untrou �ltrant, un système à triple trou (utile pour une des possibilités d'estimationdu fond thermique, la modulation virtuelle, voir le paragraphe 2.2.4), une fente, oubien une �bre. Des guides d'onde monomode ont ainsi été développés tant dans laperspe
tive de MIDI que pour DARWIN[Bordé et al., 2002℄.Modulation du fond thermique. La liste détaillée de 
es modes se trouvedans le paragraphe 2.2.4.Prise en 
ompte de la 
ontamination photométrique. Ainsi qu'il a étéexposé un peu plus haut, MIDI o�re la possibilité de disposer ou non de voies ditesphotométriques permettant l'étalonnage en temps réel des �u
tuations de l'intensitéstellaire dans 
haque voie de l'interféromètre.Modes de rédu
tion Ces modes sont dé
rits dans le do
ument [Leinert, 2000℄.Ils peuvent être regroupés en quatre familles :Intégration 
ohérente Ces trois modes sont développés à l'Observatoire deLeyde et reposent sur la méthode du (( spe
tre 
annelé )). On tire parti du fait que lepiston est a
hromatique en di�éren
e de mar
he, 
e qui, dans un mode dispersé, setraduit par une modulation du signal en fon
tion de la longueur d'onde, pour touteposition autre que la di�éren
e de mar
he nulle.1. statique. Dans 
e mode, le miroir de modulation rapide de la di�éren
e demar
he reste immobile. L'interférogramme est balayé grâ
e à la turbulen
eatmosphérique, et en parti
ulier au piston. En supposant que 
elui-
i suit unestatistique de Kolmogorov, il est possible de remonter à l'information de phaseet don
 à la visibilité. Cette méthode est détaillée dans [Meisner, 1998℄ ;2. à inversion de phase. (phase swit
hing).3. en mar
hes d'es
alier. Ce mode ne peut s'appliquer que lorsque les fais
eauxsont dispersés. Il s'agit d'opérer sur les données une transformation de Fourier2D à pas variable. Une des dimensions est la dimension temporelle liée à ladi�éren
e de mar
he via le dépla
ement du miroir de modulation interne de ladi�éren
e de mar
he. La se
onde dimension est la dire
tion de dispersion. A�nde tenir 
ompte de l'interfrange variable en fon
tion de la longueur d'onde, on
hoisit dans 
ette dimension un pas variable de la transformée de Fourier. Plusde détails sont a

essibles dans [Cotton et al., 2000℄, do
ument publié par legroupe NEVEC.
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ABCD en mar
hes d'es
alier et en rampe Fondés sur les algorithmesABCD en mar
hes d'es
alier et en rampe (voir à leur sujet les paragraphes b. et 
.),
es deux sous-familles de modes se di�éren
ient par leur usage du système de mo-dulation du fond thermique, selon les modes dé�nis en 2.2.4.1. virtuel (virtual). Il s'agit d'utiliser les trois trous pour estimer le fond ther-mique. Les voies photométriques sont absentes dans 
e mode ;2. staring (staring). Le fond thermique est é
hantillonné avant et après l'a
qui-sition de plusieurs interférogrammes. Les voies photométriques sont absentesdans 
e mode ;3. modulant (
hopping). Le fond thermique est mesuré avant et après 
haqueinterférogramme. Les voies photométriques sont absentes dans 
e mode ;4. pré
is (pre
ise). La modulation du fond est réalisée de la même manière quedans le 
as pré
édent, mais on dispose alors des voies photométriques.Modes (( Fourier )) Sous 
ette appellation on regroupe deux modes de rédu
-tion des données qui reposent sur le même prin
ipe, à savoir le 
al
ul d'une densitéspe
trale de puissan
e relative à l'interférogramme, 
onformément à l'algorithmeindiqué dans le paragraphe 1.4.2.1. Fourier aveugle (spe
kle). Dans 
e 
as, la position de la di�éren
e de mar
henulle n'est pas 
onnue : elle n'est fournie ni par un suiveur de franges externes,ni par un algorithme propre à MIDI à partir de l'interférogramme pré
édem-ment a
quis. Les franges sont don
 a
quises (( en aveugle )), et seuls le 
al
uldes densités spe
trales de puissan
e et leur addition permettent d'extraire uneestimation de la visibilité. Ce mode est réservé, par nature, aux objets les plusfaibles et don
 l'estimation de visibilité �nale est peu pré
ise ;2. Fourier. Cette fois-
i, tout est fait pour garantir la plus grande pré
ision pos-sible des visibilités 
alibrées, 
e qui suppose que la position de la di�éren
ede mar
he nulle soit 
onnue, ou en tous 
as 
al
ulable, pour 
haque interféro-gramme, ainsi que la présen
e des voies photométriques.Magnitudes limites a priori Il est possible d'estimer les magnitudes limitesattendues pour l'instrument, en 
onsidérant, au moins dans une première appro
he,que le bruit est dominé par le bruit de le
ture du déte
teur et le bruit de photonsdu fond thermique.Conventions de notation Ces 
onventions sont détaillées dans le tableau 1.5.
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Notation Expli
ation Valeur

η Rendement quantique du déte
teur 40 %
τ Transmission totale de l'instrument1 60 % × 50 % = 30 %

e0(λ) Flux référen
e de la magnitude nulle en N 1,23 10−12W m−2 /µm
∆t Temps d'intégration 25ms
σ2

r Bruit de le
ture 1000 e−
Ntot Nombre total de pixels 316
E0 Energie d'un photon à 10µm 2,0 10−20J
∆λ Bande passante optique 4 valeurs : 
f. plus loin
Npix Nb. de pixels pour la BP optique 4 valeurs : 
f. plus loin
δλ Résolution 6 valeurs : 
f. plus loin
npix Nb. de pixels par élément spe
tral 3 valeurs : 
f. plus loin
S Surfa
e 
olle
tri
e d'un téles
ope2 50m2 pour un UT,

3,24m2 pour un AT,
0,16m2 pour un sidérostat.

m Magnitude
N∗ Nombre de photons stellaire par se
onde
Nb Nombre de photons de fond par se
onde3Tab. 1.5 � Hypothèses pour le 
al
ul de magnitude limite pour MIDI.1. A dé
omposer en 60% de transmission pour les optiques froides et 40 % pour les optiques
haudes.2. Les photons sont issus de deux téles
opes, mais ils se répartissent entre deux paires devoies interférométrique et photométrique.3. Ce niveau tient 
ompte des optiques 
haudes à 290K, d'un 
iel supposé également à

290K (
e qui est très probablement exagéré, mais reste négligeable), et des optiques froidesà 40K. Le fond est vu dans 1λ2, ave
 une émissivité des optiques de 1.Rapport signal à bruit η, τ , e0(λ), E0 et δt étant �xés, le signal stellaire N∗vaut
N∗ = ητ

e0(λ)∆λS∆t

hν
10−0,4moù h désigne la 
onstante de Plan
k et ν la fréquen
e 
orrespondant à une longueurd'onde de 10 µm. Numériquement, on obtient

N∗ ≈ 7,38.106∆t∆λS10−0,4m

∆λ étant exprimé en mi
romètres.On peut de plus 
al
uler Nb en fon
tion de la bande passante optique :Bande passante (µm) 8 → 13 7 → 14 10,0 → 13,2 7,4 → 10
Nb 7,22 1010 1,02 1011 5,92 1010 2,07 1010Le rapport signal à bruit est alors en lumière blan
he :

S/B =
7,38 106S∆t∆λ10−0,4m

√
(7,38 106S∆λ10−0,4m + Nb)∆t + N2

totσ
2
r



1.5. Deux interféromètres parti
uliers 55
En dispersant, on obtient :

S/B =
7,38 106S∆t∆λ10−0,4m npix

Npix√
(7,38 106S∆λ10−0,4m + Nb)∆t

npix

Npix
+ n2

pixσ
2
r

(1.10)Résultats Les magnitudes limites ont été estimées sur la base d'un rapportsignal à bruit de 10.Résolution ∆λ/Npix δλ/npix UTs ATs sidérostatsLumière blan
he 5/316 5/316 5,1 2,2 -1,1Très basse résolution 7/70 0,6/6 4,0 1,0 -2,2Basse résolution 7/70 0,2/6 3,4 0,4 -2,8Résolution intermédiaire- Bande N (7 à 14) 7/318 0,044/2 2,6 -0,4 -3,7- Bande N sup. (10 à 13,2) 3,2/320 0,02/2 2,0 -0,9 -4,2- Bande N inf. (7 à 10) 3/316 0,0165/2 2,4 -0,6 -3,9Tab. 1.6 � Magnitudes limites de MIDI. Toutes les longueurs d'onde sont expriméesen mi
romètres.Ces résultats ne tiennent pas 
ompte des pertes de photons suivantes 1.6 :� 28 % de pertes suite à la moyenne du seeing par la 
orre
tion du miroir debas
ulement (tip/tilt) ;� 10 % de pertes dues à la qualité des surfa
es autres que 
elles de MIDI.Une perte de 
ontraste supplémentaire de 
ontraste le long du trajet optique estestimée à un fa
teur 0,6.Le produit de 
es dégradations se traduit par une perte supplémentaire totaled'une magnitude.Si un suiveur de franges est disponible, permettant de stabiliser le signal pendantun temps T > ∆t, le gain en magnitude limite vaut 1,25 log T
4∆t

(4∆t 
orrespondanten e�et à un temps de 
ohéren
e), si l'on n'est pas limité par le bruit de déte
teur.

1.6. Ces valeurs sont extraites d'une note interne au groupe MIDI de Christoph Leinert.
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Chapitre 2Le fond thermique en astronomie
L

a prise en 
ompte du fond thermique est un aspe
t majeur de l'instrumen-tation dans l'infrarouge moyen. Nous allons voir dans la suite de 
e 
hapitrequelle est sa nature, puis aborder les parades (( 
lassiques )) utilisées pour en tenir
ompte ou s'en prémunir au maximum, en�n le 
ara
tériser à l'aide de mesures ef-fe
tuées dans les bandes L et M sur IOTA ave
 TISIS, et sur la bande N sur UKIRTen préparation de MIDI.2.1 Nature du problèmeUn 
orps porté à une 
ertaine température réémet un rayonnement dit de 
orpsnoir, dont le pro�l et l'intensité dépendent de ladite température. Pour un 
orpsporté à la température T , on montre que la longueur d'onde pour laquelle le rayon-nement est maximal est égale à environ 3670/T µm [Léna, 1996℄. Aux températuresambiantes (aux alentours de 300 K), 
ela 
on
erne don
 des longueurs d'onde situéesaux environs de 10 µm. De plus, l'intensité de la brillan
e mono
hromatique pourune longueur d'onde donnée dépend elle aussi de la température (voir la �gure 2.1).Dans le 
as d'un interféromètre ou plus généralement d'un instrument d'optique,et dans les gammes de longueurs d'onde 
orrespondant à l'(( infrarouge thermique )),les miroirs du train optique ne sont pas rigoureusement des 
orps noirs. Le propred'un miroir est de... ré�é
hir. Par 
onservation de l'énergie, il ne peut à la foisparfaitement ré�é
hir et avoir une émissivité de 1 
orrespondant à un 
orps noir
(( parfait )). Dans le 
as du VLTI, par exemple, on 
onsidère dans les simulations deMIDI que le train optique a une transmission totale de 40%, et don
 une émissivitéde 60%.Tout déte
teur pla
é derrière le train optique d'un téles
ope ou d'un interféro-mètre (( voit )) don
 en permanen
e l'émission thermique de l'atmosphère, ainsi que
elle de tous les miroirs qui s'inter
alent entre l'étoile et lui-même. Cette émissiondevient importante, voire souvent prépondérante par rapport au signal stellaire, dans57
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l'infrarouge thermique et en parti
ulier en bande N. Il est don
 né
essaire de trouverun moyen de soustraire 
e fond thermique du signal observé. Il existe pour 
ela un
ertain nombre de parades 
lassiquement utilisées en astronomie mono-téles
ope,qui ont fait l'objet d'une adaptation dans le 
as parti
ulier de MIDI sur le VLTI.Cependant, à 
ette 
ontribution au niveau moyen observé ne s'arrête pas l'in-�uen
e du fond thermique dans le 
as d'un interféromètre ; une 
ara
térisation aussipoussée que possible est alors né
essaire a�n d'éviter de biaiser les estimations devisibilités.

Fig. 2.1 � Pro�ls de brillan
e mono
hromatique pour des 
orps noirs à 300 K (
ourbeen traits pleins) et 289 K (
ourbe en pointillés), 
ette dernière valeur 
orrespondantà la température prévue pour le laboratoire interférométrique du VLTI d'après l'In-terfa
e Control Do
ument [Jander et al., 2000℄.2.2 Parades 
lassiquesIl est ainsi très important de se prémunir 
ontre l'in�uen
e du fond thermique.Pour 
e faire, outre une prote
tion passive par l'utilisation de systèmes de refroi-dissement, deux te
hniques 
lassiques ont été développées, permettant d'estimer leniveau moyen du fond. Après l'expli
itation de 
es te
hniques, nous verrons 
om-ment elles ont été adaptées aux deux interféromètres pré
édemment exposés, IOTAet le VLTI.2.2.1 Une prote
tion passive par la 
ryogénieL'intensité du fond thermique dépend de la température du 
orps émissif. Deplus, nous avons déjà remarqué que, dans un train optique, les 
omposants dont ler�le de 
e point de vue est le plus 
ritique sont 
eux qui sont les plus pro
hes dudéte
teur ; il s'ensuit qu'un moyen simple de se doter d'une prote
tion passive 
ontre
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le fond thermique est de refroidir les optiques pro
hes du déte
teur, et a fortiori 
edernier lui-même.a. Le 
as de TISISTISIS utilise des déte
teurs en InSb, in
orporés dans des 
ryostats fabriqués parla so
iété IR Laboratories de Tu
son, Arizona. Ces 
ryostats (voir la �gure 2.2)sont 
onçus pour fon
tionner ave
 une 
uve interne en 
onta
t ave
 le support dudéte
teur, 
ontenant de l'hélium liquide, et une 
ou
he externe 
ontenant de l'azoteliquide. Cependant, faute d'hélium sur pla
e, la 
uve interne a toujours été remplied'azote liquide. A�n de limiter les pertes par 
ondu
tion, l'intérieur du 
ryostat estpla
é sous vide, la platine supportant le déte
teur est dire
tement en 
onta
t ave
 la
uve interne, et 
ette dernière n'est 
onne
tée au 
arter que par une petite surfa
e(voir la �gure).Tant qu'il reste de l'azote à l'état liquide dans la 
uve interne, la température de
ette dernière est stabilisée à 77,37 K sous une atmosphère [Wolfe et Zissis, 1978℄, etdon
 un peu moins sur le Mont Hopkins.b. Le 
as de MIDIA 10 µm, le problème du fond thermique est plus 
ru
ial. Il s'ensuit que lesystème de refroidissement de MIDI est plus élaboré que 
elui des 
ryostats deFLUOR/TISIS. Il 
on
erne non seulement le déte
teur, mais aussi les derniers 
om-posants du système optique, re
ombinateur in
lus. Il 
onsiste en trois étages su

es-sifs (voir [Rohlo� et al., 2000℄ pour plus de détails) :1. un bou
lier de refroidissement (( 
lassique )) à l'azote liquide à 77 K ;2. un étage de refroidissement à 40 ± 5 K par un refroidisseur à 
y
le fermé (
losed
y
le 
ooler) 2.1 ;3. un se
ond étage de refroidissement à une température 
omprise entre 5 K et

8 K par le même refroidisseur.De plus, a�n d'assurer une meilleure stabilité des alignements à l'intérieur du
ryostat lors de la phase de refroidissement, d'une part le maximum de piè
es aété usiné d'un seul blo
, d'autre part l'ensemble a été réalisé en un unique maté-riau. Les dilatations et 
ontra
tions sont dans 
e 
as parfaitement homothétiques.Cependant, il a fallu prendre en 
ompte la présen
e d'un 
ompresseur dans le re-froidisseur lors de la 
on
eption de l'instrument, 
e 
omposant o

asionnant en e�etdes mi
rovibrations sus
eptibles d'être transmises à l'intérieur du 
ryostat.2.1. Cette te
hnologie utilise le plus souvent une série de 
y
les d'expansion isotherme, de refroi-dissement iso
hore, de 
onpression isotherme et de 
hau�age iso
hore).
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Fig. 2.2 � S
héma d'un 
ryostat IR Labs. pour TISIS. On note les deux 
uves,interne et externe, le suppport du déte
teur, ainsi que le soin qui a été apporté àl'isolation thermique. Les dimensions sont données en pou
es.
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Fig. 2.3 � S
héma du système de refroidissement pour MIDI, d'après le do
umentde Final Design Review [Rohlo� et al., 2000℄.
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2.2.2 Modulation, balan
ement et inversion de fais
eauxA�n de pouvoir séparer dans un �ux de photons 
eux qui proviennent e�e
tive-ment de la sour
e et 
eux qui sont émis par le train d'optiques 
haudes du téles
ope,il est utile d'observer 
es derniers seuls. Cela est possible en trouvant un moyen ra-pide de dépointer le téles
ope, 
omme 
ela est fait dans le 
as du 
hopping, que l'ontraduit par l'expression (( modulation du fond thermique )) ; mais 
ertaines 
onsi-dérations supplémentaires amènent à 
ompliquer légèrement 
ette méthode, a�n dese débarrasser d'un 
ertain nombre de biais sus
eptibles d'apparaître. Une de 
esaméliorations est le nodding, que l'on traduira par la suite par (( balan
ement )).Mais, dans le 
as du VLTI, il est également possible de pro
éder à des inversions defais
eaux, qui o�rent l'avantage d'optimiser le temps passé e�e
tivement à observerla sour
e astronomique et non pas uniquement le 
iel...
a. ModulationLa méthode habituellement retenue pour moduler le fond utilise le miroir se-
ondaire du téles
ope, que l'on dépointe de quelques se
ondes d'angle de l'astre àobserver vers une portion du 
iel avoisinant, alternativement dans deux dire
tionsopposées par rapport à l'étoile 
entrale (
f. �gure 2.4 ). Le fond thermique est alorsestimé par interpolation entre les deux mesures. Supposons que le signal stellairesoit S0. Le signal total mesuré lors de la première phase est S1 = S0 + f0, où f0désigne l'intensité du fond thermique dans 
ette 
on�guration du téles
ope. Lors desdeuxième et troisième phases, on mesure les signaux B1 et B′

1, égaux respe
tivementà deux intensités du fond thermique f1 et f2. On estime alors le signal stellaire par
Ŝ0 = S1 − 0,5.(B1 + B′

1).Un des in
onvénients de la modulation du fond, ainsi que 
ela apparaît sur la�gure 2.4, est que 
ette pro
édure é
hantillonne le fond thermique sur des par
oursdi�érents de 
elui que la lumière suit lorsqu'elle provient de l'étoile : 
e ne sont ene�et pas les mêmes zones du miroir primaire sur lesquelles le fais
eau se ré�é
hit lorsdes trois phases de la modulation. Or le miroir primaire parti
ipe aussi à l'émissionthermique du train optique ; 
ontraindre le fais
eau à frapper des zones di�érentesdu primaire introduit don
 un biais dans l'estimation du fond thermique. Ave
 lesnotations pré
édentes, 
e biais vaut Ŝ0−S0 = f0−0.5(f1 +f2). On ra�ne don
 
etteméthode en pratiquant le balan
ement.
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Fig. 2.4 � S
héma d'un 
y
le de modulation du fond thermique. Dans un premiertemps, le téles
ope pointe l'étoile. Dans un deuxième temps, le miroir se
ondaireest in
liné d'un angle +δα, et le téles
ope dépointe don
 légèrement l'étoile dansune dire
tion. Dans un troisième temps, le se
ondaire est in
liné d'un angle −δα :
ela 
l�t le 
y
le de modulation en dépointant légèrement l'étoile dans la dire
tionopposée.
b. Balan
ementCette opération est plus longue que la modulation, 
ar il faut prendre le temps dedépointer totalement le téles
ope, primaire in
lus. Après les trois étapes d'une mo-dulation du fond 
lassique, on en
haîne les quatre phases suivantes (voir �gure 2.5) :4. dépointage total du téles
ope de l'angle −δα et mesure du signal ;5. in
linaison du se
ondaire de +δα, de telle manière que l'étoile se retrouve dansle 
hamp et mesure du signal ;6. dépointage total du téles
ope de l'angle +δα et mesure du signal ;7. in
linaison du se
ondaire de −δα, de telle manière que l'étoile se retrouve dansle 
hamp et mesure du signal.Ave
 les mêmes notations que pré
édemment, dans la phase 4 on mesure le signal
B2 = f0 
ar l'ensemble du téles
ope se trouve dans la même 
on�guration que lorsde la première phase du 
y
le de modulation ; dans la phase 5 on mesure le signal
S2 = S0 + f2 ; dans la phase 6 le signal B3 = f0 ; et dans la phase 7 le signal
S3 = S0 + f1. Une nouvelle estimation non biaisée 
ette fois-
i du fond thermiqueest alors donnée par Ŝ ′

0 = 1
3
[(S1 + S2 + S3) − 0,5.(B2 + B3) − B1 − B′

1].
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Fig. 2.5 � S
héma d'un 
y
le de balan
ement. Après un 
y
le de modulation du fond(voir la �gure 2.4), le téles
ope est dépointé dans son ensemble de l'angle −δα, puisle se
ondaire ramené de l'angle +δα a�n de repointer l'étoile. La même pro
édureest répétée symétriquement dans la dire
tion opposée.
. Inversion de fais
eauxMIDI (voir le paragraphe b. dans la se
tion 1.5.2) dispose de plusieurs typesde �ltres spatiaux, dont notamment un système à triple trou. Ce système permetd'analyser simultanément la lumière provenant de l'étoile et le fond thermique vu àtravers les autres trous. Dans un premier temps par exemple, la lumière stellaire estinje
tée dans le trou 
entral n◦2, et le fond thermique est suivi à travers les trous 1 et3. Dans un deuxième temps, le téles
ope est dépointé a�n de faire 
oïn
ider l'étoileave
 le trou 1 ; le fond thermique est suivi par les trous 2 et 3. Le �ux stellaireest ensuite inje
té dans le trou 3. Cette pro
édure est en fait similaire à 
elle dela modulation du fond thermique, mais elle o�re l'avantage de pouvoir mener lesmesures de fond thermique et de �ux stellaire simultanément. Cependant, le mêmedéfaut se retrouve dans le fait que le 
hemin optique n'est pas tout à fait le même
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entre les mesures faites sur l'étoile et sur le fond ; des phases de balan
ement sontné
essaires a�n d'améliorer la qualité de l'estimation du fond.2.2.3 La soustra
tion du fond thermique pour TISISa. Né
essité pour les bandes L et MDeux phénomènes sont sus
eptibles de 
ontribuer à la 
réation d'un fond ther-mique : l'émission du fond de 
iel, pour laquelle nous disposons d'estimations tiréesde mesures in situ, et 
elle du train optique, 
al
ulable en fon
tion de la températureet de l'émissivité des miroirs.Emission du fond de 
iel On trouve dans la littérature [Léna, 1996℄ des estima-tions de l'émission du fond de 
iel. Ces émissions dépendent en grande partie de laquantité de vapeur d'eau présente sur la ligne de visée, et don
 de la bande spe
trale.Or les valeurs trouvées se réfèrent à des bandes spe
trales légèrement di�érentes de
elles imposées par les �ltres de TISIS (
f. tableau 1.2). Elles permettent néanmoinsde se �xer des ordres de grandeur. En bande L, 
entrée à 3,4 µm, l'émission du fondde 
iel est d'environ 0,16 Jy. ar
se
−2. Autour de 5 µm, elle est de 22,5 Jy.ar
se
−2.On reprend 
es valeurs pour les estimations de fond de 
iel respe
tivement pourles �ltres L' et M (l'absorption par l'eau étant très importante en-dessous de 3 µmd'après la �gure 1.14, la pertinen
e de l'estimation du fond de 
iel pour le troisième�ltre de TISIS est moindre). Le tableau 2.1 donne les valeurs du fond de 
iel, et leurtradu
tion en termes de magnitude équivalente sur IOTA. En bande L', la magni-tude limite atteinte par TISIS est de l'ordre de -1 ; l'émission du fond de 
iel n'estdon
 pas le fa
teur limitant.Filtre L' MFond de 
iel inje
té dans λ2 (en W) 3,4.10−14 4,7.10−12Magnitude stellaire équivalente +5,3 −1,7Tab. 2.1 � Emission du fond de 
iel sur IOTA. Ce tableau présente les intensités dufond de 
iel ave
 les �ltres L' et M utilisés sur TISIS, tels qu'ils sont dé�nis dansle tableau 1.2. On suppose une transmission de 
haque miroir d'IOTA de 95%, 
equi 
orrespond à une transmission totale, après les douze miroirs du train, de 54%.Il s'agit là de mesures moyennes. L'émission du fond de 
iel dépendant des 
ondi-tions géographiques et atmosphériques, les valeurs réelles sur IOTA sont di�érentes ;néanmoins, 
ela donne un ordre de grandeur.Emission du train optique 
haud Cette émission, due à un fond a priori plus
haud que le 
iel, est plus importante ; le tableau 2.2 montre qu'elle est en bandeL' supérieure à l'émission du fond du 
iel d'un fa
teur 100. Ces deux types d'émis-sions sont 
omparables dans la bande M, 
e qui renfor
e l'expli
ation avan
ée sur
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l'é
he
 des observations réalisées dans 
ette bande sur IOTA (liée à une mauvaisetransmission atmosphérique).Filtre L L' MFond thermique inje
té dans λ2 (en W) 1,4.10−12 1,2.10−12 6,4.10−12Magnitude stellaire équivalente +3,7 +1,2 −2,0Tab. 2.2 � Fond thermique sur IOTA. Ce tableau présente les intensités du fondthermique sur IOTA dans 
ha
un des trois �ltres utilisés ave
 TISIS, tels qu'ils ontdé�nis dans le tableau 1.2. Les hypothèses de 
al
ul sont les suivantes :1. Transmission des optiques 
haudes de 95%, 
e qui 
orrespond à une transmis-sion totale, après les douze miroirs d'IOTA, de 54%, et à une émissivité 
umulée de
0,46 ;2. Les optiques 
haudes sont assimilées à un 
orps de température 290 K ;3. Le fond est 
al
ulé dans une étendue de 
ohéren
e.b. Systèmes de modulation installésIntrodu
tion Au
un système de modulation du fond thermique n'était prévu àl'origine sur IOTA. Lors des premières missions d'observation ave
 TISIS missionsL de dé
embre 1998 et M de mars-avril 1999), le dépointage des téles
opes se faisait
(( à la main )) en envoyant une 
ommande de dépointage d'une minute d'angle parrapport à la position de l'étoile. Cette méthode, même si elle autorisait un dépointageassez lointain, pé
hait 
ependant par sa lenteur, et le mauvais é
hantillonnage desvariations du fond thermique qu'elle permettait. Une séquen
e de données sur le 
iel,puis sur une étoile, ensuite sur le 
iel prenait ainsi typiquement un peu plus d'unedizaine de minutes : une séquen
e étalon-étoile-étalon né
essitait don
 au moins unedemi-heure d'observations, 
e qui limitait d'autant l'e�
a
ité de l'instrument. En�n,se posait le problème de la réa
quisition des franges : dépointer le téles
ope d'unangle important o

asionnait parfois la perte des franges, en raison des erreurs dansle système de pointage notamment, 
e qui était une perte de temps supplémentaire.Des tentatives ont don
 été menées par S. Morel pour essayer d'installer unsystème de dépointage par voie logi
ielle des miroirs de bas
ulement sur les sidé-rostats ; 
ette méthode ne donna malheureusement pas les résultats es
omptés enraison de di�
ultés de 
ommuni
ation entre les ordinateurs 
hargés des di�érentesopérations.Une troisième piste fut don
 explorée, qui faisait appel à une solution opto-mé
anique.Installation d'un système de modulation sur IOTA La solution retenuetire parti des possibilités o�ertes par les miroirs de bas
ulement sur 
ha
un dessidérostats (voir le paragraphe a.). Il était né
essaire de pouvoir garder l'étoile dansle 
hamp des 
améras CCD des star-tra
kers, a�n d'assurer la stabilité de l'angle
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de dépointage 
hoisi, inférieur à l'angle maximal possible sans vignettage, tout enne l'inje
tant plus sur la table FLUOR. En raison de la 
ompression du fais
eau àl'entrée des tubes menant aux lignes à retard, son rayon fait 2,25 cm. La plus longuedistan
e possible à par
ourir pour un fais
eau 
orrespond à la position N35 (don
pour le téles
ope Nord). La déviation maximale admissible est don
 de l'ordre de
130′′, soit une déviation de 13′′ sur le 
iel. En se limitant à la position N25, on peutse permettre une déviation 35/25 fois plus importante, soit un peu plus de 18′′ surle 
iel.

L'opération est réalisée en inter
alant entre les séparatri
es de fais
eau et latable des star-tra
kers un prisme de faible déviation dans 
haque fais
eau visible.En mars 2000, 
es prismes apportaient une déviation dans le laboratoire de 1,5′, soit
9′′ sur le 
iel. Nous nous sommes rendus 
ompte a posteriori que 
ette déviationétait insu�sante (voir à 
e sujet le paragraphe 
.). Des lames similaires ont don
été ajoutées, 
e qui fournit une déviation sur le 
iel de 18′′. Cela limite de fa
to lesobservations à la position N25 ave
 
es lames ; mais un retour � temporaire � à lasituation initiale de déviation de 9′′ reste possible en retirant un jeu de lames.

Il était né
essaire de sur
roît de prévoir un système permettant l'insertion de
es lames sans avoir à interrompre les observations. Cela a été réalisé en montantl'ensemble sur un 
hariot d'imprimante à aiguilles (!) (
f. �gure 2.6).

Fig. 2.6 � S
héma du système de modulation du fond thermique pour TISIS.
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Fig. 2.7 � Opérations de modulation du fond pour TISIS.La �gure 2.7 dé
rit un 
y
le de fon
tionnement du système. Le moteur pas à pasest 
ommandé via une 
arte éle
tronique, par le système d'a
quisition des données.Au début d'une séquen
e d'observations sur une étoile, un signal est envoyé via uneligne TTL vers la 
arte, qui 
ommande la rotation du moteur. Celui-
i entraîne une
ourroie sur laquelle est �xée le support des lames, qui viennent dévier les fais
eaux.Pendant le dépla
ement, un signal de sortie TTL reste à l'état haut. Un 
apteurde position indique à la 
arte que le dépla
ement est terminé et que le moteur doits'arrêter. Le signal de sortie passe alors à l'état bas, signe que le système est enposition. Les CCD des star tra
kers sont don
 leurrés, et les téles
opes dépointés.Des a
quisitions de données o�-sour
e sont alors e�e
tuées. A la �n de 
e bat
h, unnouveau signal est envoyé à la 
arte par le système d'a
quisition. Celle-
i, 
ommeauparavant, 
ommande le dépla
ement du 
hariot, pendant lequel le signal de sortiereste à l'état haut. Lorsque le se
ond 
apteur de position indique que les lamesont libéré les fais
eaux visibles, le passage du signal de sortie à l'état bas donnele feu vert au système d'a
quisition pour les observations du bat
h on-sour
e. Latroisième phase reprend exa
tement l'en
haînement d'a
tions de la première. En�n de séquen
e, le système revient à une position où les lames laissent libres lesfais
eaux visibles. Pendant toute l'opération, le suivi des star-tra
kers restent a
tifs,de manière à ne pas perdre l'étoile. Les sauts o

asionnés par le brusque passage deslames dans le fais
eau sont 
ompensés sans trop de heurt par le système de suivi.
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Les avantages d'un tel système par rapport au dépointage manuel des téles
opessont quadruples :1. il est 
ommandable dire
tement par le système d'a
quisition, 
e qui minimisel'intervention humaine et automatise TISIS, et rappro
he l'instrument de l'au-tomatisation de FLUOR ;2. il est beau
oup plus rapide : il ne faut que quelques dixièmes de se
ondes pourdépointer l'étoile, au lieu d'une minute ave
 le dépointage manuel. La positionde l'interférogramme est don
 plus fa
ilement retrouvée (peu ou pas de dérivede la (( 
onstante magique )) lors de l'opération) ;3. de 
ette rapidité résulte aussi le plus grand nombre de sour
es observables au
ours de la nuit, ainsi qu'un meilleur é
hantillonnage de la fon
tion de transfertde l'interféromètre ;4. en�n 
ette même rapidité se traduit par un meilleur é
hantillonnage égalementdes variations du fond thermique, puisque la fréquen
e de modulation de 
efond (liée à l'intervalle de temps séparant deux séries d'observations o�-sour
eautour d'une même étoile) passe de quelques millièmes à quelques 
entièmesde Hertz, soit un gain d'un fa
teur 10.
. Contamination stellaire en mars 2000Le but initial de 
ette étude était de voir si la séquen
e 
hoisie pour le mode demodulation du fond sur IOTA était 
onvenable en regard de la vitesse de variationdu fond en bande L. Il est apparu que le signal pris sur le 
iel était 
ontaminé pardes photons stellaires.Présentation de la méthode Un petit programme a été é
rit en LabView a�nd'extraire les informations né
essaires des �
hiers de données (les Observation Files,ou OF). Comme les heures individuelles des s
ans dans les bat
hes sur le 
iel n'ontpas été a
quises, l'heure (( o�
ielle )) du bat
h 
iel 1 (avant les observations sur lasour
e) a été posée égale à l'heure de début du bat
h sur la sour
e, moins la moitié dunombre de bat
hes sur le 
iel multipliée par le taux d'a
quisition ; l'heure (( o�
ielle ))du bat
h 
iel 2 de la même manière à partir de l'heure de �n de bat
h sur la sour
e.Cela néglige le temps né
essaire au 
hariot d'imprimante pour faire un trajet, quiest de toute manière de l'ordre d'une fra
tion de se
onde.Le programme e�e
tue les opérations suivantes :1. au niveau de l'Observation Blo
k k :� 
al
ul de la moyenne du bat
h 
iel 1 mk1 ;� 
al
ul de la moyenne du bat
h 
iel 2 mk2 ;� 
al
ul de la moyenne du bat
h sur la sour
e mk ;� 
al
ul du rms du bat
h 
iel 1 σk1 ;� 
al
ul du rms du bat
h 
iel 2 σk2 ;
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� 
al
ul de la Densité spe
trale de puissan
e (DSP) moyenne des s
ans 
iel 1

Bk1 ;� 
al
ul de la DSP moyenne des s
ans 
iel 2 Bk2 ;� 
al
ul de la DSP moyenne des s
ans sur la sour
e Sk ;� 
al
ul du (( signal stellaire )) sk = mk − (mk1 + mk2)/2.2. au niveau de l'OF :� représentation de l'évolution au 
ours du temps des mki ;� représentation des σki en fon
tion des sk ;� a�
hage des DSP Bki ;� 
al
ul du (( �t )) linéaire moyen du fond de 
iel sur la nuit (dé
roissan
e),
bfit.

Evolution du fond thermique sur la nuit Au premier ordre, il est aisé de
onstater que le niveau moyen du fond thermique diminue au long de la nuit (enabs
isses le temps depuis le début du premier bat
h on-sour
e de l'OF, en ordonnéesles mki en ADU) :
Fig. 2.8 � Dérive du fond thermique en bande L au 
ours de la nuit.Cela re
oupe 
e qui avait été 
onstaté de visu sur pla
e.

Evolution des �u
tuations résiduelles en fon
tion du signal stellaire Ilapparaît une forte 
orrélation entre 
es deux quantités. Elle est révélatri
e d'unedépendan
e entre le niveau de bruit mesuré sur le 
iel, et l'intensité du signal stellaire.Il est probable que 
e (( bruit )) ne soit rien d'autre que des photons parasites d'originestellaire.
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Fig. 2.9 � Flu
tuations du signal sur le 
iel en fon
tion du signal stellaire en mars2000. De haut en bas et de gau
he à droite, nuits des 10, 11, 12 et 14 mars.Evolution du niveau moyen sur le 
iel en fon
tion du signal stellaire Onreprésente 
ette fois-
i la di�éren
e entre les mki et bfit en fon
tion de sk − bfit.En 
as de 
ontamination, les signaux sur le 
iel des sour
es faibles doivent se situerau-dessous de la pente moyenne du fond thermique au 
ours de la nuit, alors quepour les sour
es brillantes, on doit se trouver au-dessus. C'est 
e que l'on observe.

Fig. 2.10 � Moyenne du signal sur le 
iel en fon
tion du signal stellaire en mars2000. De haut en bas et de gau
he à droite, nuits des 10, 11, 12 et 14 mars.Densités spe
trales de puissan
e sur le 
iel On 
ompare i
i les DSP sur le 
ielobservées sur α Boo et U Her à quelques minutes d'intervalle. Ces densités spe
tralesde puissan
e sont représentatives de la di�éren
e existant entre 
es étoiles, et qui estobservée régulièrement entre étoiles faibles et brillantes.
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Fig. 2.11 � Densités spe
trales de puissan
e du fond pour α Boo et U Her. Enabs
isse, la fréquen
e en Hertz. En noir la densité spe
trale de puissan
e des donnéesprises sur le 
iel près de α Boo, en gris près de U Her.
On 
onstate la présen
e d'un ex
ès jusqu'à environ 60 ∼ 70 Hz de la DSP dite

(( sur le 
iel )) de α Boo par rapport à 
elle de U Her. On peut en 
on
lure que la
ontamination par le signal stellaire se déroule surtout dans les basses fréquen
es.La limite supérieure est du même ordre de grandeur que 
elle des �u
tuations pho-tométriques observées dans les interférogrammes ; il est don
 permis de supposerune origine 
ommune aux deux phénomènes. Cela renfor
e l'idée selon laquelle la
ontamination observée serait due à la s
intillation stellaire.
E�et sur l'e�
a
ité de l'instrument Désignons par F∗ le (( �ux stellaire ))
al
ulé par l'algorithme de rédu
tion, et égal (en ADU) à la di�éren
e entre lamoyenne du �ux mesuré sur la sour
e et 
elle du �ux mesuré sur le 
iel. S'il n'yavait pas de 
ontamination par du �ux stellaire dans les données sur le 
iel, F∗ seraitproportionnel au �ux stellaire (( réel )), et la quantité m∗ = −2,5 log F∗ serait liée àla magnitude en L mL de l'étoile par une relation du type m∗ = mL + K.La �gure 2.12 donne le résultat d'ajustements linéaires de m∗ en fon
tion de mLpour deux nuits typiques de novembre et mars. L'ajustement révèle une pente de 0,97pour les données de novembre (
oe�
ient de 
orrélation 0,87) et une pente de 0,56pour les données de mars. La pente théorique étant de 1, l'e�et d'une 
ontaminationpar du �ux stellaire lors de la soustra
tion apparaît nettement. En mars, 
ette faiblepente traduit le fait que plus une étoile est brillante, plus son �ux 
al
ulé est faiblepar rapport à 
e qu'il devrait être si le fond était 
orre
tement 
al
ulé (autrementdit, la quantité soustraite au signal (( on-sour
e )) lors de la rédu
tion est plus grandeque le fond thermique réel).
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Fig. 2.12 � Dépendan
e du �ux 
al
ulé sur TISIS en fon
tion de la magnitudestellaire. En traits pleins, l'ajustement linéaire pour les données de la nuit du 19novembre ; en pointillés, l'ajustement pour les données de la nuit du 14 mars. Ladispersion des données est due notamment à l'in
ertitude sur la magnitude réelle del'étoile variable au moment des observations, aux in
ertitudes sur la soustra
tion dufond, ainsi qu'au bruit intrinsèque sur les mesures.Con
lusion Il est don
 prouvé que le signal pris sur le 
iel est 
ontaminé, pourles données de mars, par des photons stellaires. L'origine est à 
her
her dans laturbulen
e, mais aussi éventuellement dans des imperfe
tions de la 
orre
tion par lemiroir de bas
ulement de IOTA, 
e qui entraîne de légers mouvements de la positionde l'étoile sur les CCDs.Il n'est 
ependant pas né
essaire de rejeter en blo
 
es données. Fondamenta-lement, une mesure de 
ontraste n'est jamais que le rapport d'une amplitude demodulation à un 
ontinu (voir le paragraphe 1.2.3). Pour peu qu'une erreur soit
ommise dans l'estimation du 
ontinu, ainsi que 
ela est le 
as i
i, 
ette erreur seretrouve dire
tement dans l'estimation du 
ontraste. Heureusement, l'amplitude de
ette 
ontamination est a priori proportionnelle au signal stellaire, qui est le 
ontinuutilisé lors du 
al
ul du 
ontraste.Cela implique que si l'erreur est la même entre l'étoile référen
e et la sour
e, alorsl'e�et de 
ette 
ontamination disparaît. C'est le 
as si la turbulen
e ne varie pas entreles deux observations. Une telle variation n'apparaît pas dans les données. Qui plusest, quand bien même une telle variation avait eu lieu, elle se serait traduite par unevariation de l'estimation du 
ontraste sur l'étoile référen
e ; or, dans la pro
édure derédu
tion, une telle variation est interprétée 
omme une variation de la fon
tion detransfert instrumentale, et est 
orrigée au premier ordre.Il s'ensuit que, 
ompte tenu des pré
autions prises pour homogénéiser les 
ondi-tions d'observation entre étoile de référen
e et sour
e, il est légitime de penser que
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l'e�et de 
ette 
ontamination est au pire atténué, au mieux 
orrigé (( naturellement ))lors de la pro
édure de rédu
tion.2.2.4 La soustra
tion du fond dans le 
as de MIDIa. Le 
ontexte du VLTIA l'heure a
tuelle, au
un système de modulation du fond thermique n'est prévusur les sidérostats ou les téles
opes auxiliaires (ATs). Il est prévu un tel système enrevan
he sur les UTs, en bas
ulant un miroir (( de 
hopping )) dans le train optique,mais la fréquen
e maximale de travail reste inférieure à 
elle qui répond le mieux auxbesoins de MIDI, qui est de l'ordre de 5 Hz. De plus, a�n de permettre au suiveurde frange de ne pas perdre l'étoile, il est indispensable de prévoir un miroir ditde (( 
ontre-
hopping )), qui se 
hargera, de manière syn
hrone ave
 le premier, demaintenir l'étoile dans le 
hamp du suiveur de franges. Les mêmes di�
ultés serontren
ontrées par l'optique adaptative.Dans le 
as du VLTI, l'intensité du fond thermique observé dans λ2 vaut, pourune température des optiques de 290 K, une transmission de 40% et une bandepassante allant de 7,45 à 13,95 µm, environ 5,88 nW.b. Les modes de MIDIIntrodu
tion La modulation du fond thermique peut s'e�e
tuer de trois manièressur MIDI. Ces modes o�rent 
ha
un leurs avantages et in
onvénients, et seront don

hoisis en fon
tion de la magnitude de l'étoile observée, ainsi que de la pré
isiondésirée des déterminations de visibilité.Modulation virtuelle (virtual 
hopping). Ce mode fait appel à un des masquesinsérables au foyer intermédiaire dans MIDI. Un de 
es masques est en e�et 
onsti-tué de trois trous superposés. Lorsque l'étoile est présente dans le trou 
entral, onobserve un fond thermique dans les trous voisins ; on a
quiert un interférogramme enmême temps que deux réalisations de séquen
es de fond thermique. Dans une phasesuivante, l'étoile est inje
tée dans un des deux trous restants ; il est en
ore possibled'a
quérir un interférogramme tout en suivant l'évolution du fond. Dans un troi-sième temps, le �ux stellaire passe dans le dernier trou, et on pro
ède de même (voir�gure 2.13). Le fond thermique sur l'étoile est interpolé entre les trous. Cette pro
é-dure permet d'optimiser au mieux le temps passé sur l'étoile et le temps dévolu auxmesures de fond thermique. De plus, elle permet d'avoir en temps réel une estimationde la densité spe
trale des �u
tuations éventuelles du fond thermique. Cependant,elle présente l'in
onvénient majeur de ne pas permettre de mesurer le fond thermiquedans les 
onditions exa
tes d'observation de l'étoile, puisque les a
quisitions de fondse font sur des trajets optiques di�érents.



2.2. Parades 
lassiques 75

Fig. 2.13 � Modulation virtuelle du fond sur MIDI. Lors de la phase (1), on mesurele fond A par le trou I et le fond C par le trou III, alors que l'étoile est vue sur lefond B dans le trou II. Lors de la phase (2), l'étoile est vue sur le fond B dans letrou I, on mesure le fond C par le trou II, et le fond D par le trou III. En�n, lors dela phase (3), on mesure le fond A par le trou II et le fond E par le trou I, et l'étoileest vue sur le fond B par le trou III.Modulation standard (standard 
hopping). Il s'agira probablement du mode leplus 
ourant de MIDI. Dans 
es 
onditions de fon
tionnement, une séquen
e d'inter-férogrammes est en
adrée de deux séquen
es (( 
lassiques )) de modulation du fond àl'aide de 
y
les de balan
ement sur les deux téles
opes. L'intervalle de temps entre
es séquen
es dépendra prin
ipalement à la fois de deux fa
teurs :1. des 
ontraintes te
hniques (de fréquen
e maximale de fon
tionnement, notam-ment) sur le VLTI ;2. de 
ontraintes de nature plus instrumentales, liées à la stabilité du fond ther-mique sur le VLTI d'une part, dont on attend des 
ara
téristiques statistiquesune 
ertaine stabilité temporelle, et dans l'atmosphère d'autre part : l'ampli-tude et les 
onstantes de temps des �u
tuations observées seront liées à l'im-portan
e de la turbulen
e.Ce mode permet de passer une relativement importante fra
tion du 
y
le de fon
-tionnement de l'instrument à a
quérir des interférogrammes, tout en assurant unedétermination du niveau du fond thermique de bonne qualité.
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Modulation interférométrique (interferometri
 
hopping). Il s'agit là du modele plus pré
is d'estimation du niveau du fond thermique. Cette fois-
i, une séquen
ede modulation du fond est e�e
tuée entre 
haque a
quisition d'interférogramme.Bien sûr, 
ette meilleure pré
ision dans la détermination du fond au moment d'uninterférogramme parti
ulier est au détriment d'une perte de temps d'observation. Ilfaut en e�et tenir 
ompte, dans l'estimation du temps né
essaire pour a
quérir uninterférogramme, du temps de repointage des téles
opes (de l'ordre de 20 ms d'après[Jander et al., 2000℄) et de re
entrage des franges, alors que dans le mode standard,
e temps était réparti sur plusieurs a
quisitions d'interférogrammes.Mode Pré
ision Temps d'observation AutresVirtuel − (biaisé) ++

+ DSP en temps réel dufond thermiqueStandard + +Interférométrique ++ −Tab. 2.3 � La modulation du fond thermique sur MIDI. La pré
ision fait référen
e àl'exa
titude dans la détermination du niveau moyen du fond thermique. La 
olonne
(( temps d'observation )) renvoie à l'optimisation du temps passé à l'a
quisition defranges au sein d'un 
y
le de fon
tionnement de l'instrument.2.3 Mesures et analyses du fond thermiqueBien que la soustra
tion du fond soit possible, même biaisée, ainsi que nousvenons de le voir, une estimation des propriétés statistiques du fond thermique resteune information utile. Des expérien
es de 
ara
térisation ont été menées sur IOTAave
 TISIS, dans les bandes L et M, ainsi que sur UKIRT à Hawaï dans la bande N.Je détaillerai en�n une proposition de dispositif de 
ara
térisation dans la bande Nsur le VLTI.2.3.1 Ave
 l'instrument TISIS sur IOTAa. Cara
térisation en bande LPrésentation des données Avant l'installation d'un système de modulation dufond thermique sur IOTA (voir le paragraphe 2.2.3), le dépointage des téles
opesétait fait manuellement, d'un angle d'une minute. Comme une modi�
ation a étéapportée au système de modulation après la 
onstatation d'une 
ontamination pho-tométrique, en fait trois jeux de données sont disponibles :1. des données de fond a
quises à 1′ de l'étoile ;2. des données de fond a
quises à 9′′ de l'étoile ;3. des données de fond a
quises à 18′′ de l'étoile.
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Des données a
quises à 1′ de l'étoile ont été étudiées dans la thèse de BertrandMennesson (voir [Mennesson, 1999℄). Les mesures de fond réalisées à 9′′ de l'étoile ontété détaillées dans la se
tion 
.. Il a été montré qu'elles n'étaient pas représentativesdu fond thermique. La suite s'intéressera don
 aux mesures faites à 18′′ de la sour
e.Evolution du fond thermique au long de la nuit Le fond thermique dé
roîtlentement au 
ours de la nuit, au fur et à mesure que les 
omposants optiquesdu train se refroidissent. Cette dé
roissan
e est très nette au 
ours de la nuit du 19novembre 2000 (retenue en raison du grand nombre de sour
es observées et, partant,du nombre de mesures sur le 
iel), et est visible sur la �gure 2.14. La dé
roissan
esuit une loi exponentielle, ave
 un temps 
ara
téristique de l'ordre de 18 000 s, soitenviron 
inq heures.

Fig. 2.14 � Dérive du fond thermique en bande L au 
ours de la nuit du 19/11/2000.Le temps é
oulé est 
ompté à partir de la première mesure, qui a eu lieu à 18h42heure lo
ale, soit une heure et demie après le 
ou
her du soleil. La dernière mesure aeu lieu à 5h55 heure lo
ale, deux heures et demie avant le lever du soleil. La hauteurde la bande grisée 
orrespond au �ux reçu d'une étoile de magnitude -1 (à la limitede sensibilité de TISIS).Flu
tuations basses fréquen
es L'amplitude de 
es �u
tuations est estiméeen ramenant 
haque s
an à un point moyen, puis en 
al
ulant l'é
art-type sur laséquen
e 
onstituée de tous 
es points mesurés sur un bat
h. Comme la périoded'é
hantillonnage est de l'ordre de 650 ms, la fréquen
e de 
oupure de 
es mesuresest d'environ 0,8 Hz. La �gure 2.15 montre que les �u
tuations ainsi mesurées, au
ontraire de 
e qui avait été 
onstaté sur les données de mars, ne dépendent pas del'étoile observée. Le signal stellaire, pour les étoiles les plus faibles de l'é
hantillon
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�nal (R Lep, R Cn
, R Aqr de magnitudes respe
tives −0,9, −1,1, −1,2), est del'ordre de 4σ. Les points se répartissent par paires, en raison de la double séquen
esur le 
iel qui est faite sur 
haque étoile ; 
ela permet de véri�er que la variation del'é
art-type du fond entre les deux séquen
es de mesures sur le 
iel est faible devantson niveau moyen.

Flu
tuations hautes fréquen
es L'amplitude de 
es �u
tuations est estimée en
al
ulant l'é
art-type sur 
haque s
an, puis en faisant la moyenne de 
es é
arts-type sur 
haque bat
h. Le résultat est représenté en fon
tion du signal stellaire surla �gure 2.16. Là en
ore, on 
onstate que les variations du signal sur le 
iel sontindépendantes du signal stellaire. De plus, sur de petites é
helles de temps (la duréetotale d'un s
an est de l'ordre de 200 ms), l'é
art-type reste en
ore plus petit d'unfa
teur 3 que le �ux observé pour les étoiles les plus faibles de l'é
hantillon.En début de mission (une semaine auparavant), le bruit de déte
teur avait étémesuré à 14 mV rms, mesuré ave
 une bande passante programmée à 400 Hz sur le�ltre analogique. Le taux de 
onversion est de 6 553,4 ADU par volt ; il s'ensuit quele bruit mesuré sur le déte
teur était de l'ordre de 92 ADU rms, 
e qui, ramené à labande passante de 300 Hz utilisée dans les mesures étudiées i
i, équivaut à un peuplus de 79 ADU.Cette valeur est 
omparable au rms mesuré sur le 
iel, quelques jours plus tard.On peut don
 :
1. en déduire que les �u
tuations du fond thermique sont négligeables devant lebruit de déte
teur à haute fréquen
e ;2. 
on�rmer que la sensibilité de TISIS est limitée par le bruit de déte
teur.
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Fig. 2.15 � Flu
tuations basses fréquen
es du fond thermique en L. En abs
isse, lesignal stellaire ; en ordonnée, l'é
art-type des �u
tuations mesurées sur 
haque bat
h.

Fig. 2.16 � Flu
tuations hautes fréquen
es du fond thermique en L. En abs
isse, lesignal stellaire ; en ordonnée, l'é
art-type des �u
tuations mesurées sur 
haque bat
h.Con
lusions1. Le fond thermique dé
roît le long de la nuit, suivant une loi exponentielle, ave
un temps 
ara
téristique de l'ordre de 
inq heures. Il est dommage que nous
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n'ayons pas relevé la température (extérieure et intérieure) au long de 
ettenuit, a�n de tra
er en parallèle son évolution.2. Les �u
tuations hautes fréquen
es du fond sont négligeables devant le bruit denotre déte
teur, un InSb, 
ara
térisé par une NEP de l'ordre de 10−14 W/Hz1/2.3. Les �u
tuations basses fréquen
es sont telles qu'une étoile de magnitude L=-1est déte
tée à 4σ sur IOTA.Des é
lair
issements se
ondaires peuvent aussi être déduits de 
es mesures surles performan
es de l'instrument :1. les mesures à haute fréquen
e, à l'é
helle des s
ans, 
on�rment que la déte
tiondes franges est limitée par le bruit de déte
teur. Une étoile de magnitude -1
(( sort )) à 3σ de 
e dernier.2. en revan
he, la déte
tion d'un signal stellaire, préliminaire à 
elle des franges,se faisant à basse fréquen
e (par une optimisation manuelle de l'inje
tion sur latête de �bre), est limitée par les �u
tuations du fond. Une étoile de magnitude-1 (( sort )) à un peu plus de 4σ du bruit dû au fond thermique.Ces deux 
onstatations peuvent expliquer a posteriori pourquoi des étoiles 
omme119 Tau et W Ori, pour lesquelles un signal stellaire a e�e
tivement été déte
té àbasse fréquen
e, ne montrent pas un rapport signal sur bruit su�sant pour permettrela déte
tion des franges.b. Cara
térisation en bande MContexte Ainsi que l'indique la �gure 1.15, la bande M est parti
ulièrement ri
heen raies, 
e qui la rend d'autant plus intéressante pour l'étude de l'environnement
ir
umstellaire... et di�
ile, en raison notamment de la présen
e de nombreuses raiesd'absorption de l'eau. De plus, étendre TISIS à la bande M, où le problème du fondthermique se pose de manière plus aiguë qu'en bande L et a fortiori en bande K, eûtpermis de préparer un tant soit peu le terrain avant l'installation de l'interféromètre

10 µm du VLTI MIDI.Cependant, 
ette ri
hesse-même en motifs spe
traux est probablement une desraisons pour lesquelles les observations que nous avons essayé de réaliser sur IOTAave
 TISIS se sont soldées par un é
he
. Seules des franges en auto
ollimation 2.2ont pu être obtenues, ainsi qu'en témoigne la densité spe
trale de puissan
e de la�gure 2.17.2.2. Dans 
ette 
on�guration, des 
oins de 
ube sont pla
és aux extrémités des tubes émergeantdes 
uves des lignes à retard dans les 
oupoles.
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Fig. 2.17 � Densité spe
trale de puissan
e des franges obtenues en bande M enauto
ollimation.MesuresLes 
on�gurations de mesure A�n d'essayer de 
erner l'origine du problème,de nombreux tests ont été e�e
tués dans des 
onditions variées. Le tableau 2.4 endonne la liste 
omplète. Les 
olonnes indiquent :1. Ind : le numéro de ligne pour le renvoi au tableau 2.5 ;2. Fi
hier : le nom du �
hier de données ;3. Dét. allumé : le déte
teur a parfois été éteint. Seul le bruit numérique et lesparasites 
aptés par les 
âbles de transport du signal étaient don
 a

essibles ;4. Obt. fermés : les obturateurs de fais
eau peuvent être maintenus en positionfermée ;5. Obt. alimentés : 
omme il était possible que l'air 
hau�é près des obturateursde fais
eau par leurs moteurs éle
triques devienne une sour
e en bande M,nous avons essayé de 
ouper 
ette alimentation ;6. Gain : le réglage du gain en dB sur l'ampli�
ateur/�ltre analogique ;7. fc : la fréquen
e de 
oupure du �ltre analogique.Bruits mesurésPrésentation du tableau Comme on le voit, les tests, bien qu'assez 
omplets,ont été assez désordonnés. Leurs résultats sont exposés dans le tableau 2.5.Les 
olonnes indiquent :1. Ind. : le numéro de ligne dans le tableau 2.4 ;2. Gain : le réglage du gain en dB sur l'ampli�
ateur/�ltre analogique ;
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3. fc : la fréquen
e de 
oupure du �ltre analogique ;4. fe s
ans : la fréquen
e d'é
hantillonnage dans le s
an (typiquement del'ordre du kHz) ;5. Tmax s
an : le temps mis pour qu'un s
an entier soit par
ouru (égal aunombre d'é
hantillons multiplié par l'inverse de la fréquen
e d'é
hantillon-nage) ;6. < σ >s
an : la moyenne des é
arts-types 
al
ulés sur 
haque s
an ;7. σ′ : la valeur pré
édente est ensuite ramenée à une bande passante équi-valente de 300 Hz et une ampli�
ation de 30 dB pour pouvoir 
omparerplus aisément les résultats ;8. fe bat
h : la fréquen
e d'é
hantillonnage dans le bat
h. Elle est 
al
uléeà partir du temps moyen séparant deux a
quisitions de s
an. Lorsquele système d'a
quisition a une opération à e�e
tuer, 
omme 
'est le 
asdans les deux dernières lignes du tableau, où il 
her
hait des franges, 
ettefréquen
e d'é
hantillonnage est naturellement plus basse.9. Tmax bat
h : le temps total du bat
h. Ce temps est dire
tement lié aunombre de s
ans a
quis, qui était fortement variable.10. < σ >bat
h : la moyenne des é
arts-types 
al
ulés sur 
haque bat
h. Uneunique valeur moyenne est alors attribuée à 
haque s
an, et 
'est à partirde la suite de 
es valeurs moyennes qu'est 
al
ulée une nouvelle séquen
ede données, sur des é
helles de temps plus grandes ;11. σ′′ : la valeur pré
édente est ensuite ramenée à une bande passante équi-valente de 0,3 Hz et une ampli�
ation de 30 dB pour pouvoir 
omparerplus aisément les résultats.Bruits basses fréquen
es On notera pour la dis
ussion à suivre :� σn le bruit numérique dû à la 
arte National Instruments ;� σr le bruit de le
ture du déte
teur ;� σd le bruit thermique dû au déte
teur (visible quand 
e dernier se voitlui-même, lorsqu'un miroir est pla
é devant la fenêtre) ;� σc le bruit thermique dû au 
apu
hon pla
é devant le déte
teur. Ce 
a-pu
hon est à température ambiante ;� σs le bruit thermique dû aux obturateurs de fais
eau. A priori, 
es ob-turateurs montés sur de petits éle
tro-aimants sont à une températurelégèrement supérieure à la température ambiante ;� σcc le bruit thermique dû aux 
oins de 
ube. Ces 
oins de 
ube, situésdans les 
oupoles 2.3 sont à une température inférieure à la températureambiante ;� σo le bruit thermique dû à l'émissivité non nulle des optiques entre latable FLUOR et les 
oins de 
ube ;� σ
iel le bruit dû au fond de 
iel ;2.3. Et il faisait la plupart du temps assez froid lors de 
ette mission !
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� σ∗ le signal supplémentaire dû au �ux stellaire 2.4.Le tableau 2.5 nous permet de dériver les égalités suivantes, en supposant quele bruit thermique dû aux obturateurs ne dépend pas de leur état alimenté ounon :1. les lignes 1 et 2 donnent σ2

n = 31 ;2. les lignes 3 à 5 donne σ2
n + σ2

r + σ2
d = 711 ;3. la ligne 6 donne σ2

n + σ2
r + σ2

c = 581 ;4. les lignes 7 à 9 donnent σ2
n + σ2

r + σ2
s = 678 ;5. les lignes 10 et 11 donnent σ2

n + σ2
r + σ2

o + σ2
cc = 644 ;6. les lignes 12 à 17 donnent σ2

n + σ2
r + σ2

o + σ2
iel = 687 ;7. la ligne 18 donne σ2
n + σ2

r + σ2
o + σ2
iel + σ2

∗ = 812.On en tire les sept relations suivantes :




σ2
n = 31

σ2
∗ = 125

σ2
r + σ2

d = 680
σ2

d − σ2
c = 130

σ2
s − σ2

c = 97
σ2
iel − σ2

cc = 37
σ2

r + σ2
o + σ2
iel = 656Ces valeurs appellent un 
ertain nombre de remarques :1. Le (( signal stellaire )) n'est supérieur que d'un fa
teur 2 au bruit numé-rique, et est inférieur d'un fa
teur 2,3 aux émissions du fond de 
iel, desoptiques et du bruit de le
ture sur le déte
teur. Cela 
on�rme le fait quele �ux stellaire n'était peut-être pas 
orre
tement inje
té dans la �bre.2. Le bruit thermique des obturateurs est supérieur à 
elui du 
apu
hon,
omme on devait s'y attendre au vu de leurs températures respe
tives.3. En revan
he, le bruit thermique du déte
teur est supérieur au bruit ther-mique des obturateurs, 
e qui renfor
e l'idée selon laquelle une sour
esupplémentaire de bruit aurait été oubliée.Bruit hautes fréquen
es Ave
 les notations pré
édentes, mais 
ette fois appli-quées aux données hautes fréquen
es, on obtient de même les relations sui-vantes : 





σ2
n = 4

σ2
∗ = 255

σ2
r + σ2

d = 346
σ2

c − σ2
d = 7

σ2
s − σ2

c = 359
σ2
iel − σ2

cc = 96
σ2

r + σ2
o + σ2
iel = 4382.4. Il ne s'agit là que d'une hypothèse : il n'a en e�et pas été possible de 
erti�er que le �uxstellaire était e�e
tivement inje
té.
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Ces valeurs appellent un 
ertain nombre de remarques :1. Le (( signal stellaire )) est relativement plus important qu'à basse fré-quen
e, d'autant plus que les 
ontributions des sour
es de bruit diminuentdans l'ensemble.2. à haute fréquen
e, le bruit de déte
teur devient du même ordre de gran-deur que le bruit thermique dû au 
apu
hon (
'est-à-dire à un 
orps noirà la température de la piè
e).Con
lusion sur les bruits mesurés Que 
e soit à hautes ou basses fréquen
es, lebruit dû à l'émission thermique des optiques et du fond de 
iel et à la le
turedu déte
teur d'une part (σ2

r + σ2
o + σ2
iel), et le bruit lié au déte
teur d'autrepart (σ2

r + σ2
d), sont du même ordre de grandeur. Notons pour simpli�er






σ2
o + σ2
iel = σ2

b

σ2
r + σ2

d = α
σ2

r + σ2
b = α + ǫave
 ǫ ≪ α. On obtient don
 σ2

b − σ2
d = ǫ. Or σ2

d, par dé�nition un bruitthermique, doit être négligeable devant σ2
b , 
ar le déte
teur est nettement plusfroid que le 
iel et les optiques (le rapport des �ux entre un 
orps noir à 77 Ket un autre à 290 K est de 1013 en bande M). On en déduit que σ2

b ≈ ǫ : lebruit de le
ture du déte
teur est don
 dominant par rapport au bruit de fonddû aux optiques et au fond de 
iel.Spe
tres Les bruits mesurés ne représentent qu'une partie de l'informationdisponible. Ces données fournissent en e�et des informations tant basse que hautefréquen
es, en analysant respe
tivement l'évolution du signal de s
an à s
an, etson évolution à l'intérieur d'un même s
an. Les densités spe
trales de puissan
eapportent une information 
omplémentaire.1. Informations basses fréquen
es. On re
onstruit un signal temporel à partirde la moyenne de 
haque s
an, sur l'ensemble du bat
h. La fréquen
e d'é
han-tillonnage est estimée à partir de l'intervalle de temps moyen entre 
haques
an. Les longueurs des séquen
es varient ave
 le nombre de s
ans a
quis.Les spe
tres qui en résultent sont présentés sur les �gures 2.18. Ces donnéesmontrent un bruit grossièrement blan
 à partir de 0,02 Hz environ, quelles quesoient les 
onditions expérimentales. De plus, 
omme les �u
tuations à trèsbasse fréquen
e (en-dessous de 0,02 Hz) sont également présentes lorsqu'unmiroir est présenté devant la fenêtre du déte
teur, on en déduit qu'elles sontprin
ipalement dues à des �u
tuations internes à 
e dernier.2. Informations hautes fréquen
es. Les spe
tres sont 
ette fois-
i 
al
ulés in-dividuellement sur 
haque s
an, puis sommés sur l'ensemble du bat
h. On ob-tient ainsi les informations hautes fréquen
es, représentées dans les �gures 2.19.Les spe
tres montrent que les signaux mesurés, quelles que soient leurs origines,présentent une densité spe
trale de puissan
e blan
he aux basses fréquen
es, à partir
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d'environ 20 mHz. Il n'est pas possible, d'après 
es 
ourbes, de dis
riminer entre 
equi pourrait être d'origine stellaire, et 
e qui pourrait être dû à un bruit (déte
teurou fond thermique). Quant aux hautes fréquen
es, rien de très remarquable sembleapparaître ; le spe
tre peut être 
onsidéré 
omme blan
 au-delà d'environ 200 Hz, 
equi peut servir de guide au 
hoix d'une valeur minimale de fréquen
e à laquelle ladi�éren
e de mar
he doit être balayée.
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Ind. Fi
hier Dét. allumé Sour
e Obt. fermés1 Obt. alimentés Gain (dB) fc (Hz)1 dete
teur_eteint_10dB non � � � 10 3002 dete
teur_eteint non � � � 30 3003 dete
teur_voyant_miroir oui miroir � � 20 300456 dete
teur+
apu
hon oui 
apu
hon � � 20 4007 shutters_fermes_20dB oui obturateurs oui oui 20 4008 51_Peg_B...2 oui obturateurs oui oui 20 4009 shutters_fermes oui obturateurs oui non 30 30010 optique.2 oui 
oins � oui 30 40011 optique+
iel+...3,4 oui 
oins non non 30 30012 optique+
iel+...3,4 oui 
iel non non 30 30013 
iel+optique.3 oui 
iel � oui 20 4001415 
iel+optique.2 oui 
iel � oui 30 40016 optique+
iel oui 
iel � oui 30 30017 junk9904104 oui 
iel � oui 30 30018 junk9904104 oui étoile � oui 30 300Tab. 2.4 � Conditions des tests e�e
tués en bande M. Le ré
apitulatif des 
olonnes �gure dans le 
orps du texte.1. Lors d'une séquen
e d'a
quisition standard, les obturateurs sont alternativement ouverts et fermés. Lors de 
es tests, nous les for
ionsparfois dans une de 
es positions.2. Nom 
omplet : 51_Peg_B_shutters_sans_os
illo. C'était le 1er avril ! L'os
illos
ope de 
ontr�le était dé
onne
té pour 
e test.3. Nom 
omplet : optique+
iel+shutters_eteints.4. Dans le �
hier se trouvent en e�et 
on
aténées deux séquen
es d'observations réalisées dans des 
on�gurations di�érentes.
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Ind. Gain fc fe s
an Tmax s
an < σ >s
an (mV) σ′ (mV) fe bat
h Tmax bat
h < σ >bat
h (mV) σ′′ (mV)1 10 300 1050,42 0,49 4,2 42,01 0,29 138 0,2 2,12 30 300 1050,42 0,49 3,7 3,7 0,30 135 2,1 2,13 20 300 1050,42 0,49 8,5 26,9 0,26 434 6,8 23,14 20 300 1050,42 0,49 8,5 26,9 0,26 86 5,4 18,35 20 300 1050,42 0,49 8,3 26,2 0,25 76 3,9 13,56 20 400 965,25 0,53 8,8 24,1 0,21 58 5,0 18,97 20 400 965,25 0,53 9,4 25,7 0,24 203 5,9 20,98 20 400 965,25 0,53 9,2 25,2 0,25 203 5,9 20,49 30 300 1050,42 0,49 27,2 27,2 0,20 766 29,4 36,010 30 400 965,25 0,53 28,0 24,2 0,23 221 15,7 17,911 30 300 1050,42 0,49 26,5 26,5 0,26 573 18,0 19,312 30 300 1050,42 0,49 26,2 26,2 0,27 557 17,5 18,413 20 400 965,25 0,53 9,4 25,7 0,23 56 6,5 23,514 20 400 965,25 0,53 9,4 25,7 0,24 150 5,9 20,915 30 400 965,25 0,53 28,3 24,5 0,22 228 16,0 18,716 30 300 1050,42 0,49 26,6 26,6 0,27 553 22,1 23,317 30 300 1050,42 0,49 28,4 28,4 0,13 171 13,7 20,818 30 300 1050,42 0,49 28,5 28,5 0,13 152 17,4 26,4Tab. 2.5 � Résultats des tests e�e
tués en bande M. Le ré
apitulatif des 
olonnes �gure dans le 
orps du texte. Toutes lesfréquen
es sont en Hertz, et les temps en se
ondes.1. Cette 
orre
tion n'a guère de sens, puisque l'on mesure en fait le bruit numérique en aval du �ltre analogique.
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Fig. 2.18 � Spe
tres basses fréquen
es du fond mesuré en bande M. Les numérosrenvoient aux lignes dans le tableau 2.4.
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Fig. 2.19 � Spe
tres hautes fréquen
es du fond mesuré en bande M. Les numérosrenvoient aux lignes dans le tableau 2.4.
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Con
lusion Il semble que les mesures aient été dominées par le bruit de le
ture dudéte
teur. Cela n'explique 
ependant pas pourquoi nous n'avons pas réussi à 
erti�erqu'une étoile était présente ou non dans la ligne de visée.L'interprétation des mesures est en fait d'autant plus ardue que nombre d'entreelles ont été faites dans des 
onditions non reprodu
tibles. Un des paramètres im-portants de 
es observations était les 
onditions météorologiques. Cette mission a ene�et été perturbée par de nombreuses 
hutes de neige. Il est probable que la lignede visée était 
hargée en vapeur d'eau au moment des observations sur le 
iel, 
e quia nui d'une part à la reprodu
tibilité des mesures et à leur qualité, et d'autre partà leur interprétation.Il est possible qu'en �n de 
ompte, les in
ohéren
es remarquables dans les mesuresexposées pré
édemment soient imputables à des variations météorologiques sur laligne de visée. Dès lors que des nuages de vapeur d'eau étaient sus
eptibles de passerdevant les téles
opes, il était illusoire d'espérer préserver un signal stellaire stable.L'interférométrie en bande M n'est 
ependant pas à jeter aux oubliettes ; un
iel plus favorable (plus se
) semble en être une 
ondition préalable, 
e qui laisseoptimiste quant à une éventuelle installation sur le VLTI.2.3.2 Données 10 µm : 
améra MAX sur UKIRTa. Introdu
tionAu début des années 90, des mesures d'exploration du fond thermique à 10 µm ontété e�e
tuées à La Silla, a�n de 
ara
tériser la fréquen
e minimale de modulationdu fond né
essaire sur le VLT [Käu� et al., 1991℄. Ces mesures, par leur nature,ne s'intéressaient 
ependant pas aux fréquen
es plus élevées où le fond thermiquepourrait o

asionner des di�
ultés en interférométrie.A�n de pouvoir spé
i�er les 
ontraintes à venir sur la modulation du fond ther-mique sur le VLTI imposées par l'utilisation de MIDI, l'Institut Max Plan
k de Hei-delberg a pro
édé, en o
tobre 1997 et en avril 1998, à des tests utilisant la 
améraMAX, installée sur le téles
ope britannique UKIRT à Hawaï. Ces tests devaient se
onsa
rer à l'étude du fond thermique à basse fréquen
e ; j'ai essayé de les exploiterau maximum a�n d'en tirer des informations sur les �u
tuations du fond thermiqueà plus hautes fréquen
es.b. Présentation des donnéesTant les données d'o
tobre 1997 que 
elles d'avril 1998 se présentent sous laforme de �
hiers FITS, 
ontenant 
ha
un une image, soit du 
iel, soit du 
ourantd'obs
urité, a
quise sur di�érents �ltres : bande de 1 µm de large 
entrée à 11 µmpour les données d'o
tobre 1997, ou bien à 7,694 µm pour 
elles d'avril 1998. Lestemps d'intégration sont 
eux attendus pour le mode ABCD de MIDI, 
'est-à-dire



2.3. Mesures et analyses du fond thermique 91
25 ms. Les images donnant le 
ourant d'obs
urité sont a
quises sur des obturateursde fais
eau froids.La valeur du fond thermique dépendant beau
oup de la longueur d'onde, 
esdeux jeux de données ont dû être traités séparément. Je me suis plus spé
ialementintéressé à 
elles d'o
tobre 1997, dont la bande passante spe
trale était plus pro
hede la longueur d'onde 
entrale de MIDI. Ces données sont prin
ipalement 
onstituées,aux longueurs d'onde qui nous préo

upent, de deux séquen
es de 100 a
quisitionsde la 
améra (100 trames), séparées de 24 s, suivies de 200 a
quisitions de fond (des
(( darks ))) qui donnent les 
ourants d'obs
urité pixel par pixel, a
quises entre une etdeux minutes après le début des observations de 
iel. Chaque trame fait 128 × 128pixels.
. TraitementL'ordre des opérations est le suivant :1. pour 
ha
un des 128 × 128 pixels, on 
al
ule la valeur moyenne sur les 200images du 
ourant d'obs
urité ;2. pour 
ha
une des images, le 
ourant d'obs
urité est soustrait pixel à pixel ;3. pour 
haque série de 100 trames, on 
al
ule la densité spe
trale de puissan
e(DSP), pixel à pixel. A la �n de 
ette étape on se trouve don
 ave
 deux fois

128 × 128 DSP de signal. On fait de même ave
 les 200 a
quisitions de fond ;4. on moyenne les DSP de signal et on moyenne les DSP de fond en ignorant lespixels identi�és 
omme défe
tueux dans la trame de la 
améra.Le résultat �nal 
onsiste en deux densités spe
trales de puissan
e moyennes pourle signal qui nous intéresse (à savoir 
elui mesuré sur le 
iel et étant majoritairementdû aux optiques 
haudes) et une densité spe
trale de puissan
e pour le 
ourantd'obs
urité de la 
améra. Il est à noter que 
omme les a
quisitions du fond onteu lieu sur une durée deux fois plus longue que 
elles sur le 
iel, la résolution enfréquen
e est deux fois meilleure. Il en est tenu 
ompte dans les 
omparaisons quisuivent.d. RésultatsSignaux initiauxDensités spe
trales de puissan
e La �gure 2.20 rapporte les densités spe
-trales de puissan
e ainsi 
al
ulées pour les deux séries de mesure du fond, et lesmesures de 
ourant d'obs
urité. La di�éren
e entre les deux séries de mesures sur le
iel montre que le signal observé avait varié entre les deux a
quisitions, 
'est-à-diredans un intervalle de l'ordre de quelques se
ondes. De plus, le faible é
art à bassefréquen
e entre la densité spe
trale de puissan
e de la deuxième série, et 
elle du
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ourant d'obs
urité in
ite à penser que les variations du fond jusqu'à des fréquen
esde l'ordre de 10 Hz peuvent être négligeables devant le bruit dû au déte
teur. Maisil n'en est pas toujours le 
as, ainsi que le montre la densité spe
trale de puissan
ede la première série.De plus, les deux séries montrent également que leur densité spe
trale de puis-san
e (( blan
hit )) au-delà de 10 Hz, alors que juste en dessous de 
e seuil, sa dé-pendan
e en fon
tion de la fréquen
e est tout à fait 
omparable à 
elle du 
ourantd'obs
urité. On peut alors penser que 
'est à partir de 
ette fréquen
e que, dans le
ontexte de MAX sur UKIRT, le bruit de photons (blan
) dû au fond 
ommen
e àdevenir non négligeable par rapport au bruit de déte
teur.

Fig. 2.20 � Densités spe
trales de puissan
e pour les images de la première et de ladeuxième série, et pour les images de 
ourant d'obs
urité.Grandeurs statistiques La valeur moyenne des signaux observés sur la pre-mière et la se
onde série est de 4.104 DU ; 
elle du dark vaut 1,3.104 DU. Fauted'élément de 
omparaison, il n'est bien sûr pas possible d'étalonner 
ette mesuredans l'absolu, en la 
omparant par exemple ave
 le �ux reçu en pointant une étoilede référen
e. L'é
art-type est faible, et vaut 4 DU pour la première série, et 3 DUpour la se
onde. Cela n'est que légèrement supérieur à l'é
art-type mesuré sur le 
ou-rant d'obs
urité (2,7 DU), 
e qui indiquerait que les �u
tuations du fond ne seraientau pire égale qu'à la moitié du bruit de déte
teur dans 
e 
as.Signaux dérivésIntrodu
tion La période d'é
hantillonnage est de T = 25 ms, soit exa
tementle temps de pose prévu pour 
haque é
hantillon A, B, C et D dans MIDI. A�nd'estimer les �u
tuations du fond sur 
ette é
helle de temps, on 
onstruit le signal
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dérivé : pour 
haque pixel de 
oordonnées i,j, on 
ontruit la quantité

pi,j(t0 + nT ) − pi,j[t0 + (n − 1)T ]Cette opération est répétée à deux, trois et 
inquante é
hantillons d'intervalle (
or-respondant respe
tivement à des intervalles de temps de 50, 75 et 1,25 ms).Histogrammes On 
onsidère les valeurs obtenues 
omme autant de réalisa-tions de la même variable aléatoire. Tra
er l'histogramme de la répartition de 
esvaleurs fournit don
 une estimation de la densité de probabilité de 
ette variable.On ne 
onstate pas à l'÷il de di�éren
e notable entre les histogrammes à un, deuxou trois é
hantillons d'intervalle sur les données sur les �gures 2.21. En revan
he, 
eshistogrammes sur les données montrent des maxima se
ondaires que l'on ne trouvepas sur les histogrammes 
orrespondants du dark.

Fig. 2.21 � Histogrammes des signaux dérivés des données MAX.En (( étudiant )) 
e qui se passe à 50 é
hantillons de distan
e en temps, sur la�gure 2.22, les histogrammes sont 
onsidérablement déformés. Il est possible quela déformation provienne d'une di�éren
e sur la valeur moyenne, due à une valeurlégèrement plus faible dans le deuxième 
as de la lente dérive dans le temps de sonniveau.
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Fig. 2.22 � Histogrammes des signaux dérivés des données MAX à 1,25 s. La premièresérie de données présente l'histogramme le plus déformé. Le dark est en gras.On 
onstate la présen
e de minima se
ondaires aux valeurs −64,4, −48,5, −32,5,
−16,5, +15,5 et +31,5. Il y a don
 a

umulation de valeurs sur le 4e bit du déte
teur,
e qui peut indiquer une mauvaise dynamique du déte
teur (la 
ourbe de réponsemontre des paliers tous les 8 DU).e. Con
lusionsCes mesures ne peuvent su�re à 
ara
tériser les �u
tuations du fond thermiquedans la bande N pour MIDI. Il y a à 
ela plusieurs raisons :1. les données sont légèrement biaisées en raison de la mauvaise dynamique de laréponse, mais 
ela ne 
hange pas signi�
ativement pas les mesures.2. la fréquen
e d'é
hantillonnage étant de 40 Hz, l'analyse de 
es données ne peutdonner de résultat extrapolable aux modes de MIDI utilisant un balayage detype Fourier de la di�éren
e de mar
he, 
ar 
e balayage impose aux frangesune fréquen
e apparente supérieure ; elles ne peuvent servir éventuellement deréféren
e que pour les modes ABCD de l'instrument.3. les di�éren
es matérielles abondent entre un instrument 
omme MIDI montéderrière un VLTI, et la 
améra MAX au foyer du téles
ope monopupille UKIRT :nombre d'optiques 
haudes, présen
e ou non de piè
es mouvantes dans le trainoptique, stabilité mé
anique de l'ensemble, stabilisation de la position du foyer(dynamiquement ajustée dans le 
as du VLTI), performan
es du déte
teur...4. en�n, l'absen
e d'étalonnage absolu des données rend di�
ile l'extrapolationau VLTI.Il semble di�
ile dans 
es 
onditions de pouvoir garantir une extrapolation
onvain
ante des résultats de 
ette expérien
e à MIDI, tout du moins du pointde vue de la stabilité du fond thermique.Une expérien
e dédiée semble né
essaire.
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2.3.3 Cara
térisation du fond sur le VLTIa. L'expérien
e TheBEsL'expérien
e TheBEs fut à l'origine imaginée a�n de fournir à MIDI des donnéessur de possibles �u
tuations du fond thermique sur le VLTI. Elle fut refusée pourdes motifs qui seront plus loin expli
ités (dans le paragraphe b.). Cependant, 
er-taines des questions que sa mise au point souleva restent d'a
tualité dans le 
ontexted'une 
ara
térisation du fond thermique sur le VLTI dire
tement ave
 MIDI, dansla perspe
tive de l'installation de GENIE[Gondoin et al., 2002℄.Contexte L'expérien
e devait s'adapter au 
ontexte général du VLTI, et 
e d'au-tant plus que 
omme il s'agissait d'une adjon
tion qui était fort loin de suivre lesstandards imposés par l'ESO, il lui fallait avoir un impa
t minimal sur les opérationsde validation de l'interféromètre. Cela exigeait de prendre en 
ompte :� la possibilité de disposer d'au moins une table optique dans le laboratoireinterférométrique a�n de pouvoir installer les 
omposants de l'expérien
e ;� les ressour
es humaines et matérielles né
essaires à l'installation mais aussi �et surtout � à la mise en ÷uvre de l'expérien
e (disponibilité des téles
opes,lignes à retard, par exemple) ;� l'impa
t sur VINCI, déjà présent dans le laboratoire interférométrique quidevait être minimal et, dans la mesure du possible, nul 
ar les opérations devalidation du VLTI devaient se poursuivre avant, pendant et après TheBEs;� l'impa
t sur le VLTI lui-même, qui devait être nul.Des 
ontraintes budgétaires serrées s'appliquaient de plus à l'expérien
e : nonprévue à l'origine dans le budget de la 
ontribution française à MIDI, elle devaits'insérer sans 
auser de préjudi
e aux autres a
tivités françaises au sein du 
onsor-tium, et plus parti
ulièrement 
elles dans lesquelles l'Observatoire de Paris étaitimpliqué. En�n, et 
e
i est lié aux 
ontraintes �nan
ières, la disponibilité d'un dé-te
teur 10 µm devait être examinée en priorité.Mise en ÷uvre A�n d'expli
iter les 
ara
téristiques de l'expérien
e, des do
u-ments ont été rédigés et envoyés à l'ESO. Ils �gurent dans l'annexe A de 
e mémoire.b. Utilisation de MIDIGénéralités L'expérien
e TheBEs, bien que sa né
essité fût re
onnue à l'ESO, futrejetée pour un 
ertain nombre de raisons qui mettaient en doute la pertinen
e desinformations qu'elle aurait pu fournir :� il s'agissait de 
ara
tériser le fond thermique sur le VLTI dans des 
onditionsde fon
tionnement aussi pro
hes que possible de 
elles ren
ontrées par MIDI.
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Or le s
héma optique proposé, et don
 le trajet optique depuis les téles
opes,était très di�érent de 
elui de MIDI juste après l'entrée des fais
eaux dans le la-boratoire interférométrique, plus pré
isément après la swit
hyard table 
hargéede 
ompresser et distribuer les fais
eaux aux instruments ;� le déte
teur était de moindre qualité ;� l'intervalle de temps entre les mesures et l'installation de MIDI aurait été trop
ourt pour laisser le temps au 
onsortium ou à l'ESO de mettre au point dessolutions au 
as où des �u
tuations auraient été déte
tées.Mais la né
essité de mener à bien 
es mesures a�n de pouvoir a priori mieux 
a-ra
tériser les performan
es de MIDI demeurait. Deux remarques peuvent dans 
ettesituation tout de suite être faites :1. la qualité des mesures sera bien plus grande ave
 l'instrument dé�nitif, tantdu point de vue des rapports signal sur bruit, que de 
elui de la proximité des
onditions expérimentales ave
 
elles ren
ontrées par MIDI en fon
tionnements
ienti�que nominal � et pour 
ause ;2. en revan
he, si des �u
tuations importantes (dans le sens où elles dégradentsigni�
ativement les performan
es de MIDI) sont déte
tées, le temps né
es-saire à la mise au point de solutions sera pris sur le temps de validation del'instrument.En 2002, l'ESA et l'ESO sont parvenues à un a

ord pour la mise en ÷uvre d'uninstrument de démonstration d'interférométrie à frange 
entrale noire à 10µm surle VLTI, en préparation à la mission spatiale DARWIN, GENIE [Gondoin et al.,2002℄. Cet instrument ayant a priori des 
ontraintes en terme de stabilité du fondthermique supérieures à 
elles de MIDI, il fut dé
idé d'utiliser 
e dernier a�n de
ara
tériser ses �u
tuations, dans le 
adre plus général du 
ommissioning du VLTI.Les opérations TheBEs répertoriait trois origines possibles pour d'éventuelles�u
tuations sur les UTs, à savoir les miroirs du train Coudé, les miroirs de bas
ule-ment et le miroir à 
ourbure variable de la ligne à retard. Cependant, l'utilisation deMIDI permet de prendre en 
ompte les �u
tuations possibles dues à une quatrièmesour
e : les miroirs de modulation rapide de la di�éren
e de mar
he. Ces miroirs sonten e�et (( 
hauds )), pro
hes de l'instrument, et se dépla
ent lors des a
quisitions d'in-terférogrammes. A�n de 
omplètement 
ara
tériser le 
omportement thermique duVLTI en préparation aux observations de MIDI, il faudrait don
 adjoindre aux testsinitialement prévus des pro
édures spé
i�ques pour véri�er l'impa
t de 
es miroirs ;mais dans la mesure où 
es expérien
es n'apporteraient rien dans la perspe
tive d'unepréparation à l'instrument GENIE, seuls les tests relatifs au VLTI lui-même ont étée�e
tués. La préparation et la dé�nition de 
es tests se sont servis des travaux quenous avions menés pour TheBEs (voir le do
ument A.4, en annexes).1. Cara
térisation de MIDI :MIDI dispose d'un é
ran noir, pouvant être pla
édans le fais
eau de l'instrument, et servir de sour
e de référen
e. Les seules
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�u
tuations éventuelles déte
tées sont don
 
elles dues à l'intrument lui-même(déte
teur, miroirs de modulation de la di�éren
e de mar
he...) ;2. Cara
térisation des lignes à retard : 
es tests n'étaient pas envisageablesdans le 
ontexte de TheBEs, dont l'impa
t sur le VLTI devait être minimisé.Ils 
onsistent dans le pla
ement d'un 
orps noir dans le fais
eau des lignes àretard. Ce 
orps noir est observé alors que les lignes à retard restent �xes,ou bien se dépla
ent à di�érentes vitesses et dire
tions, 
onformément à nosre
ommandations ;3. Cara
térisation de la stabilité du VLTI : il s'agit, lors de 
ette phase,de tester le 
omportement du train optique dans son ensemble, jusqu'au téles-
ope. A 
et e�et, la sour
e de référen
e est la 
oupole elle-même. Des essaissont e�e
tués, en maintenant le téles
ope �xe dans un premier temps, puis ensimulant le suivi d'une étoile, en�n en ajoutant une simulation de modulationdu fond, le téles
ope devant être manipulé dans des 
onditions similaires.4. Cara
térisation du fond de 
iel : les mêmes tests sont e�e
tués sur le 
iellui-même, 
onformément à nos re
ommandations.5. Etalonnage : en�n, une dernière phase d'étalonnage est prévue, en pointantune sour
e astronomique. Le but de 
ette phase est de tester le 
omportementdu fond par rapport à une sour
e (( réelle )), mais aussi de fournir un étalonnageabsolu des �u
tuations mesurées.Un 
ertain nombre de 
es expérien
es a été mené à bien en février 2003, maisleurs données n'ont pas été a

essibles.
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Chapitre 3Le fond thermique en interférométrie
C

e 
hapitre analyse l'impa
t du fond thermique, et plus pré
isément d'une mau-vaise estimation de 
e dernier, sur les observables d'un interféromètre. Le biaisintroduit peut se faire sentir à deux étapes de l'estimation du 
ontraste : au momentde l'estimation du 
ontinu d'une part, et lors de 
elle du signal 
ohérent d'autrepart. Il est 
ependant possible de 
orriger tout ou partie d'éventuelles �u
tuationsparasites ; 
es études 
on
luent le 
hapitre.3.1 Position du problème3.1.1 GénéralitésMesurer le 
ontraste d'un interférogramme revient essentiellement, on l'a vu dansle paragraphe 1.2.3, à devoir déterminer deux paramètres : le niveau du 
ontinu,autrement dit le signal stellaire moyen et non 
ohérent de l'interférogramme, etl'amplitude de la modulation des franges. Le 
ontraste n'est rien d'autre que lerapport de 
es deux quantités. Or la présen
e d'un fond thermique peut agir sur 
esdeux estimations :1. sur 
elle du 
ontinu par une mauvaise soustra
tion de son niveau moyen ;2. sur 
elle de la modulation par la présen
e du bruit thermique et de �u
tuationsdu fond.C'est le r�le de la modulation du fond de fournir une estimation 
orre
te du ni-veau moyen du fond thermique, et de donner une évaluation de l'erreur possible sur
ette détermination. Il s'agit là d'une opération habituelle en astronomie à 10 µmmono-téles
ope, mais dont l'e�
a
ité reste à démontrer dans le 
as d'un interféro-mètre. Le problème est di�érent en 
e qui 
on
erne l'importan
e que peut revêtirla présen
e de �u
tuations du fond thermique, puisqu'à 
e jour au
une expérien
espé
i�quement dédiée à 
ette détermination n'a eu lieu sur un interféromètre.99
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3.1.2 Historique à 10 µma. Introdu
tionA notre 
onnaissan
e, à l'ex
eption notable d'ISI [Dan
hi et al., 1994; Hale etal., 2000℄, aux prin
ipes de fon
tionnement toutefois très éloignés de l'interférométrieoptique et infrarouge (( 
lassique )) puisqu'il s'agit d'hétérodynage, seuls deux ins-truments s'étaient essayés à l'interférométrie à 10 µm avant MIDI : SOIRDETE ave
Jean Gay, et une expérien
e de spe
tros
opie à Transformée de Fourier au téles
opeMayall, sur le Kitt Peak, par Steven Ridgway notamment. Ces deux expérien
esren
ontrèrent des di�
ultés.b. SOIRDETESur 
et interféromètre, le dé�lement des franges était opéré en utilisant la ro-tation terrestre (voir [Rabbia et al., 1990℄). Au
un système de modulation du fondthermique spé
i�quement dédié à 
ette tâ
he n'existait ; le fond était soustrait endépointant un des téles
opes de l'étoile et en inversant la pupille. Des �u
tuationsdu fond thermique ont été observées. Ces �u
tuations ne suivaient pas uniquementune loi statistique simple, ainsi qu'il nous a été 
on�rmé par Jean Gay (
ommuni
a-tion privée), et étaient présentes jusqu'à une fréquen
e de l'ordre de la vingtaine deHertz. Une hypothèse avan
ée serait que 
es �u
tuations temporelles traduisaient ledé�lement devant les pupilles des téles
opes d'inhomogénéités spatiales atmosphé-riques.
. Spe
trométrie à Transformée de Fourier à Kitt PeakDans 
ette expérien
e 
onsa
rée aux bandes K à N [Ridgway et Mariotti, 1988℄,l'interférogramme était balayé à une fréquen
e assez grande pour maintenir la mo-dulation des franges à un niveau beau
oup plus élevé que le bruit atmosphérique.Cependant, un des miroirs du train Coudé était animé de mouvements sa

adés lorsde son suivi de l'étoile. Bien que 
es mouvements n'eussent qu'une seule fréquen
efondamentale, des �u
tuations du fond thermique apparaissaient à des harmoniquesde 
e fondamental jusqu'à des fréquen
es relativement élevées. Selon Steven Ridg-way, 
es �u
tuations étaient dues au passage de ba�es 
hauds devant les ba�esfroids dans un plan pupille. Au moment des sa

ades, des portions du support duse
ondaire vignettaient par instants le fais
eau ; or 
e support était émissif. Celaproduisait des 
omposantes hautes fréquen
es au passage brutal des bords fran
sdes ba�es dans le fais
eau. Ces �u
tuations limitèrent de fait la sensibilité de 
e té-les
ope de 4 m et du FTS à une magnitude aux environs de N=-3 (Steven Ridgway,
ommuni
ation privée).Les montures des miroirs du VLT ont été optimisées pour l'infrarouge, et lesupport du se
ondaire n'entoure pas 
e dernier, don
 la mésaventure arrivée sur leKPNO ne se reproduira pas.
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3.2 Détermination du fond 
ontinuAinsi qu'il a été rappelé plus haut, la mesure du 
ontraste d'un interférogramme
onsiste essentiellement dans le rapport d'une intensité modulée sur un 
ontinu.L'estimation de 
e dernier peut être enta
hée d'une erreur liée à une mauvaise 
or-re
tion du fond thermique ou, plus généralement, de toute 
omposante 
ontinueimparfaitement 
orrigée.Cette partie étudie tout d'abord la propagation d'une erreur donnée sur l'esti-mation du fond dans l'estimation d'un 
ontraste, puis en dérive numériquement des
ontraintes quant à la stabilité thermique requise le long du train optique.3.2.1 Propagation de l'erreur sur le fondConsidérons le 
ontraste (( réel )) µ0 égal à une intensité modulée Ĩ divisée parun 
ontinu I0, qui n'est autre que l'intensité moyenne du signal stellaire lors del'a
quisition de la frange ou de l'interférogramme :

µ0 =
Ĩ

I0Supposons qu'une erreur e soit 
ommise dans l'estimation du fond thermique.Cette erreur peut être supposée petite devant le fond thermique lui-même, mais nepeut être 
onsidérée 
omme négligeable a priori devant le signal stellaire lui-même.Le 
onstraste estimé vaut alors
µ = µ0

I0

I0 + eL'erreur relative ǫ sur l'estimation du 
ontraste vaut
ǫ =

µ − µ0

µ0

=
e

e + I0Il s'ensuit que si l'on impose une erreur relative ǫ maximale sur le 
onstraste, ilest né
essaire que l'erreur sur le fond soit inférieure à I0
ǫ

1−ǫ
. Le tableau 3.1 ré
apitule
es 
ontraintes.Ce tableau montre qu'il est né
essaire de disposer d'une estimation du fond �ableà mieux de 0,1% sur les UT si l'on veut avoir a

ès à des étoiles de magnitude positiveave
 une pré
ision sur une estimation individuelle de 
ontraste (( raisonnable )), del'ordre de 5%. Mais une telle pré
ision dans la détermination du niveau du fond surles ATs ne donne a

ès qu'à des étoiles de magnitude inférieure à -3... Deux pistespeuvent don
 être proposées :1. si l'on 
onstate que le niveau moyen du fond thermique varie peu, 
'est-à-direà l'intérieur de la barre d'erreur sur sa détermination que l'on s'est �xée, au
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ours de plusieurs a
quisitions d'interférogrammes (soit don
 sur une duréede l'ordre d'une 
entaine de temps de 
ohéren
e, soit une dizaine de se
ondesen bande N), alors on peut envisager de l'estimer par plusieurs a
quisitionsavant et après 
es séquen
es, et de 
onsidérer 
omme valeur estimée sa valeurmoyenne ;2. si en revan
he la valeur moyenne du fond varie par exemple de 1% sur 
ettemême durée d'une dizaine de se
ondes, alors il est né
essaire ou bien de réserver
e type de 
y
le d'a
quisition à des étoiles de magnitude inférieure à -2, ou biende réduire les intervalles de temps entre les estimations du fond, 
e qui limitede fa
to le 
y
le d'a
tivité de l'instrument.Magnitude Téles
opes Flux stellaire e

B
(%) e

B
(%) e

B
(%)N (W) ǫ = 10% ǫ = 5% ǫ = 1%-5 VLTI (AT) 5,1.10−10 1,0 0,46 0,09VLTI (UT) 1,1.10−8 20,8 9,9 1,9-3 VLTI (AT) 8,1.10−11 0,15 0,07 0,01VLTI (UT) 1,7.10−9 3,2 1,5 0,29-1 VLTI (AT) 1,3.10−11 0,02 0,01 < 0,01VLTI (UT) 2,7.10−10 0,51 0,24 0,050 VLTI (AT) 5,1.10−12 0,01 < 0,01 < 0,01VLTI (UT) 1,1.10−10 0,21 0,10 0,02+1 VLTI (UT) 4,2.10−11 0,08 0,04 0,01+3 VLTI (UT) 6,7.10−12 0,01 0,01 < 0,01Tab. 3.1 � Erreur maximale relative autorisée sur la détermination du fond ther-mique pour entraîner une erreur relative donnée sur l'estimation d'un 
ontraste indi-viduel, en bande N. On suppose une transmission de 40% de 
haque interféromètre,
e qui 
orrespond à une émisivité des optiques 
haudes de 60%. Seules les 
ontraintessupérieures ou égales à 0,01% du fond sont indiquées. B désigne le niveau moyen dufond thermique, égal à 5,88 nW en bande large.3.2.2 In�uen
e d'une �u
tuation de température sur le fondthermiquea. Flu
tuation du rayonnement de 
orps noirUne des raisons pour lesquelles le fond thermique pourrait être mal estimé résidedans de possibles légères inhomogénéités thermiques le long du train optique, enparti
ulier lors des phases de modulation du fond.Le fond thermique est supposé être égal au rayonnement d'un 
orps noir, dansune étendue de fais
eau de λ2. La bande spe
trale de travail est notée ∆λ. Il s'agit làd'un 
as pessimiste, puisque 
ela revient à supposer une émissivité de 1 des optiques.
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Dans 
es 
onditions, le �ux total reçu sur le déte
teur, en W, est égal à

B0(T,λ) = Bλ(T,λ)λ2∆λ =
2hc2∆λ

λ3
[
exp

(
hc

λkT

)
− 1
]où c, h et k désignent respe
tivement la 
élérité de la lumière dans le vide, la
onstante de Plan
k et la 
onstante de Boltzmann.Pour de petites variations de température δT , le �ux reçu varie de δB0. Comme,aux longueurs d'onde et températures 
onsidérées exp

(
hc

λkT

)
≫ 1, on a

δT ≈ λ4kT 2 exp
(

hc
λkT

)

2h2c3∆λ
δB0 (3.1)b. Stabilités thermiques requises en L' et en NIl est alors possible de déterminer quel est l'é
art de température su�sant pourproduire une erreur δB0 = e dans l'estimation du fond thermique. Les tableaux 3.2et 3.3 donnent 
es valeurs de �u
tuations de température, respe
tivement dans le
as d'un instrument fon
tionnant dans la bande L' (tel TISIS), sur di�érents inter-féromètres (IOTA, CHARA, mais également le VLTI ave
 UT ou AT), et dans 
eluide MIDI sur le VLTI.Magnitude Téles
opes Flux stellaire δT pour δT pour δT pourL' (W) ǫ = 10% ǫ = 5% ǫ = 1%-3 IOTA 3,5.10−11 20K-1 IOTA 5,5.10−12 17K 3KCHARA 2,7.10−11 16K0 IOTA 2,2.10−12 14K 7K 1KCHARA 1,1.10−11 6KVLTI (AT) 8,7.10−11 21K+1 IOTA 8,7.10−13 6K 3K 0,5KCHARA 4,3.10−12 28K 13K 2,5KVLTI (AT) 1,4.10−11 8K+3 IOTA 1,4.10−13 0,9K 0,4K 0,1KCHARA 6,8.10−13 4K 2K 0,4KVLTI (AT) 2,2.10−12 14K 7K 1KVLTI (UT) 4,6.10−11 27K+5 IOTA 2,2.10−14 0,1K 0,06K 0,01KCHARA 1,1.10−13 0,7K 0,3K 0,06KVLTI (AT) 3,5.10−13 2K 1K 0,2KVLTI (UT) 7,2.10−12 21K 4KTab. 3.2 � Flu
tuation de température né
essaire pour entraîner une erreur relativedonnée dans l'estimation d'un 
ontraste individuel, en bande L'. On suppose unetransmission de 40% de 
haque interféromètre. Ces �u
tuations ne sont indiquéesque lorsqu'elles sont petites devant la température du 
orps noir à 300K.
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. Considérations sur la stabilité thermique du VLTIL'Interfa
e Control Do
ument du VLTI [Jander et al., 2000℄ indique que lesvariations spatio-temporelles de température à l'intérieur du laboratoire interféro-métrique sont au maximum de 0,22 K au-delà ou en-deçà de la valeur moyenne de15 ◦C. Le gradient verti
al est de −0,04 ± 0.00 K/m. Les dimensions des fais
eaux etdes optiques étant de l'ordre du 
entimètre à la dizaine de 
entimètres, 
es valeurspermettent de pla
er un seuil aux environs de quelques dizaines à quelques 
entainesde µK 
orrespondant aux variations de température attendues pour les parties dutrain optique pla
ées dans le laboratoire interférométrique. La stabilité thermique dutunnel de la ligne à retard est raisonnablement au pire du même ordre de grandeur,puisqu'en
ore moins d'interventions humaines y sont prévues. En revan
he, on peuts'attendre à des �u
tuations de plus grande ampleur sur les parties (( lointaines )) dutrain optique vu de l'instrument, à savoir notamment les téles
opes eux-mêmes, en
onta
t ave
 l'air extérieur. Néanmoins, la 
ontribution des téles
opes au fond estnégligeable par rapport à 
elle des miroirs 
hauds les plus pro
hes de MIDI, pourdeux raisons :1. la transmission des optiques est telle que le nombre de photons issus de l'émis-sion thermique des miroirs les plus éloignés est plus faible que le nombre dephotons émis par les miroirs pro
hes ;2. les miroirs les plus éloignés (par exemple le primaire du téles
ope) sont apriori plus froids que les miroirs les plus pro
hes, situés dans le laboratoireinterférométrique.Magnitude Téles
opes Flux stellaire δT pour δT pour δT pourN (W) ǫ = 10% ǫ = 5% ǫ = 1%-5 VLTI (AT) 5,1.10−10 0,7K 0,3K 64mKVLTI (UT) 1,1.10−8 15K 7K 1,3K-3 VLTI (AT) 8,1.10−11 0,1K 50mK 10mKVLTI (UT) 1,7.10−9 2K 1K 0,2K-1 VLTI (AT) 1,3.10−11 18mK 8mK 2mKVLTI (UT) 2,7.10−10 0,4K 0,2K 30mK0 VLTI (AT) 5,1.10−12 7mK 3mK 0,6mKVLTI (UT) 1,1.10−10 150mK 70mK 13mK+1 VLTI (AT) 2,0.10−12 3mK 1mK 0,2mKVLTI (UT) 4,2.10−11 58mK 28mK 5mK+3 VLTI (AT) 3,2.10−13 0,4mK 0,2mK 40µKVLTI (UT) 6,7.10−12 9mK 4mK 0,8mK+5 VLTI (AT) 5,1.10−14 70µK 32µK 6µKVLTI (UT) 1,1.10−12 1,5mK 0,7mK 0,1mKTab. 3.3 � Flu
tuation de température né
essaire pour entraîner une erreur relativedonnée dans l'estimation d'un 
ontraste individuel, en bande N. On suppose unetransmission de 40% de 
haque interféromètre. Ces �u
tuations ne sont indiquéesque lorsqu'elles sont petites devant la température du 
orps noir à 300K.
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d. Remarques1. De manière générale, les �u
tuations de température pré
édemment 
al
uléessont des �u
tuations de la températuremoyenne. A�n qu'elles soient déte
tées,il est né
essaire qu'elles s'appliquent à l'ensemble de la surfa
e émissive dansle 
hamp de vue de l'instrument. Or, dans le 
as de la modulation du fondthermique, seule une petite partie de la surfa
e émissive 
hange entre la phased'observation de l'étoile et la phase sur le 
iel. Pour produire le même e�etqu'une variation de température a�e
tant tout le 
hamp de vue, une �u
tuationde température sur 
ette petite surfa
e doit don
 être plus grande. Cela estenvisageable si la portion d'optique 
on
ernée est portée par un piézoéle
trique,par exemple, pour lequel on peut supposer un ex
ès de 
hau�age lo
al.2. Les erreurs résiduelles sur les estimations individuelles de 
ontraste ne peuventêtre diminuées par moyennage que s'il ne s'agit pas d'erreurs systématiques,autrement dit de biais ; or si une erreur est due au fait que l'instrument, lorsde la phase de modulation du fond, (( regarde )) une portion en permanen
e
hau�ée du train optique, elle ne peut être 
orrigée. Un biais est alors introduitlors de la mesure de 
ontraste �nale. Comme de plus les portions des trainsoptiques illuminées lors des phases de modulation du fond sont a priori di�é-rentes entre la sour
e et le 
alibrateur (qui o

upent des positions di�érentesdans le 
iel), 
ette erreur ne peut même pas être 
orrigée lors de l'étalonnage ;on peut même envisager une ampli�
ation du biais. Les erreurs introduitessont d'autant plus di�
ilement 
orrigeables que, dépendant de la position del'étoile dans le 
iel, pour une même étoile elles varient dans le temps.e. Con
lusions1. pour la bande L' : a priori, les observations ne devraient pas être gênéesdans 
ette bande sur le VLTI en raison de la stabilité thermique du train duVLTI, que 
e soit sur les UT ou les AT.Sur CHARA, il est possible que 
es e�ets apparaissent pour les étoiles les plusfaibles, et si la 
ontrainte est forte sur les erreurs individuelles sur 
haqueestimation de 
ontraste.Ave
 TISIS sur IOTA, les e�ets sont moins apparents en raison de la faiblemagnitude limite de l'instrument (de l'ordre de -1), 
e qui le rend de fa
toinsensible à des �u
tuations de température inférieures à quelques degrés.2. pour la bande N : 
omme attendu, les ordres de grandeur sont beau
oupplus 
ontraignants, à tel point que 
es 
onsidérations su�raient à dé
ouragertoute tentative d'observations en bande N sur IOTA ou même CHARA. Lese�ets 
ommen
ent à être remarquables à partir d'une magnitude de l'ordre deN=+3 sur les AT, et N=+5 sur les UT. Cela 
on
orde ave
 les estimationsde magnitudes limites pour MIDI, déterminées par ailleurs à partir de seules
onsidérations sur le rapport signal sur bruit, en ne 
onsidérant 
omme sour
ede bruit que le seul bruit des photons du fond thermique (voir la �n du pa-ragraphe b. de des
ription de MIDI). Si l'on veut assurer une estimation de
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ontraste individuelle sur une étoile de magnitude N=+3 observée sur un UT,il faut pouvoir 
erti�er l'homogénéité thermique de la surfa
e des miroirs dutrain optique (ou, à tout le moins, des plus pro
hes de l'instrument) au mKprès, pour une transmission totale de 60% qui 
orrespond à un 
oe�
ient deré�exion pour 
haque miroir (( 
haud )) de 96% environ ; 
ette 
ontrainte estplus forte d'un fa
teur 20 en 
as d'observation sur les ATs.3.3 Détermination des �u
tuations du fondL'estimation du 
ontinu du fond thermique est une sour
e d'erreurs dans l'esti-mation du 
ontraste ; il en existe une autre, liée à l'estimation des �u
tuations dufond syn
hrones ave
 le signal, modulé, des franges.3.3.1 Analyse du 
ontexteLa présen
e de �u
tuations ne pose de problème dans l'estimation de l'intensitédes franges que si elles sont syn
hrones ave
 
es dernières. Il faut don
, pour 
haqueestimateur, déterminer tout d'abord la fréquen
e de la modulation 
ara
téristiquedu signal 
ohérent.a. Estimateur ABCDDans le 
as de MIDI, l'é
hantillonnage de la frange se fera à une fréquen
e de

40 Hz, 
orrespondant à des prises d'é
hantillons toutes les 25 ms. La fréquen
e dusignal 
ohérent est don
 de 10 Hz. Cette fréquen
e, peu élevée, rend 
e mode d'a
-quisition parti
ulièrement sensible à des �u
tuations d'origine mé
anique, si 
e n'estdans leur fondamental, tout du moins dans leurs harmoniques (voir pré
édemment le
as de l'expérien
e d'un FTS au Kitt Peak). On peut imaginer que les mouvementssa

adés du miroir de bas
ulement sur les téles
opes prin
ipaux ou des miroirs derattrapage dans le train Coudé, induisent des �u
tuations du fond thermique dontles harmoniques pourraient apparaître jusqu'à des fréquen
es 
ompatibles ave
 l'a
-quisition de franges en mode ABCD. Il est possible également qu'à 
ette fréquen
esoit visible une 
ontribution qui résulterait des variations basse fréquen
e de la formedu miroir à 
ourbure variable de la ligne à retard.De plus, l'e�et est similaire à 
elui d'une �u
tuation d'origine photométrique du�ux de la sour
e. Dans 
e 
as, la 
ause prin
ipale de �u
tuation est la turbulen
eatmosphérique. Pour un instrument 
omme MIDI, ave
 un �ltrage spatial, 
elle-
ise traduit par des �u
tuations dans le temps de l'intensité du �ux reçu.
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b. Estimateur FourierLa gamme de fréquen
es à 
onsidérer pour l'estimateur Fourier est plus élevée.En e�et, durant le même temps de 
ohéren
e (de l'ordre de 100 ms), l'interféro-gramme entier doit être balayé, et non plus seulement une frange. Cependant, enbande large, de 4 à 5 µm, la longueur de 
ohéren
e est ainsi 
omprise entre 20 et
25 µm dans la bande N, soit deux à trois franges. Comme il y a peu de franges àé
hantillonner, à raison de 5 points par frange, il n'est pas né
essaire d'augmenterla fréquen
e d'é
hantillonnage, d'autant plus que le bruit de le
ture du déte
teurn'est pas négligeable (de l'ordre de 1000 e−). C'est pourquoi il est prévu pour MIDIque la fréquen
e d'é
hantillonnage soit 
omprise entre 40 et 250 Hz, ave
 une valeurnominale de 125 Hz [Leinert, 2000℄.Il s'ensuit que la fréquen
e du signal 
ohérent, dans le 
as d'un estimateur Fourierpour MIDI, est 
omprise entre 8 et 50 Hz, ave
 une valeur nominale de 25 Hz.Cette fréquen
e est plus élevée que la fréquen
e 
ara
téristique dans le 
as d'unestimateur ABCD ; il est don
 probable, à moins de se trouver en 
oïn
iden
e ave
une résonan
e mé
anique, que l'amplitude de �u
tuations éventuelles du fond soitmoindre. S'il y a une résonan
e mé
anique, il est possible en dernière extrémité, s'ilest impossible de s'en débarrasser physiquement, de dé
aler la fréquen
e des franges.C'est 
e qui a parfois été envisagé sur IOTA ave
 TISIS dans le 
as de vibrationsparasites d'origine mé
anique.
. Une di�
ulté majeureQuoi qu'il en soit, et 
ette remarque vaut pour les deux familles d'estimateurs,l'e�et d'une �u
tuation du niveau du fond thermique est, vu du déte
teur, ana-logue à 
elui d'une �u
tuation d'origine photométrique. Elle se traduit de la mêmemanière par une variation aléatoire du �ux dans au moins un des deux bras de l'in-terféromètre, et 
ette variation est, de même, non 
orrélée entre les deux voies de
(( surveillan
e )) photométrique.Si une telle �u
tuation survient, elle sera don
 interprétée lors de la rédu
tiondes données 
omme une variation photométrique, et traitée 
omme telle. Il s'en-suit qu'elle entraînera une erreur dans l'estimation de 
ette dernière. Un estimateurABCD (( 
lassique )) ne prend pas en 
ompte une telle variation ; il sera don
 en
oreplus biaisé. Un estimateur ABCD 
orrigé d'une dérive du niveau moyen (voir 3.4.2),tout 
omme un estimateur de type Fourier, ne pourront pas faire de di�éren
e ave
une �u
tuation d'origine photométrique.Ces �u
tuations étant 
onsidérées par l'algorithme de rédu
tion 
omme d'originephotométrique, 
elui-
i est biaisé dans son estimation de la photométrie de l'étoile,par laquelle il normalise l'interférogramme.
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3.3.2 ContraintesOn suppose que le 
ontraste non biaisé s'exprime sous la forme générale durapport entre l'amplitude µ0I0 d'une modulation et un 
ontinu I0 (voir 1.2.3). Onajoute à l'amplitude modulée une intensité de fond e syn
hrone. L'estimateur de
ontraste vaut alors

µ =
µ0I0 + e

I0L'erreur relative ǫ(µ0,e) = |µ/µ0 − 1| vaut don

ǫ(µ0,e) =

|e|
µ0I0Cet ordre de grandeur est valable pour les estimateurs ABCD et Fourier. Cettefois-
i, 
ontrairement à l'e�et d'une erreur sur l'estimation du 
ontinu, l'erreur dé-pend du 
ontraste, 
e qui était a priori prévisible.Magnitude Téles
opes Flux stellaire e

B
(%) e

B
(%) e

B
(%)N (W) ǫ = 10% ǫ = 5% ǫ = 1%-5 VLTI (AT) 5,1.10−10 0,87 0,43 0,09VLTI (UT) 1,1.10−8 18,7 9,4 1,87-3 VLTI (AT) 8,1.10−11 0,14 0,07 0,01VLTI (UT) 1,7.10−9 2,9 1,5 0,29-1 VLTI (AT) 1,3.10−11 0,02 0,01 < 0,01VLTI (UT) 2,7.10−10 0,46 0,23 0,050 VLTI (AT) 5,1.10−12 0,01 < 0,01 < 0,01VLTI (UT) 1,1.10−10 0,19 0,09 0,02+1 VLTI (UT) 4,2.10−11 0,07 0,04 0,01+3 VLTI (UT) 6,7.10−12 0,01 0,01 < 0,01Tab. 3.4 � Flu
tuations maximales du fond thermique, syn
hrones ave
 le signaldes franges, permises pour entraîner une erreur relative donnée sur l'estimation d'un
ontraste individuel, en bande N. On suppose une transmission de 40% de 
haqueinterféromètre. Seules les 
ontraintes supérieures ou égales à 0,01% du fond sont indi-quées. Ces valeurs sont données pour un 
ontraste référen
e de 1. Pour un 
ontraste

µ0 donné à atteindre, il faut diviser 
es seuils par µ0 : les valeurs indiquées dans 
etableau sont don
 optimistes. B désigne le niveau moyen du fond thermique, égal à
5,88 nW en bande large.Etant donné que nulle estimation des �u
tuations du fond n'est disponible viala pro
édure de rédu
tion des données, les quantités exposées dans le tableau 3.4renvoient dire
tement à l'amplitude maximale des �u
tuations a

eptables pour at-teindre une pré
ision donnée dans une estimation individuelle de 
ontraste. Parexemple, si on 
onsidère une pro
édure d'a
quisition dédiée à un mode ABCD, pourobserver une sour
e de magnitude +1 dont le 
ontraste attendu est de 0,7, ave
 l'ob-je
tif d'atteindre une pré
ision sur un 
ontraste individuel de 5%, sur un UT, il faut
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que les �u
tuations ne dépassent pas 0,04/0,7 ≈ 0,06 % du niveau moyen du fondthermique sur la bande passante 
entrée autour de 10 Hz (la fréquen
e des frangesen ABCD). Dans le 
as d'un estimateur de type Fourier, la quantité à prendre en
ompte pour le 
al
ul de l'amplitude des �u
tuations est l'intégrale de leur densitéspe
trale de puissan
e sur la bande passante 
onsidérée pour 
elui du 
ontraste. Parrapport à la bande passante du mode ABCD, l'intervalle de 
al
ul est alors élargia�n de tenir 
ompte du piston atmosphérique et du spe
tre de la sour
e ; 
ependant,on s'attend à des �u
tuations plus faibles 
ar à plus haute fréquen
e.3.4 Estimations des �u
tuations basses fréquen
esEntre le 
ontinu et la gamme de fréquen
es où les �u
tuations du fond sont sus-
eptibles d'in�uen
er l'estimation du 
ontraste, il existe une bande de fréquen
es oùpeuvent se manifester d'autres �u
tuations du fond, plus lentes, telle par exempleune dérive du niveau moyen. Ces manifestations peuvent elles aussi biaiser l'esti-mation du 
ontraste. En e�et, en raison de la bande passante de l'é
hantillonnage,une dérive se traduit partiellement dans l'estimation du niveau moyen de l'inter-férogramme ; 
ela est équivalent à une dérive d'origine photométrique dans le 
asde l'estimateur Fourier, et est parti
ulièrement sensible dans les algorithmes ABCD.Cette partie propose deux méthodes a�n d'estimer 
es �u
tuations basses fréquen
espour 
ha
une des familles d'estimateurs.3.4.1 Estimateurs de type FourierIntrodu
tion Ainsi qu'il a déjà été souligné dans le paragraphe 3.3.1, on ne peutséparer, dans un interférogramme, les 
ontributions dues à des �u
tuations d'originephotométrique, de 
elles dues à des variations du fond thermique, à la fréquen
e dusignal modulé.Il est en revan
he possible de remonter à une partie de l'information statistique
on
ernant 
es �u
tuations, en tirant parti du fait que les �u
tuations photomé-triques d'une part, et la variation du 
ontraste (( instantané )) lors du balayage de ladi�éren
e de mar
he au long de l'interférogramme d'autre part, sont 
orrélées.Nous allons nous pla
er dans le 
as d'un instrument disposant du suivi de laphotométrie dans 
ha
une de ses deux bran
hes (
omme FLUOR ou, dans 
ertains
as, MIDI).Interférogramme mono
hromatique en l'absen
e de �u
tuations On sup-pose, pour simpli�er, que la transmission et le 
ouplage dans les di�érentes voies del'interféromètre sont parfaits, égaux à 1. Un interférogramme peut alors se mettresous la forme

Iσ(x) = PA(x) + PB(x) + 2µ(σ)
√

PA(x)PB(x) cos [2πσx − φ(σ)]
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où 1. x désigne la di�éren
e de mar
he ;2. σ désigne le nombre d'onde ;3. µ désigne le 
ontraste de l'interférogramme ;4. φ désigne sa phase (on néglige les e�ets du piston atmosphérique) ;5. Pk(x) désigne la photométrie dans la voie k.C'est la somme des signaux photométriques, éventuellement à un fa
teur de pro-portionnalité près 
orrespondant à la transmission (un bruit de s
intillation additif,à basse fréquen
e), et d'une sinusoïde dont l'amplitude est modulée par la moyennegéométrique des �ux photométriques.Interférogrammemono
hromatique en présen
e de �u
tuations Deux 
ontri-butions de 
es �u
tuations nous intéressent au premier 
hef i
i :1. une 
omposante basse fréquen
e venant bruiter les 
ontributions photomé-triques ;2. une 
omposante à la fréquen
e des franges.Les autres 
omposantes sont en e�et �ltrées lors de la pro
édure de rédu
tion.L'expression de l'interférogramme devient don


Iσ(x) = [PA(x) + FA(x)] + [PB(x) + FB(x)]

+2µ(σ)
√

PA(x)PB(x) cos [2πσx + φ(σ)]

+F0(x) cos [2πσx + φF (σ)] + F̃ (x)où 1. Fk(x) désigne la modulation du fond dans la bran
he k de l'interféromètre ;2. F0(x) désigne l'amplitude de la modulation du fond à la fréquen
e des franges,pour 
haque position de la di�éren
e de mar
he ;3. φF (σ) la phase instantanée de 
es �u
tuations ;4. F̃ (x) désigne toutes les autres 
omposantes des �u
tuations.Information statistique sur les �u
tuations syn
hrones ave
 les frangesPosons
s1(x) = [PA(x) + FA(x)] × [PB(x) + FB(x)]Cha
un des deux termes du produit est mesurable sur 
haque voie photométrique.

s1 est don
 la partie basse fréquen
e de l'interférogramme. Posons également
s2(x) = PA(x)PB(x) +

F0(x)

4µ2
+

F0

µ

√
PA(x)PB(x)

s2 est don
 le 
arré de l'amplitude de l'interférogramme, �ltré par un �ltre passe-bande à la fréquen
e des franges, et divisée par 4µ2.
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Le signal s3 = s1 − s2 vaut

s3(x) = FA(x)FB(x) + PA(x)FB(x) + FA(x)PB(x) − F0(x)

4µ2
− F0

µ

√
PA(x)PB(x)On peut supposer que FA, FB et F0 sont en moyenne nuls sur la longueur del'é
hantillon, sous réserve d'une part qu'il n'y ait pas de dérive du niveau moyendu fond tout au long de l'a
quisition de l'interférogramme, et d'autre part que les�u
tuations à une fréquen
e donnée (en parti
ulier 
elle des franges) ne vont pas ens'ampli�ant ou s'atténuant 
ontinûment durant 
e temps d'a
quisition.Sous 
es hypothèses, la varian
e de s3 se simpli�e en

σ2
s3 = σ2

FAFB
+ σ2

F0/4µ2Or σ2
FAFB

peut être mesuré sur le 
iel lors de la phase de modulation du fond ther-mique, en même temps que la mesure de son niveau moyen. σ2
s3 est 
al
ulable surun interférogramme à partir de S1 et S2. On peut don
 en déduire σ2

F0/4µ2 et don
,si une première estimation de µ a été e�e
tuée, au moins véri�er si les variationsde l'amplitude des �u
tuations à la fréquen
e des franges n'ajoutent pas un bruitrédhibitoire sur l'estimation du 
ontraste.On peut ainsi, non pas 
orriger un biais éventuel dû à la présen
e de �u
tuationssyn
hrones ave
 les franges, mais pla
er un seuil au-delà duquel on 
onsidère que lesdonnées sont trop bruitées en raison de 
es �u
tuations.Prolongement possible de la méthode Ce prolongement né
essite une hypo-thèse sur la statistique des �u
tuations syn
hrones ave
 les franges, et n'est possibleque si leur distribution suit une loi normale. Il n'est pas possible de le savoir en l'étata
tuel des 
hoses, mais 
'est une mesure qui peut être menée à bien en utilisant lesdonnées a
quises lors des observations hors-sour
e ave
 MIDI.Il est en e�et possible, 
onnaissant l'é
art-type d'une loi normale, et ayant uneestimation de sa moyenne, de mieux appro
her 
ette dernière ave
 une in
ertitudedéterminée [Pelat, 1996℄.On peut don
, si l'on estime σ2
F0
, remonter à la valeur moyenne F0 de F0, ave
une 
ertaine in
ertitude. Cette valeur peut être réinje
tée en paramètre d'entréede l'estimation du 
ontraste, et on peut ainsi répéter la bou
le. L'algorithme sedé
ompose don
 ainsi :1. durant la phase de modulation du fond thermique, estimation de σFAFB

etd'une première valeur de F0 ;2. ave
 
ette estimation, estimation du 
ontraste ;3. 
al
ul de σ2
F0/4µ2 , puis de σ2

F0
;4. nouvelle estimation de F0 ;5. retour à la deuxième étape.
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Réserves Cette perspe
tive né
essite 
ependant, pour 
ommen
er, une hypothèsequi pour le moment ne repose sur au
une observation : la statistique des amplitudesdes �u
tuations à la fréquen
e des franges doit être gaussienne, 
e qui a priori nedevrait pas être une hypothèse déraisonnable.Cette méthode né
essite de plus de s'assurer de la �abilité de l'estimation des�u
tuations basse fréquen
e du fond thermique lors des mesures faites sur le 
iel (ouen parallèle si on utilise le triple trou �ltrant), en raison du besoin d'une estimationde σ2

F1F2
.En�n, en l'état a
tuel des 
hoses, rien ne permet d'assurer mathématiquement la
onvergen
e de l'algorithme. La propagation des erreurs, notamment, qui n'est pasimmédiate, laisse entrevoir la possibilité d'une grande sensibilité de la méthode aubruit.3.4.2 Estimateurs de type ABCDa. Prin
ipe de la méthodeLe prin
ipe de base de la méthode repose sur une 
onstatation simple. Dans l'al-gorithme ABCD (( 
lassique )) appliqué à un interférogramme mono
hromatique etmonoaxial (voir la se
tion 1.4.1), trois informations sont dérivées des quatre é
han-tillons, qui sont, en reprenant les notations pré
édemment introduites :1. la moyenne, 
'est-à-dire, si l'on suppose la valeur moyenne du fond thermique
orre
tement soustraite, le signal stellaire, A + B + C + D ;2. le 
ontraste µ ;3. la phase φ.Il apparaît que l'on a là une rédu
tion de l'information disponible, et que poten-tiellement, une quatrième information est a

essible. Si l'on 
onsidère le fait que le
ontraste 
ara
térise le signal à (( haute fréquen
e )) (
elle 
orrespondant à l'é
han-tillonnage de la frange), et que la moyenne 
ara
térise le signal à une fréquen
e nulle,alors il reste une information virtuellement a

essible dans le domaine des fréquen
esintermédiaires, notamment une information sur la dérive de la valeur moyenne dusignal au 
ours de l'é
hantillonnage.On peut y avoir a

ès en remarquant de plus que les quantités A+C et B+D sontindépendantes de la valeur du 
ontraste, dans le 
as d'un interférogramme a
quisen bande étroite (et don
 quasiment mono
hromatique). Dans le 
as sans dérive dela valeur moyenne, 
es deux quantités sont égales. Mais dans le 
as 
ontraire, leurdi�éren
e donne une indi
ation sur la valeur de la pente le long de la frange (voirla �gure 3.1). Cette pente peut être due soit à une variation de la photométrie àbasse fréquen
e sur l'étoile (trans
ription, par le biais d'une �bre, de la turbulen
eatmosphérique ayant pour e�et de dépla
er l'image de l'étoile sur la tête de la �bre),soit de lentes �u
tuations du fond thermique.
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Fig. 3.1 � E
hantillonnage ABCD ave
 dérive du niveau moyen.b. NotationsIl est né
essaire de ra�ner quelque peu les notations introduites dans la se
-tion 1.4.1, a�n de pouvoir prendre en 
ompte d'éventuelles dérives.Posons x la di�éren
e de mar
he, σ = 1/λ le nombre d'onde asso
ié à la longueurd'onde de travail, µ et φ respe
tivement le 
ontraste et la phase de l'interférogramme,ave
 les limitations déjà retenues en 1.4.1 (sans bruit et sans piston). PA(x) et PB(x)désignent les �ux photométriques dans les deux voies de l'interféromètre. L'intensitéde l'interférogramme peut alors s'é
rire sous la forme
I(σ,x) = PA(x) + PB(x) + 2µ

√
PA(x)PB(x) cos (2πσx − φ)Les quatre é
hantillons A, B, C et D s'é
rivent alors





A = PA(0) + PB(0) + 2µ0

√
PA(0)PB(0) cos φ

B = PA(λ/4) + PB(λ/4) + 2µ0

√
PA(λ/4)PB(λ/4) sin φ

C = PA(λ/2) + PB(λ/2) − 2µ0

√
PA(λ/2)PB(λ/2) cos φ

D = PA(3λ/4) + PB(3λ/4) − 2µ0

√
PA(3λ/4)PB(3λ/4) sin φ
. Estimateurs de phase et de 
ontrasteLe but est de pouvoir extrapoler les variations éventuelles 
onstatées entre lesdeux quantités A+C et B +D à l'ensemble de la frange. Pour 
e faire, les quantitéssuivantes sont assignées aux points médians entre les points d'é
hantillonnage :1. la quantité A + C est a�e
tée à l'abs
isse 1
2
(0 + λ/2) = λ/4 ;2. la quantité B + D est a�e
tée à l'abs
isse 1

2
(λ/4 + 3λ/4) = λ/2.Ces deux points dé�nissent un segment, qui est ensuite extrapolé à l'ensemble de lafrange.
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A�n de 
orriger les �u
tuations photométriques (ou du fond thermique) et denormaliser l'interférogramme, I(σ,x) est alors divisé par la droite résultante, 
e qui
onduit aux nouvelles valeurs suivantes des é
hantillons...





a = 2A
2(A+C)−(B+D)

b = 2B
A+C

c = 2C
B+D

d = 2D
2(B+D)−(A+C)

(3.2)... à partir desquelles sont établis les nouveaux estimateurs de 
ontraste et de phase...
{

µ̂1 = 2

√
(a−c)2+(b−d)2

a+b+c+d

φ̂1 = arctan b−d
a−cd. Conditions des testsParamètres PA et BB sont supposés varier linéairement en fon
tion de la di�é-ren
e de mar
he suivant les lois suivantes, k variant de 0 à 3 :

{
PA(x = kλ/4) = PA0(1 + αx/λ) = PA0(1 + αk/4)
PB(x = kλ/4) = PB0(1 + βx/λ) = PB0(1 + βk/4)A�n de réduire un peu plus le nombre de paramètres indépendants, on �xe par
onvention PB0 = 1.0. Il s'ensuit que les paramètres indépendants restants sont :1. PA0/PB0, qui est une mesure du déséquilibre photométrique entre les deuxvoies de l'interférogramme ;2. α et β, qui sont les pentes relatives du �ux pour 
haque voie, sur une longueurd'une frange ;3. µ0 et φ0, qui sont les 
ontraste et phase théoriques permettant de simulerl'interférogramme.En 
onditions (( réelles )), l'équilibre photométrique PA0/PB0 est imposé par leréglage de l'interféromètre et le re
ombinateur. De plus, le 
ontraste à atteindre µ0est imposé par la sour
e observée. Les seuls paramètres sus
eptibles de varier del'a
quisition d'un interférogramme à l'interférogramme suivant sont don
 la phaseet la pente relative de la variation photométrique.En l'absen
e de toute variation du niveau du �ux et de bruit, les deux estima-teurs sont rigoureusement identiques. Les tests doivent don
 être réalisés en faisantexplorer à 
ette pente une plage de valeurs.Lois de variation sur les pentes relatives et la phase On suppose que lespente relatives et la phase suivent une loi de distribution normale bornée entre deuxlimites. Cela traduit l'e�
a
ité du suiveur de frange pour la phase.



3.4. Estimations des �u
tuations basses fréquen
es 115
e. Estimateur de 
ontrasteEn vue de 
omparer les estimateurs, on rapporte la valeur de l'estimation au
ontraste théorique attendu ; on 
onstruit ainsi les quantités µ̂1/µ0 et µ̂/µ0, 
orres-pondant respe
tivement à l'estimateur 
orrigé présenté dans 
e travail, et à l'esti-mateur (( 
lassique )).
Dépendan
e en fon
tion du déséquilibre photométrique entre les voiesUn premier test 
onsiste à véri�er la robustesse du nouvel estimateur vis-à-vis d'unéventuel déséquilibre photométrique entre les voies. Pour 
e faire, 
elui-
i variera
ontinûment entre 0,7 et 1/0,7. Les autres paramètres suivent les lois de variationsuivantes, illustrées dans les �gures 3.2 :� le 
ontraste varie uniformément entre 0,1 et 0,9 ;� les pentes relatives varie selon la loi pré
itée, entre les bornes ±0,3, a�n depréserver la positivité du dernier é
hantillon (véri�ée si la pente par é
hantillonest inférieure à 1/3), ave
 un é
art-type de 0,1 ;� la phase instantanée varie entre les bornes ±π, 
e qui 
on
rètement signi�eque le suiveur de frange stabilise la di�éren
e de mar
he à une demi-frangeprès, ave
 un é
art-type de π/4.Le résultat est indiqué sur la �gure 3.3. Le biais de plus en plus important introduitau fur et à mesure que l'on s'é
arte de l'équilibre entre les deux voies est égal à

(PA0 + PB0)/2
√

PA0PB0et 
orrespond à l'impossibilité d'estimer la moyenne géométrique des deux �ux alorsque l'on ne dispose que de leur moyenne arithmétique. Il apparaît que l'estimateur
orrigé a besoin d'un meilleur équilibre entre les voies que l'estimateur 
lassique. Enfait, la plage dans laquelle il est bon de se pla
er dépend légèrement de la stabilitéde la phase de la frange ; 
ependant, que l'on impose que 
elle-
i soit stabilisée ave
un é
art-type de π/4 ou du triple, le déséquilibre photométrique maximum au-delàduquel l'estimateur 
orrigé donne de moins bons résultats que l'estimateur 
lassiquereste de l'ordre de 10%.Compte tenu de 
es remarques, la suite de 
ette étude va se limiter au 
as oùles deux voies sont parfaitement équilibrées. Les autres paramètres, sauf mention
ontraire, varieront dans les limites indiquées pré
édemment.
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Fig. 3.2 � Distributions des pentes relatives et de la phase.

Fig. 3.3 � Comparaison des estimateurs de 
ontraste en fon
tion du déséquilibrephotométrique. En haut, sont indiqués les rapports µ̂1/µ0 et µ̂/µ0 ; en bas, l'é
artabsolu de 
es rapports à la valeur 1.Dépendan
e vis-à-vis du 
ontraste à atteindre Il s'agit 
ette fois de véri-�er si l'un quel
onque des algorithmes est plus e�
a
e pour une gamme donnée de
ontrastes. Il apparaît sur la �gure 3.4 que l'estimateur 
orrigé se 
omporte mieuxque l'estimateur 
lassique jusqu'à des 
ontrastes de l'ordre de 50%. Le biais impor-tant 
onstaté sur l'estimateur 
lassique aux faibles 
ontrastes est dû au fait que lors-qu'une dérive du niveau moyen est présente le long de la frange, et que le 
ontrastede 
ette dernière est faible, la dérive est interprétée 
omme un tronçon de sinusoïde,en raison du faible taux d'é
hantillonnage inhérent à la méthode. Le 
ontraste non
orrigé est alors systématiquement plus grand que le 
ontraste théorique, 
e quiexplique le biais.Les deux estimateurs sont équivalents au-delà d'un 
ontraste de 50%.



3.4. Estimations des �u
tuations basses fréquen
es 117

Fig. 3.4 � Comparaison des estimateurs de 
ontraste en fon
tion du 
ontraste théo-rique à atteindre. En haut, sont indiqués les rapports µ̂1/µ0 et µ̂/µ0 ; en bas, l'é
artabsolu de 
es rapports à la valeur 1.Dépendan
e vis-à-vis de la phase de la frange Une première remarque s'im-pose dès le premier 
oup d'÷il au vu de la �gure 3.5 : la dispersion est bien meilleurepour l'estimateur 
orrigé que pour l'estimateur 
lassique. On retrouvera 
ette ten-dan
e plus loin. On 
onstate également un (( pin
ement )) de la distribution desvaleurs, pour les deux estimateurs, aux alentours d'une phase de −π/4 : il est don
 apriori meilleur, du point de vue de la dispersion des données, de démarrer si possiblel'é
hantillonnage de la frange non pas à son maximum (
orrespondant à une phasenulle) ou à son passage à zéro (
orrespondant à une phase de −π/2), mais entre lesdeux, au milieu de la pente, à une phase −π/4.Sur le premier estimateur, une période π est dis
ernable (elle est atténuée lorsde l'impression) ; 
ette période est de π/2 pour l'estimateur 
orrigé.Considérons une 
ombinaison (φ,α+β) de la phase et de la pente. La frange, résultatde la 
ombinaison (π + φ, − (α + β)) est son symétrique par rapport à la valeurmoyenne du premier é
hantillon. Or la probabilité d'obtenir une pente p = α + βest égale, en première approximation (en négligeant le biais dû à la ra
ine 
arrée duproduit des deux �ux), à la probabilité d'obtenir la pente opposée −p = −(α + β).Il est don
 logique que la dispersion 
onstatée du premier estimateur en fon
tion dela phase de la frange soit périodique, de période π.La distribution présente un resserrement aux alentours de φ = −π/4. Simpli�onsle problème en supposant e�e
tivement une dérive p parfaitement linéaire de la
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valeur moyenne au long de l'a
quisition. Les é
hantillons sont de la forme





A =1 + µ cos φ
B =1 + p + µ sin φ
C =1 + 2p − µ cosφ
D =1 + 3p − µ sinφIl est aisé de véri�er que l'estimateur (( 
lassique )) s'exprime alors ainsi :

µ2
1 =

µ2 + 2p2 − 2pµ cos
(
φ − π

4

)
(
1 + 3

2
p
)2Pour une valeur de pente p et un 
ontraste µ donnés, la 
ourbe présente don
 toujoursun ventre en π/4 et un (( n÷ud )) en −π/4. La dispersion peut s'expliquer par un
al
ul simple... µ2

1 peut également s'é
rire
µ2

1 =
8

9
+

−
[
2µ cos

(
φ − π

4

)
+ 8

3

]
+
(
µ2 − 8

9

)
(
1 + 3

2
p
)2Si l'on note pm la valeur maximale atteinte par la pente (égale au double de lavaleur maximale permise sur une seule voie, don
 à 0,6), il est fa
ile de montrer que

µ2
1 est une fon
tion 
ontinue, stri
tement dé
roissante sur [−pm ; + pm]. Les valeursmaximale (µ2

1)max et minimale (µ2
1)min sont don
 atteintes en ±pm. L'é
art entre 
esvaleurs est égal à

(µ2
1)max − (µ2

1)min =
pmµ2

[
6 + 12p2

m

µ2 +
(
4pm

µ
+ 9p2

m

µ

)
cos
(
φ − π

4

)]

(
1 − 9

4
p2

m

)2 (3.3)
Compte tenu des valeurs prises par les termes du numérateur, il est aisé demontrer que 
et é
art est minimum pour cos

(
φ − π

4

)
= −1, et maximum pour

cos
(
φ − π

4

)
= +1. Les n÷uds et ventres que la �gure 3.5 montre pour l'estimateur
lassique s'expliquent don
 par des e�ets au premier ordre.
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Fig. 3.5 � Comparaison des estimateurs de 
ontraste en fon
tion de la phase de lafrange. En haut est indiqué le rapport µ̂/µ0 ; en bas, le rapport µ̂1/µ0. La distributionde probabilité de la phase est uniforme entre −π et +π.
f. Estimateur de phaseDépendan
e en fon
tion du déséquilibre photométrique entre les voiesCe paramètre, qui était assez 
ru
ial en 
e qui 
on
ernait l'estimateur de 
ontraste,puisqu'il était né
essaire de s'assurer d'un bon équilibre photométrique entre lesvoies, perd i
i de son importan
e, puisque la �gure 3.6 montre 
lairement que sonin�uen
e sur l'estimateur de la phase est nulle.
Dépendan
e vis-à-vis du 
ontraste à atteindre Il s'agit 
ette fois de véri-�er si l'un quel
onque des algorithmes est plus e�
a
e pour une gamme donnée de
ontrastes. La �gure 3.7 ne montre pas un net avantage d'un estimateur par rap-port à l'autre, sauf peut-être de l'estimateur 
orrigé pour les faibles 
ontrastes. Ladispersion des résultats est 
ependant légèrement meilleure pour l'estimateur 
orrigé.
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Fig. 3.6 � Comparaison des estimateurs de phase en fon
tion du déséquilibre photo-métrique. Les é
arts absolus à la phase de référen
e φ0 sont représentés en fon
tiondu taux de déséquilibre photométrique entre les deux voies.

Fig. 3.7 � Comparaison des estimateurs de phase en fon
tion du 
ontraste théoriqueà atteindre. Les é
arts absolus à la phase de référen
e φ0 sont représentés en fon
tiondu 
ontraste théorique.Dépendan
e vis-à-vis de la phase de la frange La �gure 3.8 montre unemeilleure distribution de l'estimateur de phase 
orrigé. Les deux estimateurs sontplus e�
a
es aux alentours d'une phase de +π/4. Cela s'explique aisément. Repre-nons l'hypothèse simpli�
atri
e déjà énon
ée dans le même 
as pour la 
omparaisondes estimateurs du 
ontraste, ave
 une dérive parfaitement linéaire de la valeur
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moyenne au long de l'a
quisition. Les é
hantillons étant de la forme






A =1 + µ cos φ
B =1 + p + µ sin φ
C =1 + 2p − µ cosφ
D =1 + 3p − µ sin φl'estimateur de phase s'é
rit alors

φ̂ = arctan

(
B − D

A − C

)
= arctan

(
µ sin φ − p

µ cosφ − p

)

Pour φ = +π/4, on a, quelle que soit la pente p,
φ̂ = arctan

(
µ − p

√
2

µ − p
√

2

)
= arctan 1 =

π

4Don
 quelle que soit la valeur de la pente, l'estimateur (( 
lassique )) lui-même est nonbiaisé pour 
ette valeur pré
ise de la phase, 
e qui est a fortiori le 
as de l'estimateur
orrigé, 
ompte tenu de l'hypothèse simpli�
atri
e utilisée.Dans le 
as général, le biais de l'estimateur 
lassique peut se 
al
uler. Exprimons
< φ̂ >p, pour une pente p variant entre ±pm :

< φ̂ >p = 1
2pm

∫ pm

−pm

µ sin φ−p
µ cos φ−p

dp

= 1
2pm

[∫ pm

0

(
p+µ sinφ
p+µ cos φ

+ p−µ sinφ
p−µ cos φ

)
dp
]

= 1
2pm

{∫ pm

0

[
2 + µ(sin φ−cos φ)

p+µ cos φ
+ µ(cos φ−sinφ)

p−µ cos φ

]
dp
}

Soit �nalement
< φ̂ >p= arctan

[
1 +

µ

pm

√
2

cos
(
φ +

π

4

)
ln

∣∣∣∣
pm − µ cos φ

pm + µ cos φ

∣∣∣∣
] (3.4)
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Fig. 3.8 � Comparaison des estimateurs de phase en fon
tion de la phase de lafrange. En haut est indiqué l'é
art φ̂ − φ0 ; en bas, l'é
art φ̂1 − φ0. La distributionde probabilité de la phase est uniforme entre ±π/2.g. Con
lusionsLes résultats des simulations pré
édentes se résument ainsi :1. Estimateur de 
ontraste : l'estimateur 
orrigé né
essite un meilleur équili-brage photométrique entre les voies que 
elui requis par l'estimateur 
lassique,mais sous réserve que 
ette 
ondition est véri�ée, il est beau
oup moins biaiséà faible 
ontraste que l'estimateur 
lassique, et est moins sensible à la qualitéde la stabilisation de la phase de la frange.2. Estimateur de phase : l'estimateur 
orrigé o�re dans l'ensemble des perfor-man
es équivalentes à l'estimateur 
lassique, ave
 peut-être un biais moindrepour les faibles 
ontrastes. Néanmoins, la dispersion des mesures est bienmoindre.Les études pré
édentes montrent don
 que le gain apporté par l'estimateur 
orrigéest loin d'être négligeable, en parti
ulier pour les faibles 
ontrastes. De plus 
etteétude montre qu'indépendamment de l'utilisation de l'estimateur 
orrigé, lorsquel'on s'attend à une dérive du niveau moyen de l'interférogramme, il est préférable destabiliser la phase de la frange à −π/4 si l'on veut mettre l'a

ent sur l'estimationdu 
ontraste (ou +π/4 si l'on privilégie l'estimation de la phase, 
e qui est plus rare),lorsque l'on dispose d'un suiveur de franges.
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3.4.3 Con
lusionsIl est ainsi possible d'estimer la 
ontribution des �u
tuations basses fréquen
es dufond thermique à l'estimation du 
ontraste dans le 
as de 
ha
une des deux famillesd'algorithmes utilisés par MIDI :1. dans le 
as de l'estimateur Fourier, il est possible de pla
er un seuil de 
on�an
eau-delà duquel on 
onsidère que le signal est trop bruité en raison de 
es�u
tuations, pour donner une estimation que l'on juge 
orre
te du 
ontraste ;il est possible, moyennant quelques hypothèses supplémentaires, d'améliorer
ette estimation ;2. dans le 
as de l'estimateur ABCD, une dérive linéaire du niveau moyen du fondthermique peut même être soustraite ; l'estimateur 
orrigé résultant donne demeilleurs résultats que l'estimateur ABCD 
lassique. De plus, j'ai montré qu'in-dépendamment de l'utilisation de 
et estimateur, il était possible d'optimiserle fon
tionnement du suiveur de franges en fon
tion de l'obje
tif à atteindre(améliorer l'estimation du 
ontraste, ou 
elle de la phase).Néanmoins, le premier de 
es algorithmes n'a en
ore fait l'objet d'au
une simu-lation ; le se
ond n'a pas été étudié en présen
e de bruit, et devrait également êtretesté sur des données réelles. En l'état a
tuel des 
hoses don
, seul le se
ond algo-rithme est su�samment avan
é pour être appliqué à des mesures réelles, et testé insitu.
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Chapitre 4Observations d'étoiles évoluées dansl'infrarouge thermique
C

e 
hapitre présente tout d'abord un panorama des types d'étoiles variablesobservées ave
 TISIS : 
lassi�
ation, 
ara
téristiques physiques générales desgrandes 
atégories de l'é
hantillon (Miras, semi-régulières).Il expose ensuite la pro
édure de rédu
tion qui a été appliquée, en pré
isantnotamment le détail des opérations de soustra
tion du fond thermique, ainsi que les
ritères de séle
tion des données.Viennent ensuite la présentation des mesures elles-mêmes, puis les premiers ré-sultats qui ont pu en être déduits.4.1 Etoiles évoluéesCette partie expose quelques généralités sur les étoiles variables, puis aborde unpeu plus en détails la 
atégorie des variables pulsantes à laquelle se ratta
hent lesétoiles de notre é
hantillon.4.1.1 Généralitésa. Classi�
ation des étoiles variablesCe problème a depuis longtemps retenu l'attention des astronomes. Ce furentdeux astronomes améri
ains, S. et C. Gapos
hkin [Payne-Gapos
hkin et Gapos
h-kin, 1938℄ qui, en 1938, proposèrent une 
lassi�
ation fondée à la fois sur l'apparen
edes �u
tuations lumineuses et sur les 
ara
téristiques physiques (spe
tre et magni-125
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tude absolue) des étoiles. Dans ses grandes lignes, 
ette 
lassi�
ation est toujours envigueur.Les variables pulsantes Les �u
tuations lumineuses sont 
ausées par une pulsa-tion de l'étoile. Cette pulsation est fondamentalement due à la lutte entredeux for
es en présen
e : la pression exer
ée par le rayonnement, qui tend àdistendre l'astre et la gravitation, dont le r�le est inverse. Le paragraphe b.revient 
i-dessous sur 
e thème ;Les variables éruptives (ou 
ata
lysmiques) L'é
lat s'a

roît brutalement à lasuite d'une éruption qui a�e
te tout ou partie de l'atmosphère de l'étoile. Ceta

roissement d'é
lat s'a

ompagne d'une augmentation de la température,et don
 de variations spe
trales importantes. Le maximum d'é
lat dépassé,l'étoile dé
line et refroidit lentement ;Les binaires à é
lipses (ou variables géométriques) Il ne s'agit plus de varia-tions physiques, mais d'un phénomène d'o

ultation. L'une des 
omposantesd'un 
ouple serré passe devant l'autre, provoquant une é
lipse, et don
 unediminution de l'é
lat du 
ouple.Cha
une de 
es grandes 
lasses 
omprend des étoiles qui di�èrent beau
oup entreelles, par la forme et l'amplitude des variations lumineuses, ainsi que par leursspe
tres et leurs magnitudes absolues. Elles sont don
 elles-mêmes subdivisées ensous-
atégories.La suite de 
e mémoire ne traitera que de 
ertaines 
atégories d'étoiles pulsantes,les Miras et les étoiles semi-régulières, dans la se
tion 4.1.2, qui font partie de la plusvaste 
atégorie des étoiles dites (( évoluées )), 
'est-à-dire en �n de vie.b. Quelques mots sur le mé
anisme de pulsationLe paragraphe pré
édent soulignait que la pulsation était fondamentalement dueà l'opposition de deux for
es antagonistes, la pression exer
ée par le rayonnement,qui tend à (( pousser )) la matière du 
entre vers l'extérieur, et la gravitation qui tendau 
ontraire à la ramener vers le 
entre. Lorsque 
ertaines 
onditions d'équilibre sontréalisées, l'étoile tend à se gon�er et à se dégon�er alternativement, les deux for
esdevenant prédominantes à tour de r�le.Supposons ainsi l'étoile à son rayon maximum. La température est alors pro
hede son minimum ; la vitesse radiale est nulle puisqu'au moment du maximum il n'ya plus de variation du diamètre.L'étoile 
ommen
e à se 
ontra
ter lentement puis la 
ontra
tion s'a

élère sousl'e�et de la gravitation et l'étoile s'é
hau�e ; l'é
lat va 
ommen
er à augmenter.Lorsque le rayon arrive au minimum, la température est voisine, elle, du maxi-mum, de même que l'é
lat. Quant à la vitesse radiale, elle était positive pendant laphase de 
ontra
tion ; elle s'inverse lorsque 
ommen
e la nouvelle phase d'expansion.Au début de 
elle-
i, l'é
lat et la température sont passés par un maximum, puis
ommen
ent à dé
liner. Il y a don
 dans tous les 
as un dé
alage des phénomènes.
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Une pulsation est une os
illation, qui peut se produire dans le mode fondamentalou suivant un (ou plusieurs) harmoniques ; 
ela dépend de la position du point originepar rapport à la surfa
e. Il se peut d'ailleurs que l'os
illation ne soit pas à symétrieradiale, mais légèrement dé
alée, 
e qui, 
ombiné à la rotation di�érentielle de l'étoile,entraîne pour 
ette dernière un plus ou moins grand é
art à la sphéri
ité.
. L'environnement 
ir
umstellaireIntrodu
tion Quand une étoile en �n de vie quitte la séquen
e prin
ipale, elle sedépla
e dans le diagramme Hertzsprung-Russel. La plupart des étoiles de moins desix masses solaires atteint un stade dit (( AGB )), pour Asymptoti
 Giant Bran
h.Elles sont alors dotées d'une forte luminosité (supérieure à 3000 L⊙), et leur tem-pérature e�e
tive est relativement basse, inférieure généralement à 3000 K ; 
e sontdes géantes rouges.Perte de masse Lors de la phase AGB, l'étoile éje
te de la matière à un forttaux (le taux de perte de masse est de l'ordre de de 10−7 à 10−4 masses solaires paran). Mais 
ette manière est éje
tée à vitesse relativement faible, d'environ 10 km/s.Cette phase ne dure qu'une 
entaine de milliers d'années, mais est su�sante pourentraîner la formation d'un (( environnement 
ir
umstellaire )). Cette perte de masseest parfois interrompue ; il en résulte des irrégularités dans l'enveloppe, allant jusqu'àla 
onstitution de (( 
oquilles )) su

essives.Molé
ules La température dé
roît au fur et à mesure que l'on s'éloigne de l'étoile
entrale, et 
onditionne les zones de formation ou de disparition des 
omposantes del'enveloppe. Les molé
ules (H2, CO et H2O prin
ipalement), formées dans les basses
ou
hes de l'atmosphère stellaire, sont détruites dans les 
ou
hes externes sous l'a
-tion du rayonnement ultraviolet interstellaire, ou bien en raison de la 
ondensationde grains de poussières (sili
ates ou 
arbonates). A grande distan
e de l'étoile, ladisso
iation des molé
ules d'eau produit dans un premier temps des molé
ules OHet de l'hydrogène atomique ; puis la molé
ule OH est elle-même disso
iée. Il en ré-sulte la formation, dans les 
ou
hes externes de l'enveloppe, d'une min
e zone où setrouvent 
on
entrées les molé
ules OH, et siège d'une émission maser.Grains de poussière La formation des grains n'est possible que pour des tempé-ratures inférieures à 1000 K, 
e qui n'arrive en général qu'à une distan
e de quelquesrayons stellaires. A 
ette distan
e, les grains ainsi 
onstitués absorbent le rayon-nement stellaire, 
hau�ent, et le réémettent thermiquement. Ils prennent aussi dumoment et de l'énergie, qu'ils transfèrent par fri
tion au gaz environnant. Le gazpermet ensuite l'éva
uation de l'énergie en l'emportant dans les régions éloignées del'enveloppe.
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En dé�nitive, les informations spe
trales sur les 
onditions physiques régnantdans l'enveloppe proviennent de deux sour
es :1. l'émission thermique 
ontinue des grains de poussière réémettant le rayonne-ment stellaire ;2. l'émission de raies 
ara
téristiques des molé
ules.4.1.2 Les types d'étoiles pulsantesLa grande 
lasse des variables dites (( pulsantes )), qui est numériquement laplus nombreuse, regroupe des astres très di�érents entre eux mais qui ont 
omme
ara
téristique 
ommune leur variabilité, 
'est-à-dire la pulsation.On trouve parmi 
es étoiles des variables pulsantes bleues ou jaunes, 
omme les
éphéides naines, les étoiles de type δ S
u, RR Lyr, ou W Vir, et les 
éphéides 
las-siques. Mais on y trouve aussi des variables orangées ou rouges, dont les périodes sontles plus longues : étoiles de type RV Tau, les variables semi-régulières et irrégulièresrouges, et les variables à longue période, ou étoiles de type Mira.Ce sont 
es deux dernières 
atégories que je vais maintenant brièvement exposer.a. Les variables à longue périodeIntrodu
tion Ces étoiles sont nombreuses ; l'étoile-type est o Cet, ou Mira, 
ar 
efut la première variable périodique dé
ouverte, par Fabri
ius en 1596. La premièredétermination de la période a été faite en 1667 par Bouillaud, qui trouva 333 jours ;il nota aussi que l'é
lat n'est pas le même d'un maximum à l'autre, et que la périoden'est pas régulière. On retient aujourd'hui une valeur de la période moyenne de

331,96 jours. Les variations de période sont d'ailleurs une 
ara
téristique généraledes Miras.Spe
tres Ces étoiles sont des géantes à type spe
tral tardif de type M, C ou S ; letype M est de loin le plus nombreux, les autres représentant moins de 10% du total.Courbes de lumière Les 
ourbes de lumière montrent des irrégularités à la foisde la période, mais aussi de l'amplitude du maximum ; trois exemples en sont donnéssur les �gures 4.1. Les périodes moyennes des Miras s'étendent de 80 à 1000 jours.Les variations d'amplitude vont de 2,5 à 11 magnitudes dans le visible, mais sontplus faibles en infrarouge ; en bande K, par exemple, elles ne dépassent pas 0,9magnitude. La relation (( période-luminosité )) établie pour les étoiles du type Miraest l'inverse de 
elle des 
éphéides ; la magnitude dé
roît lorsque la période augmente(voir par exemple [Bedding et Ziljstra, 1998℄, dans lequel se trouvent quelques étoilesde l'é
hantillon).
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Fig. 4.1 � Quelques 
ourbes de lumière d'étoiles de type Mira. De haut en bas etde gau
he à droite : Mira, χ Cyg, R Leo. Sour
e : site de l'Asso
iation Française desObservateurs d'Étoiles Variables, http://
dsweb.u-strasbg.fr/afoev/.b. Les semi-régulièresIl est 
onvenu de nommer (( variables semi-régulières )) des étoiles pulsantes rougesqui se distinguent des variables à longue période par une 
ourbe de lumière sou-vent plus 
omplexe, multipériodique [Kiss et al., 1999℄, et par une amplitude plusfaible, ex
édant rarement plus de deux magnitudes dans le visible. Elle sont divi-sées en quatre sous-types : les sous-types SRa et SRb sont 
onsa
rés aux géantesde spe
tre M, S ou C ; le sous-type SR
 
omprend les supergéantes M et SRd, dessupergéantes de spe
tre G ou K.L'é
hantillon ne présente que des semi-régulières de types SRb et SR
. Les étoilesde la première 
atégorie se 
ara
térisent par l'existen
e de plusieurs 
y
les superposés(voir la 
ourbe de lumière de RX Boo, par exemple, sur la �gure 4.2). Il en résultedes �u
tuations souvent 
omplexes, ave
 des variations irrégulières et même desmoments de quasi 
onstan
e de l'é
lat. Les étoiles du sous-type SR
 sont toutes lessupergéantes de type M, extrêmement lumineuses (magnitude absolue dans le visible
omprise entre -6 et -5). Il y en a trois dans l'é
hantillon : α Ori, α Her et RS Cn
,dont la 
ourbe de lumière est donnée sur la �gure 4.2.
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Fig. 4.2 � Deux 
ourbes de lumière d'étoiles semi-régulières. A gau
he, une SRb,RX Boo ; à droite, une SR
, RS Cn
. Sour
e : site de l'Asso
iation Française desObservateurs d'Étoiles Variables, http://
dsweb.u-strasbg.fr/afoev/.4.1.3 Né
essité de l'interférométrieCes étoiles se 
ara
térisent par des enveloppes de gaz et de poussières plus oumoins, et à la géométrie plus ou moins 
omplexe. Compte tenu des températuresqui règnent en leur sein, le maximum d'émission spe
tral se situe dans l'infrarougethermique.De plus, la résolution angulaire qu'il est né
essaire d'obtenir est de l'ordre de lavingtaine de millise
ondes d'angle. Or, 
elle que l'on peut obtenir ave
 un instrumentmonopupille de diamètre D, à la longueur d'onde λ, vaut λ/D. Pour une longueurde l'ordre de 3 µm, il faudrait un téles
ope d'une trentaine de mètres de diamètre.En l'état a
tuel des 
hoses, un tel téles
ope n'existe pas ; il faut don
 avoir re
oursà un interféromètre.4.2 Observations de mars et novembre 2000 ave
TISISL'instrument TISIS a permis l'observation de plusieurs Miras et de quelquessemi-régulières. Cette partie va dé
rire les pro
édures d'observation, de rédu
tiondes données et �nalement les résultats eux-mêmes.4.2.1 Pro
édure de rédu
tion des donnéesa. A
quisition des donnéesUne a
quisition (( standard )) de données sur TISIS 
onsiste, pour 
ha
une desdeux missions, en une série de s
ans pris sur la sour
e, pré
édée et suivie de deux
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séries de s
ans pris sur le 
iel, à 9′′ ou 18′′ de l'étoile pour les missions de mars etnovembre 2000 respe
tivement (
f. 2.2.3).En mars 2000, les séries sur l'étoile étaient de 100 à 200 interférogrammes, et lesséries sur le 
iel d'une 
entaine de s
ans. En novembre 2000, les séries sur l'étoileétaient de 60 interférogrammes, et les séries sur le 
iel de 100 s
ans également.b. Soustra
tion du fondLa fréquen
e de modulation du fond est lente (environ 10 mHz). Il est don
né
essaire de prendre en 
ompte une éventuelle variation du fond thermique au
ours de l'observation de l'étoile. Cette gestion est assurée par la suite d'opérationssuivantes :1. on 
al
ule la valeur moyenne de 
haque s
an sur le 
iel ;2. la séquen
e de 
es valeurs moyennes prises dans les deux séries de s
ans avantet après les a
quisitions stellaires est appro
hée par une variation linéaire ;3. la droite résultante est soustraite de 
haque interférogramme.Une di�
ulté imprévue s'est présentée quand je me suis rendu 
ompte que lesinformations relatives à l'instant d'a
quisition de 
haque s
an pris sur le 
iel étaientmanquantes, 
ar non prévues dans le format de données de FLUOR. Il a don
 falluestimer 
es instants d'a
quisition. Pour 
e faire, deux paramètres sont essentiels :1. l'intervalle de temps entre deux a
quisitions sur le 
iel. Cet intervalle de tempsétant très faible, mais non évaluable, j'ai 
hoisi de prendre 
omme valeur l'in-tervalle de temps minimum entre deux a
quisitions du signal stellaire.2. l'instant de �n d'a
quisition pour la série de s
ans sur le 
iel pré
édant lesobservations sur la sour
e, et l'instant de début d'a
quisition pour 
elle lasuivant. J'ai 
hoisi de prendre 
omme valeurs respe
tivement les instants dedébut et de �n des a
quisitions sur la sour
e.Bien entendu, il ne s'agit que d'approximations. Mais elles sont validées a posteriorien véri�ant qu'inter
aler un délai supplémentaire de quelques se
ondes à une tren-taine de se
ondes (délai maximal que nous nous autorisions en 
ours d'observations)entre les a
quisitions sur le 
iel et sur la sour
e, ne modi�e pas signi�
ativementl'estimation du fond.Bien que les variations réelles du fond ne soient évidemment pas linéaires parrapport au temps, 
ette opération permet d'en retirer la plus grande 
omposante.Elle est similaire à la pro
édure qui est suivie sur FLUOR pour le 
al
ul de la va-riation de la fon
tion de transfert instrumentale [Perrin, 2003℄. Cette approximationest validée par le fait que dans la plupart des 
as, l'é
art-type se limite à quelquespour
ents de la valeur du signal stellaire pour les sour
es les plus faibles.La �gure 4.3 donne un exemple de soustra
tion du fond thermique dans le 
asd'une étoile brillante, α Boo (L'=-3,1). Le rapport entre l'é
art-type des variations
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résiduelles du fond et le signal stellaire est de l'ordre de 1/300. Certes, les fondsthermiques observés en mars sont 
ontaminés par le signal stellaire (voir le para-graphe 
.). Mais α Boo est une des étoiles les plus brillantes de l'é
hantillon, etpour elle l'é
art-type des variations résiduelles du fond est négligeable par rapportau signal stellaire. Pour une étoile de magnitude -1, don
 à la limite de sensibilité deTISIS, 
e rapport passe don
 à environ 2% si l'on se pla
e dans le pire 
as, à savoirque les �u
tuations du signal sur le 
iel sur les étoiles les plus faibles sont du mêmeordre de grandeur dans l'absolu que pour les étoiles les plus brillantes. Ce rapportreste don
 faible. De plus, les données de novembre ne sont pas 
ontaminées.

Fig. 4.3 � Exemple de soustra
tion du fond thermique : α Boo, 14 mars 2000.
. Rédu
tion des donnéesEtoiles référen
es Il est né
essaire, a�n d'estimer la fon
tion de transfert instru-mentale, d'en
adrer 
haque série de mesures sur une sour
e par des séries de mesuresur des étoiles référen
es, dont le diamètre est 
onnu.Dans notre 
as, les diamètres n'étaient 
onnus qu'en bande K', par des mesuresinterférométriques [Di Benedetto et Rabbia, 1987℄ ou photométriques antérieures.Celles-
i mènent à une in
ertitude typique de 5% sur l'estimation de diamètre [Perrinet al., 1998℄. Nous avons alors dérivé des diamètres de disque uniforme en L' en
al
ulant l'assombrissement 
entre-bord di�érentiel entre les bandes K' et L', à partirde tables publiées [Mandu
a, 1979℄, pour 
haque type spe
tral de 
alibrateur. Lesdiamètres �nalement retenus sont résumés dans le tableau 4.1.
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Corre
tion des �u
tuations photométriques La rédu
tion a été faite selonles pro
édures standard de rédu
tion de données FLUOR en l'absen
e de voies pho-tométriques [Coudé du Foresto et al., 1997℄. Les �u
tuations photométriques sontestimées en gardant la partie basses fréquen
es des interférogrammes. Cette approxi-mation est valable, dans la mesure où les déséquilibres photométriques entre les deuxvoies sont 
onservés tels quels lorsque l'on passe de la sour
e à l'étoile référen
e. Celaest assuré grâ
e à l'optimisation de l'inje
tion dans les �bres avant 
haque mesure.Cependant, les mesures de mars sont enta
hées d'une in
ertitude sur 
e point, 
arl'optimisation a parfois été omise. Cela a résulté en d'apparentes �u
tuations de lafon
tion de transfert intrumentale, et a été pris en 
ompte lors de la séle
tion desdonnées (
f. la se
tion d., 
onsa
rée à 
e point).Un biais est sus
eptible d'être introduit si le déséquilibre photométrique éventuelentre les voies varie entre les mesures sur la sour
e, et 
elles sur l'étoile référen
e. Lavisibilité est ainsi biaisée de 2% si les deux voies sont équilibrées sur l'étoile référen
e,mais déséquilibrées de 50% sur la sour
e. Un tel é
art n'a jamais été observé.Etoile Type Spe
tral Magnitude L' ØDU (mas) Mission

α Boo K1.5 III -3.1 20.39 ± 0.101 mars
γ Dra K5 III -1.5 9.91 ± 0.251 mars
µ Gem M3 III -2.0 13.63 ± 0.151 mars ; novembre
δ Vir M3 III -1.4 10.15 ± 0.552 mars
β And M0 III -2.1 14.40 ± 0.131 novembre
α Cet M1.5 IIIa -1.9 12.08 ± 0.602 novembre
β Gem K0 IIIb -1.2 7.76 ± 0.301 novembre
α Hya K3 II-III -1.4 9.11 ± 0.461 novembre
β Peg M2.5 II-III -2.4 16.33 ± 0.231 novembre
α Tau K5 III -3.0 20.24 ± 0.221 novembreTab. 4.1 � Liste des étoiles référen
es pour les missions TISIS.1. Mesures d'origine interférométrique [Di Benedetto et Rabbia, 1987℄.2. Mesures d'origine photométrique.d. Critères de séle
tion des donnéesLe dispositif étant en
ore peu r�dé, pour le moins en mars, 
ertaines donnéesont dû a posteriori être rejetées. Plusieurs 
ritères ont été développés, relatifs à la
on�an
e dans la soustra
tion de la 
ontribution du fond thermique et à l'estimationde la fon
tion de transfert intrumentale.Critères relatifs à la soustra
tion du fond thermique Dans 
ertains 
as,l'approximation linéaire de la dépendan
e du fond thermique en fon
tion du tempsest de manière évidente non adaptée. Dans la plupart de 
es 
as, le sens de variationdes �u
tuations di�ère entre les mesures faites avant les mesures sur la sour
e, et
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les mesures faites après 
es dernières. Le résultat, fa
ilement repérable, est une lente
roissan
e ou dé
roissan
e dans les estimations individuelles de 
ontraste au longdes interférogrammes a
quis sur la sour
e. Ces données sont rejetées.Estimation de la fon
tion de transfert instrumentale Ce 
ritère s'appliqueex
lusivement aux données de mars 2000 pour lesquelles l'optimisation de l'inje
tiondans les �bres était insu�sante. Cela résulte en une apparente instabilité de l'évolu-tion de la fon
tion de transfert le long de la nuit. Un 
ritère ad ho
 a été dé�ni a�nde rejeter 
es données in
orre
tes.Une in
ertitude sur l'estimation du diamètre d'une étoile référen
e se traduitpar une 
ertaine in
ertitude sur l'estimation instantanée de la fon
tion de transfertlorsque 
ette étoile est observée. Appelons :� T0 et ǫ0 la valeur de la fon
tion de transfert et 
elle de son erreur lors de lamesure de 
ontraste sur l'étoile de référen
e, avant l'observation de la sour
eproprement dite.� T1 et ǫ1 la valeur de la fon
tion de transfert et 
elle de son erreur lors de lamesure de 
ontraste sur l'étoile de référen
e, après l'observation de la sour
eproprement dite.L'intervalle de temps entre les deux observations de l'étoile référen
e est noté τ .On dé�nit alors le paramètre α tel que

α =
T1 − T0

τǫ0Les données sont rejetées si α > 0,5 min−1. Cette valeur a été empiriquement déter-minée, et n'est pas fondée sur des 
onsidérations statistiques a priori sur la stabilitéde la fon
tion de transfert. Elle n'est pas 
ritique, 
ar les sauts de la fon
tion detransfert dûs aux problèmes d'optimisation sont très grands par rapport aux �u
-tuations habituelles attendues de la part de l'instrument, et sont repérables sansambiguïté.4.2.2 Observationsa. Considérations générales sur les observationsLa séle
tion des données a �nalement mené à deux lots d'inégales qualités. Seuls37 des 59 points de visibilité a
quis en mars 2000 ont été 
onservés (soit 63 %), etil en est de même pour les 89 points de novembre, sur lesquels 68 ont été 
onservés(soit 76 %). Les données de mars sont de moindre qualité, pour prin
ipalement deuxraisons :� un seul déte
teur était disponible (Monbazilla
), 
e qui réduit de fa
to la pré-
ision intrinsèque des mesures ;
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� l'inje
tion dans les �bres n'était pas toujours optimale.Une troisième raison pour laquelle on s'attend à 
e que les données de mars soientd'une moindre qualité que 
elles de novembre est la 
ontamination du signal prissur le 
iel par le signal stellaire (
f. 
.). En�n, seul un déte
teur était disponible enmars 2000, alors que la plupart du temps, deux d'entre eux étaient utilisables ennovembre.b. Mars 2000Le tableau 4.2 donne la liste de tous les points de visibilité �nalement retenuspour les observations de mars 2000.
. Novembre 2000Les tableaux 4.3 et 4.4 donnent la liste de tous les points de visibilité �nalementretenus pour les observations de novembre 2000.4.2.3 Résultatsa. PrésentationLes étoiles de 
et é
hantillon présentent une géométrie 
omplexe. Un aussi simplemodèle qu'un modèle de disque uniforme est loin de donner une image (( �dèle )) deleur environnement ; 
ependant, il permet de fournir un unique paramètre permet-tant de donner une estimation grossière de la (( taille 
ara
téristique )) de l'étoile etde son environnement à 
es longueurs d'onde, au moins au premier ordre.La pré
ision de l'ajustement par 
e modèle dépend prin
ipalement de deux fa
-teurs :1. des sous-estimations des barres d'erreur sur les visibilités (
ela est a priori plusprobable pour les données de mars) ;2. la simpli�
ation extrême du modèle lui-même pour les étoiles les plus 
om-plexes de l'é
hantillon.De plus, seul un point de mesure est disponible pour 
ertaines étoiles (R Aqr,RS Cn
 en mars, g Her et RT Vir). D'autres étoiles n'ont été observées qu'à une seulefréquen
e spatiale (R Cn
, U Her, R Lep, R LMi et ρ Per). Des stru
tures révélantun é
art au modèle à un seul paramètre qu'est le modèle de disque uniforme nepeuvent don
 pas être mises en éviden
e.Ces remarques ont amené à aborder de plusieurs manières la présentation desrésultats.
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Etoile Type Date Date Phase Fréquen
e Azimuth Visibilitéspe
tral (TU) julienne spatiale (degrés) (%)(mm/jj) (
y
les/′′)RX Boo SR M7.5 03/10 51614 0.50 27.24 104.58 65.3 ± 0.603/12 51615 0.51 20.13 71.40 78.4 ± 0.503/12 51616 0.51 20.08 73.38 79.9 ± 0.5R Cn
 Mira M7IIIe 03/11 51614 0.37 25.61 91.08 79.9 ± 1.103/11 51614 0.37 25.66 94.60 78.3 ± 1.4RS Cn
 S M6IIIase 03/14 51617 0.77 20.20 99.05 78.1 ± 2.0
α Her SR M5Ib-II 03/09 51613 N/A 26.45 75.64 36.9 ± 0.403/09 51613 N/A 26.38 76.90 36.6 ± 0.403/09 51613 N/A 26.29 78.68 38.4 ± 0.403/09 51613 N/A 26.22 80.14 36.3 ± 0.403/12 51616 N/A 19.78 63.40 59.7 ± 0.303/14 51618 N/A 20.19 57.81 63.6 ± 0.603/14 51618 N/A 19.88 62.10 62.5 ± 0.5g Her SR M6III 03/12 51616 0.55 19.83 61.47 80.3 ± 1.0U Her Mira M8IIIe 03/10 51613 0.27 26.76 79.32 83.1 ± 1.903/10 51614 0.27 26.69 96.64 83.1 ± 1.2R Leo Mira M8IIIe 03/10 51614 0.81 25.65 96.07 25.3 ± 0.303/10 51614 0.81 26.03 103.86 25.8 ± 0.303/10 51614 0.81 26.12 105.20 24.5 ± 0.203/10 51614 0.81 26.15 105.55 25.1 ± 0.303/10 51614 0.81 26.20 106.15 24.6 ± 0.203/10 51614 0.81 26.23 106.58 24.8 ± 0.203/11 51615 0.81 25.58 86.66 24.9 ± 0.203/11 51615 0.81 26.24 106.74 22.7 ± 0.203/11 51615 0.81 26.59 110.85 22.9 ± 0.303/14 51618 0.82 19.56 62.78 50.4 ± 1.303/14 51618 0.82 19.13 67.44 52.8 ± 1.103/14 51618 0.82 19.05 68.48 51.5 ± 1.1
α Ori SR M1 03/11 51614 N/A 25.85 108.69 8.5 ± 0.103/11 51614 N/A 26.04 110.40 8.1 ± 0.103/14 51617 N/A 17.62 81.08 52.1 ± 1.103/14 51617 N/A 17.45 88.85 51.7 ± 1.503/14 51617 N/A 17.45 89.49 52.8 ± 1.4RT Vir SR M8III 03/11 51614 0.14 24.44 95.07 81.8 ± 1.5SW Vir SR M7III 03/09 51612 0.34 22.69 98.57 70.6 ± 0.803/14 51617 0.37 15.87 75.39 84.8 ± 1.203/14 51617 0.37 15.82 76.01 83.0 ± 1.2Tab. 4.2 � Points de visibilité des observations de mars 2000.
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Etoile Type Date Date Phase Fréquen
e Azimuth Visibilitéspe
tral (TU) julienne spatiale (degrés) (%)(mm/jj) (
y
les/′′)R Aqr Mira M7IIIpevar 11/20 51868 0.41 14.30 61.74 73.1 ± 1.5R Cas Mira M7IIIe 11/14 51862 0.16 25.71 92.45 40.1 ± 0.511/17 51865 0.17 25.10 109.98 45.1 ± 0.811/17 51865 0.17 25.08 109.27 43.2 ± 0.711/18 51866 0.17 25.65 96.56 44.0 ± 0.811/18 51866 0.17 25.65 96.84 41.5 ± 0.811/20 51868 0.18 19.72 79.59 54.6 ± 0.511/20 51868 0.18 19.72 79.86 56.1 ± 0.511/23 51871 0.19 32.31 78.99 29.3 ± 1.011/23 51871 0.19 32.33 79.94 29.4 ± 0.911/23 51871 0.19 32.34 80.71 32.0 ± 1.0
o Cet Mira M7IIIe 11/14 51862 0.10 23.35 105.91 37.4 ± 0.511/15 51863 0.10 22.49 95.51 41.9 ± 1.211/18 51866 0.11 22.38 89.11 41.0 ± 0.911/18 51866 0.11 22.38 89.53 41.7 ± 1.011/20 51868 0.12 17.28 63.17 55.3 ± 0.711/20 51868 0.12 17.01 64.86 58.1 ± 0.611/23 51871 0.13 25.79 64.23 30.6 ± 0.811/23 51871 0.13 25.67 64.75 31.4 ± 0.8R Cn
 Mira M7IIIe 11/20 51868 0.06 20.04 58.05 94.0 ± 2.111/20 51868 0.06 20.03 58.22 88.0 ± 2.4RS Cn
 S M6IIIase 11/17 51866 0.83 27.28 93.20 73.3 ± 3.911/17 51866 0.83 27.28 71.33 73.0 ± 2.511/19 51867 0.85 20.30 71.33 93.0 ± 2.511/19 51867 0.85 20.30 71.69 88.7 ± 2.311/19 51867 0.85 20.29 72.01 90.2 ± 2.611/20 51869 0.86 20.21 58.85 92.1 ± 1.011/20 51869 0.86 20.23 59.52 90.8 ± 0.911/22 51871 0.88 32.81 60.83 75.8 ± 2.011/22 51871 0.88 32.80 61.17 71.1 ± 1.7
χ Cyg Mira S... 11/14 51862 0.80 27.11 109.13 43.7 ± 0.511/14 51862 0.80 27.00 111.90 42.8 ± 0.411/20 51868 0.82 20.25 94.40 53.6 ± 0.711/20 51868 0.82 20.25 95.05 52.5 ± 0.711/20 51868 0.82 20.27 99.17 53.6 ± 0.911/20 51868 0.82 20.27 99.46 52.7 ± 0.911/23 51871 0.83 32.39 85.49 45.1 ± 1.611/23 51871 0.83 32.38 85.98 43.2 ± 1.6Tab. 4.3 � Points de visibilité des observations de novembre 2000, de R Aqr à χ Cyg.
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Etoile Type Date Date Phase Fréquen
e Azimuth Visibilitéspe
tral (TU) julienne spatiale (degrés) (%)(mm/jj) (
y
les/′′)R Leo Mira M8IIIe 11/14 51863 0.61 25.56 87.94 22.0 ± 0.511/15 51864 0.61 25.69 82.66 22.1 ± 0.611/15 51864 0.61 25.56 88.48 21.0 ± 0.511/15 51864 0.61 25.56 88.75 21.7 ± 0.611/18 51867 0.62 25.59 86.33 24.6 ± 0.811/18 51867 0.62 25.58 86.73 24.1 ± 0.811/19 51868 0.63 20.24 55.40 41.8 ± 0.911/19 51868 0.63 20.22 55.69 39.9 ± 0.811/19 51868 0.63 19.68 61.57 40.7 ± 0.811/19 51868 0.63 19.66 61.83 40.2 ± 0.711/20 51869 0.63 20.02 58.04 39.3 ± 0.311/20 51869 0.63 20.01 58.23 38.0 ± 0.411/22 51871 0.64 30.98 60.36 8.3 ± 0.4R Lep Mira CIIe 11/20 51869 0.41 12.87 73.59 77.6 ± 2.211/20 51869 0.41 12.83 74.05 72.2 ± 1.9R LMi Mira M7e 11/20 51869 0.08 20.22 62.59 77.1 ± 1.511/20 51869 0.08 20.23 62.79 79.7 ± 1.3
α Ori SR M1 11/15 51863 N/A 24.89 94.97 11.9 ± 0.311/15 51863 N/A 24.91 95.47 11.8 ± 0.211/20 51868 N/A 19.44 60.17 36.3 ± 0.311/20 51868 N/A 19.41 60.39 36.7 ± 0.311/23 51872 N/A 27.15 81.31 7.5 ± 0.211/23 51872 N/A 27.12 81.93 7.3 ± 0.211/23 51872 N/A 27.08 82.55 8.0 ± 0.3U Ori Mira M8III 11/15 51863 0.96 26.94 103.08 50.2 ± 2.211/15 51864 0.96 27.10 107.81 47.4 ± 1.611/20 51868 0.97 20.33 56.64 73.4 ± 1.311/20 51868 0.97 20.33 56.79 72.0 ± 1.5
ρ Per SR M4II 11/20 51868 N/A 20.28 73.14 88.2 ± 0.911/20 51868 N/A 20.29 73.40 89.1 ± 0.9Tab. 4.4 � Points de visibilité des observations de novembre 2000, de R Leo à ρ Per.
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b. Diamètres de disque uniforme et 
ourbes de visibilitéLa pro
édure de rédu
tion fournit, ave
 le diamètre, le χ2 réduit de l'ajustementet une barre d'erreur, qui est 
al
ulée en faisant varier le χ2 de l'ajustement jusqu'à
e qu'il soit augmenté de 1 (voir [Perrin et al., 1998℄). Trois 
atégories d'étoiles ontété identi�ées :1. les étoiles pour lesquelles un unique point est disponible, ou pour lesquellesle χ2 réduit de l'ajustement est inférieur à 1. Le diamètre donné dans le ta-bleau 4.5 est alors 
elui fourni par la pro
édure de rédu
tion.2. les étoiles pour lesquelles le χ2 réduit est supérieur à 1 et dont on n'attend nin'observe un é
art important au modèle de disque uniforme. C'est le 
as, enparti
ulier, des supergéantes α Her et α Ori. La barre d'erreur sur le diamètredonné dans le tableau 4.5 est alors augmentée a�n de ramener le χ2 réduit à 1.3. les étoiles pour lesquelles le χ2 réduit est supérieur à 1 et dont la 
ourbede visibilité montre un é
art signi�
atif au modèle de disque uniforme. Letableau 4.6 indique alors trois diamètres : le plus petit diamètre de disqueuniforme tel que la 
ourbe asso
iée passe par au moins un point, le diamètrede disque uniforme fourni par la pro
édure de rédu
tion, et le plus granddiamètre de disque uniforme tel que la 
ourbe asso
iée passe par au moins unpoint.

Fig. 4.4 � Courbes de visibilité pour les étoiles observées en novembre 2000, U Oriet ρ Per.
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Etoile Date DiamètreJulienne (mas)R Aqr 51868 34.32 ± 1.091RX Boo 51615 21.00 ± 0.272R Cn
 51614 16.59 ± 0.42� 51868 13.39 ± 2.452RS Cn
 51517 21.71 ± 1.091

α Her 51615 31.04 ± 0.262g Her 51616 20.84 ± 0.591U Her 51614 14.26 ± 0.47R Lep 51869 37.11 ± 2.212R LMi 51869 21.44 ± 0.702

α Ori 51616 42.73 ± 0.102� 51868 42.17 ± 0.322

ρ Per 51868 15.26 ± 0.45U Ori 51866 25.66 ± 0.692RT Vir 51614 16.24 ± 0.731SW Vir 51615 22.88 ± 0.332Tab. 4.5 � Diamètres de disque uniforme pour les étoiles sur lesquelles les donnéesne montrent pas un é
art signi�
atif au modèle de disque uniforme.1. Un seul point de mesure.2. Augmentation des barres pour ramener le χ2 à 1.
Etoile Date φmin φL′ φmaxJulienne (mas) (mas) (mas)R Cas 51867 26.78 31.09 33.67
o Cet 51867 33.94 35.21 37.96RS Cn
 51868 11.88 14.81 18.03
χ Cyg 51867 23.12 30.40 33.70R Leo 51615 35.50 36.02 36.45� 51867 35.78 39.08 40.57Tab. 4.6 � Plus petit diamètre de disque uniforme tel que la 
ourbe asso
iée passepar au moins un point, diamètre de disque uniforme fourni par la pro
édure derédu
tion, et plus grand diamètre de disque uniforme tel que la 
ourbe asso
iéepasse par au moins un point, pour les étoiles montrant un fort é
art au modèle dedisque uniforme.
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Fig. 4.5 � Courbes de visibilité pour les étoiles observées en mars 2000.
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Fig. 4.6 � Courbes de visibilité pour les étoiles observées en novembre 2000, deR Aqr à α Ori.
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4.3 Plans rappro
hés sur quelques étoilesCette partie revient un peu plus en détails sur les étoiles de l'é
hantillon, 
om-mençant par les miras, 
ontinuant par les semi-régulières et �nissant par les super-géantes.4.3.1 Les MirasDes é
arts importants au modèle de disque uniforme sont remarquables pourl'ensemble des Miras de l'é
hantillon pour lesquelles des données a
quises à hautefréquen
e spatiale sont disponibles.a. R LeoLes données pour R Leo sont dans l'ensemble de très bonne qualité, que 
e soiten pré
ision intrinsèque qu'en stabilité dans le temps au 
ours d'une mission.

Fig. 4.7 � Variation de diamètre de R Leo entre mars et novembre 2000.Cependant, il n'en est plus de même dès lors que l'on s'intéresse à des é
hellesde temps de plusieurs mois. Une nette variation de diamètre est aisément repérableentre les missions de mars et novembre 2000, ainsi que le montre la �gure 4.7, ave
une augmentation de 3 millise
ondes d'angle.Les données de novembre montrent un ex
ès de visibilité aux fréquen
es spatialesélevées et intermédiaires, à la di�éren
e de 
elles de mars. De plus, il semblerait queles 
ourbes se rejoignent pour les fréquen
es spatiales les plus élevées, même si larareté des points a
quis aux alentours d'une fréquen
e spatiale de 30 
y
les/se
onded'angle met un bémol à 
ette 
onstatation.



144 Chap. 4. Observations d'étoiles évoluées dans l'infrarouge thermique
Ainsi, les stru
tures de petite é
helle dans l'enveloppe de l'étoile dépendraientmoins de la phase que les plus étendues. Bien entendu, des données à d'autres fré-quen
es spatiales, ainsi qu'à d'autres phases permettraient de 
on�rmer ou d'in�rmer
ette hypothèse.b. o Cet, R Cas et χ Cyg
o Cet et R Cas montrent un é
art au disque uniforme, mais l'e�et est moindreque sur χ Cyg, dont la 
ourbe de visibilité s'é
arte notablement du modèle de disqueuniforme à partir d'une trentaine de 
y
les par se
onde d'angle. La géométrie exa
tede l'enveloppe de 
ette étoile semble 
omplexe, et né
essite des études plus poussées.Il n'est pas impossible, du reste, que les é
arts 
onstatés soient dûs à des asymétries :l'azimuth des observations faites aux plus basses fréquen
es spatiales est de l'ordre dela 
entaine de degrés, 
elui des mesures faites aux fréquen
es intermédiaires d'environ

110 ˚, alors que 
elui des observations aux fréquen
es spatiales les plus élevées estplut�t d'un peu plus de 85 ˚. Quoi qu'il en soit, au
une 
ombinaison de mesuresfaites à deux gammes de fréquen
es spatiales di�érentes n'est 
ompatible ave
 unmodèle de disque uniforme.
. R Cn
R Cn
 fut observée lors des deux missions. Les données montrent une importantevariation de diamètre, de 16,59±0,42 à 13,39±2,45millise
ondes d'angle. Le diamètreest minimal au plus près du maximum de la 
ourbe de luminosité dans le visible.d. U OriLes mesures sur U Ori n'ont pu être menées à bien qu'à des fréquen
es spatialesintermédiaires, et il est possible que l'in�uen
e d'une enveloppe di�usive ne se fassepas sentir à 
es é
helles de grandeur.e. R Aqr, R Lep, R LMi et U HerLes mesures sur 
es étoiles n'ont pu être menées qu'à une seule fréquen
e spatiale ;il n'est don
 pas possible de tirer de 
on
lusion sur la pertinen
e du modèle de disqueuniforme.4.3.2 Les semi-régulièresa. RS Cn
Cette étoile fut observée lors des deux missions et montre une importante varia-tion de diamètre, de 21,71±1,09 à 14,81+3,22
−2,93 millise
ondes d'angle. Deux remarques
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doivent 
ependant être soulignées sur leur qualité et la 
on�an
e que l'on peut a
-
order à 
es estimations de diamètres :1. l'estimation de diamètre en mars est fondée sur une unique mesure ;2. les données de novembre montrent un important é
art au modèle de disqueuniformeIl est don
 né
essaire de pro
éder à des mesures 
omplémentaires a�n de pré
iser lagéométrie exa
te de l'environnement de 
ette étoile.b. Les autres semi-régulièresUn seul point de mesure est disponible pour g Her et RT Vir, et il n'est don
pas possible d'en tirer une 
on
lusion. Il en est de même pour ρ Per, pour laquelleles observations n'ont pu être menées à bien qu'à une seule fréquen
e spatiale.Les données sur RX Boo et SW Vir, de 
e point de vue, sont plus 
omplètes ; 
e-pendant, la résolution spatiale apportée par IOTA n'est pas su�sante pour explorerla gamme des fréquen
es spatiales les plus élevées, qui pourraient mieux 
ontraindreles modèles.4.3.3 Les supergéante et géante rougesa. α OriBételgeuse avait déjà été observée ave
 TISIS ; les résultats sont exposés dans[Mennesson et al., 2000℄. Ils donnent un diamètre de 40,2±0,2 millise
ondes d'angle.Les données de 2000 sont de meilleure qualité, en parti
ulier en raison du meilleuré
hantillonnage de l'évolution du fond thermique.Les diamètres mesurés en mars et novembre sont grossièrement équivalents etne montrent pas de réelle variation de la taille de l'étoile. Ils sont de plus 
ohérentsave
 les estimations de diamètre publiées antérieurement.b. α Her

α Her avait été observée lors de la toute première mission d'exploitation deTISIS, en mars 1998. Le diamètre qui avait alors été publié dans [Mennesson et al.,1999℄ était de 32,8 ± 0,7 millise
ondes d'angle. Les données de mars 2000 mènentà une estimation de diamètre légèrement inférieure, de 31,04 ± 0,26 millise
ondesd'angle. Cette variation est peut-être un artefa
t ; l'instrument est maintenant mieux
ompris, et il est possible que le plus faible diamètre estimé ave
 les observations de1998 ne soit qu'une tradu
tion de l'in
ertitude inhérente aux premières utilisationsd'un instrument. La 
ompatibilité de 
es estimations, malgré tout, est néanmoins àsouligner.
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4.4 Un modèle simple pour les MirasLa 
omparaison des données montra rapidement une très nette di�éren
e entreles étoiles de type Mira d'une part, et les semi-régulières et supergéantes d'autrepart. Les premières, en e�et, montraient une très nette augmentation de diamètreentre les bandes K' et L', au 
ontraire des se
ondes. Cette augmentation de diamètrepeut s'expliquer par l'existen
e, autour de 
es étoiles, d'une 
ou
he 
haude, étendueet optiquement min
e au-dessus de la photosphère. Cette expli
ation a fait l'objetde l'arti
le joint [Mennesson et al., 2002℄.
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4.5 Con
lusion sur les mesuresAprès les premières observations rapportées dans [Mennesson et al., 1999℄, etles premières tentatives d'installation d'un système de modulation du fond ther-mique sur IOTA en mars 2000, les données a
quises en novembre ont montré quel'instrument avait alors atteint sa maturité. Il pouvait alors être 
onsidéré 
ommepleinement opérationnel et 
apable de fournir des données reprodu
tibles de bonnequalité.Des observations 
omplémentaires sont en
ore né
essaires pour déterminer les 
a-ra
téristiques pré
ises de 
ertains environnements stellaires. Ces observations peuventêtre menées à de plus faibles fréquen
es spatiales 
omme pour χ Cyg, 
e qui estenvisageable par exemple ave
 un masque pupillaire sur un téles
ope monopupille
omme le Ke
k, a�n de réaliser en bande L l'équivalent de 
e qui avait été réaliséen bande K sur plusieurs étoiles (voir [Monnier et al., 2003℄). Des étoiles 
ommeRS Cn
 né
essitent au 
ontraire d'être observées sur de plus longues bases.L'exploitation de TISIS est pour le moment suspendue. FLUOR est maintenantinstallé sur l'interféromètre CHARA, et l'extension de ses observations en bande Ln'est pas à l'ordre du jour. Cependant, d'autres pistes peuvent être exploitées (réa-lisation d'un deuxième instrument ex nihilo à installer sur IOTA 
ar tout n'a pasen
ore été fait ave
 la gamme de fréquen
es spatiales a

essible sur 
et interféro-mètre, ave
 les déte
teurs dont nous disposons ; extension de VINCI à la bande Lsur le VLTI, et
.).Ces observations ont 
on�rmé que des avan
ées importantes étaient réalisables,dès que l'on explorait une bande spe
trale ave
 une résolution spatiale jusqu'alorsjamais atteinte. Elles en appellent d'autres.



Con
lusion et perspe
tives
Ce travail de thèse fut porté par une dynamique traversant les bandes spe
trales :l'in�uen
e du fond thermique en interférométrie stellaire dans l'infrarouge.L'in�uen
e du fond, dans le 
adre de 
e travail, est plus faible dans la bande L,entre 3,4 µm et 4,1 µm, que dans les autres bandes analysées. Ce fond a né
essiténéanmoins la mise en pla
e et la validation de nouvelles pro
édures d'a
quisition etde rédu
tion des données spé
i�ques, que 
e travail a permis de développer quasimentex nihilo. Un système de modulation du fond thermique a ainsi été installé sur IOTA,et validé.TISIS, ainsi forti�é, a permis l'observation d'étoiles qui lui avaient été jusque-là ina

essibles. Les 
on
lusions partielles du travail de Bertrand Mennesson ontpu être étendues, puisque les données montrent, sur les étoiles de type Mira, uneaugmentation systématique du diamètre entre les bandes K et L. Là ne s'arrêtentpas les résultats de l'instrument, puisque, indépendamment de 
es 
onsidérationsgénérales, d'autres données intrigantes montrent des géométries 
omplexes autourde 
ertaines étoiles de l'é
hantillon.Ces résultats ouvrent une double perspe
tive : la poursuite des travaux en 
oursfondés sur 
es résultats préliminaires, mais aussi, puisque TISIS a été démonté, lapossibilité d'étendre la gamme des longueurs d'ondes a

essibles à d'autres interfé-romètres 
omme le VLTI ou CHARA à la bande L, dont on est loin d'avoir épuiséles ri
hesses.Des enseignements peuvent être tirés de l'é
he
 des observations dans la bande M,à 5 µm. Il est probable que les di�
ultés ren
ontrées étaient prin
ipalement dues nonpas au fond thermique en lui-même, mais plut�t à des �u
tuations de la densité devapeur d'eau le long de la ligne de visée.Cela ne 
ondamne au
unement l'avenir de l'interférométrie au sol dans 
ettebande, sous réserve de béné�
ier d'un 
iel plus se
 et plus stable. La bande M pré-sente de plus un intérêt indéniable dans la re
her
he des planètes extra-solaires,o�rant un ex
ellent 
ompromis entre l'é
art de magnitudes attendu entre une étoileet son Jupiter 
haud d'une part, et la résolution angulaire né
essaire pour les séparer157
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d'autre part. C'est là une piste à explorer.C'est vers 10 µm, dans la bande N que les problèmes posés par le fond thermiquesont les plus importants.Les 
ontraintes sur les estimateurs de visibilité ont été détaillées dans la mesuredu possible dans 
e travail. Il permet de 
ondamner a priori toute tentative d'ins-tallation d'un instrument dédié à 
ette bande spe
trale sur 
ertains interféromètres,mais aussi de donner des ordres de grandeur sur les pré
autions à prendre, notam-ment en matière de stabilité thermique. Néanmoins, 
es 
ontraintes ne pourront êtrepré
isées, dans la perspe
tive de la réalisation de GENIE, que par des mesures insitu qui restent à faire.Ce mémoire a également soulevé quelques idées sur la manière, soit d'estimeren temps réel les �u
tuations du fond thermique dans le 
as d'un estimateur detype Fourier, soit d'améliorer le 
omportement d'un estimateur ABCD en présen
ede �u
tuations d'origines diverses. Le premier algorithme doit être étudié plus endétails, mais une fois en
ore 
ette étude dépend de mesures en
ore à réaliser portantsur la statistique des �u
tuations du fond. Le se
ond algorithme, une extension del'ABCD 
lassiquement utilisé, est également adapté à d'autres gammes de longueursd'ondes où le problème spé
i�que du fond thermique ne se pose pas.Ce travail se poursuit don
 également naturellement par l'extension de 
es algo-rithmes à d'autres instruments interférométriques utilisant 
ouramment l'algorithmeABCD pour leurs estimations de 
ontraste.Ces 
ontributions s'ins
rivent dans le 
adre plus vaste du développement de l'in-terférométrie optique. Les premiers projets des années 80, 
on
rétisés voi
i une di-zaine d'années, 
omme IOTA ou le PTI, ont été suivis d'interféromètres au sol plusstandardisés, tels le VLTI ou le Ke
k-Interferometer, en attendant l'envol des pro-jets spatiaux 
omme TPF ou Darwin... Il reste néanmoins un grand pas à faire dans
ette quête de la haute résolution angulaire : faire en sorte que l'interférométrie op-tique suive la voie de son aînée, l'interférométrie radio, et devienne a

essible à la
ommunauté des astrophysi
iens dans son ensemble.Ce sera une tâ
he ardue, mais une étape né
essaire si l'on veut faire de l'interfé-rométrie optique un outil qui ne serait plus réservé à une minorité de spé
ialistes ;l'exemple à suivre est 
elui des progrès de l'optique adaptative.



Annexe AL'expérien
e TheBEs originale
C

ette annexe présente les do
uments qui ont été soumis à l'ESO en juillet2001, dans le but de fournir de plus amples détails sur l'expérien
e TheBEs,suite à une réunion du 
onsortium MIDI les 10 et 11 juillet, et sont pour 
ette raisonrédigés en anglais. Ils o�rent une bonne vue d'ensemble de l'expérien
e. On trouveradon
 
i-dessous une présentation générale, suivie du détail du montage optique, desquestions relatives à l'installation sur le Paranal et en�n les opérations et mesuresà e�e
tuer. Certains de ses do
uments ont été repris lors de la préparation desexpérien
es de 
ara
térisation du fond thermique réalisées sur le VLTI ave
 MIDIen février 2003.A.1 General presentationA.1.1 Introdu
tionObservations at 10 µm are di�
ult be
ause of the thermal ba
kground. For theVLTI, where warm opti
s are numerous between the sky and the instruments, ther-mal ba
kground will mainly be due to internal emissions of the opti
al train (about93% of the total �ux).Moreover, in an interferometer, visibilities are 
alibrated by 
omparing a modu-lated to a 
ontinuous signal. As a 
onsequen
e, in a 10 µm interferometer, possiblelimitations 
ould arise from thermal ba
kground �u
tuations, whi
h may prevent agood quality 
alibration and, if too strong, 
ould even prevent from dete
ting sour
eswhose �ux is smaller than the �u
tuations.Beyond the �u
tuations of the sky due to 
hanges in the atmosphere (layerstemperature, water 
olumn density variations), the potential major sour
e of 
on
ernmay be the �u
tuations in the warm opti
s: bla
k body �u
tuations, modulationsindu
ed by moving mirrors. A temperature di�eren
e of 0.1K yields a variation ofthe thermal ba
kground �ux whi
h is roughly equivalent to a star of magnitude N=4seen through the whole VLTI, on one UT, with an ideal transmission of 100%.159
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A

ording to a FTS experiment made at KPNO, it is possible that an impor-tant part of the 
ontaminating �u
tuations for MIDI may indeed 
ome from e�e
tsindu
ed by moving parts of the warm opti
s. The FTS at KPNO, with the Mayall4m teles
ope, was limited to a magnitude N=-3 be
ause of thermal ba
kground �u
-tuations indu
ed by a tilt mirror, whi
h moved by dis
rete steps in the Coudé train(
ommuni
ation from Steve Ridgway). The SOIRDETE interferometer at Plateaude Calern, Fran
e, also experien
ed these kind of problems, whi
h prevented from
alibrating visibilites.VLTI will a
tually provide us with three di�erent kinds of moving warm opti
s,ea
h of them being able to indu
e 
ontaminating modulations: tilt mirrors, movingopti
s in the Coude trains, and delay lines mirrors.Those problems may not ne
essarily o

ur on VLTI, yet it appears that if wewant to a
hieve a reasonnable a priori 
on�den
e in the performan
es of MIDI, thosepossible �u
tuations should be 
arefully 
he
ked and if ne
essary 
orre
ted before
ommissioning time starts.That is the reason why, after a �rst presentation of this issue in fall 1999 in a MIDI
onsortium meeting, a letter was sent to ESO in spring 2000 asking for the possibilityof su
h an experiment. An o�
ial proposal was also sent in the beginning of august2000 by Dr. C. Leinert, "strongly support[ing℄ that measurements be performed toveryfy that the thermal emission behaviour of the VLTI poses no problem for the

10 µm range".The aim of this paper is to present the general 
ontext of this experiment, TheBEs(for Thermal Ba
kground Estimation) and its expe
ted performan
es.A.1.2 Constraints on the testsGeneral 
onstraints1. the spe
tral bandwidth of the dete
tor should be as 
lose as possible to MIDI;2. the opti
al path seen by the test dete
tor should be as similar as possible asthe de�nitive MIDI's one. That and the additional 
onsideration that the swit-
hyard mirrors are motorized, implie that the test dete
tor should be installedbehind the swit
hyard table;3. as the thermal response of the delay line tunnels may not be the same betweenthe east and west sides, ea
h of the following measurements should be madefor two di�erent delay lines, if possible: east and west. That entails the use oftwo teles
opes -not simultaneously.Mirrors to be tested It is possible that one of the main 
auses of thermal ba
k-ground �u
tuations may be the motions of mirrors in the opti
al path. Three setsof mirrors are implied for ea
h beam:1. the Coudé trains;
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2. the tilt mirror;3. the delay line mirrors.In order to better disantangle their respe
tive 
ontributions, the tests should, asmu
h as possible, involve ea
h set separately. The swit
hyard mirrors, although theyare motorized and thus will probably show slight thermal heterogeneousness on theirsurfa
es, should not be 
onsidered here as they will not move during an observation.Comparison with the atmosphere and an astronomi
al standard We alsowant to measure the ba
kground on sky through the VLTI train of opti
s to 
omparethe magnitude and spe
trum of the natural ba
kground with that of the VLTI. Themagnitude of the ba
kground �u
tuations needs to be 
ompared to the brightnessof a standard sour
e to anti
ipate the performan
es of MIDI.Chara
terization of the VLTI transmission at 10 µm This experiment shouldmorover be able to 
hara
terize the whole transmission of the VLTI opti
al train at

10 µm. This entails that the 
hosen opti
al design should not add too many emissivedevi
es.A.1.3 Expe
ted performan
esDete
tor Be
ause of various reasons, no array was available for those tests. Wetherefore have to use a HgCdTe photometer that Meudon 
an provide. This de-te
tor was �rst used on the SOIRDETE experiment in the 80's. Its NEP is about
7.10−12W.Hz−1/2. It is provided with a �lter ranging from 8µm to 12.5µm; the spe
-tral response of the dete
tor ranges from 7 to 11µm.Expe
ted SNRs All the following estimates are for one-shot only a
quisitions.Improvements in the SNRs 
an easily be a
hieved by performing numerous a
quisi-tions and summing the resulting power spe
tral densities. An in
rease of 10 in theSNR 
an thus be a
hieved with 100 a
quisitions.The 
omputations are made for a few frequen
ies:1. 1 Hz to serve as a referen
e for further 
omputations (a

ording to the fa
t thatthe SNR is proportional to the inverse of the square root of the bandwidth);2. 5 Hz as this is the ideal 
hopping frequen
y a

ording to studies publishedby the MIDI 
onsortium (above 4 Hz in the VLT-TRE-MID-15828-0110 FDRdo
ument).3. 40 Hz as this 
orresponds to the 25 ms sampling interval in the ABCD modeof the instrument;4. 200 Hz for the highest sampling frequen
ies of MIDI, needed in the Fourierand Coherent Integration modes.
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1. 1% �u
tuations of a 300K bla
k bodyThe �ux of a 300K bla
k body with an emissivity of 1, in λ2, between 7 and

11µm equals 3.10−9W. Flu
tuations of 1% of this bla
k body 
an thus bedete
ted with the photometer with the following signal to noise ratios:Bandwidth SNR1 Hz 4.3σ5 Hz 2σ40 Hz 0.3σ2. SNRs on a stellar sour
e: BetelgeuseIn other terms, this sensitivity 
an be expressed in terms of expe
ted SNRson a standard stellar "
andle" su
h as Betelgeuse, whi
h has a magnitude
N = −4.7. The 
omputations assume:� an overall transmission of the VLTI of 50%;� a bandwith raging from 7 to 11µm;Bandwidth UT siderostat1 Hz 1330σ 3.3σ5 Hz 600σ 1.5σ40 Hz 210σ 0.5σ200 Hz 90σ 0.2σ3. SNR on the Leonardo arti�
ial sour
eA

ording to the VLT-DWG-MEU-15810-1244 do
ument on the performan
esof the Leonardo alignement sour
e, the �ux between 7 and 11µm of Leo is
6.8.10−10W. Assuming an overall transmission of the multimode �ber and ofthe opti
s of 50%, this yields an impa
ting �ux on the dete
tor of 3.4.10−10W,whi
h 
an be seen with the following SNRs:Bandwidth SNR1 Hz 50σ5 Hz 22σ40 Hz 8σ200 Hz 3.4σA.2 Opti
sA.2.1 Introdu
tionThe purpose of this do
ument is to present the opti
al layout that have beendetermined for TheBEs (Thermal Ba
kground Estimation). Many issues made thistask di�
ult:� as we want to be as 
lose as possible to the 
onditions of MIDI, the pupil willbe at equal distan
e from the beam 
ompressors as MIDI;
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� the dete
tor is not adapted to the VLTI 
ontext; and as it is only lent tous, no a
tion is possible on the dewar itself. It is then mandatory to designa spe
i�
 opti
al layout for the adaptation, with not only �at mirrors. As aresult, additional opti
s are required for alignment purposes;� morover, as we want to minimize the impa
t on the interferometri
 laboratory,we must be as independent as possible from other experiments;� however, as TheBEs will be operated in the mid-infrared, and as we want to
hara
terize as pre
isely as possible the transmission of the VLTI, we have tominimize the number of mirrors.Those 
onstraints are 
on�i
ting with ea
h others. The proposed opti
al layout takesthem into a

ount.A.2.2 Opti
al layoutPlan The opti
al layout adds 4 �at mirrors (possibly 5), and 2 o�-axis parabolasto the interferometri
 laboratory. It also uses two (or three) tables:1. the MIDI Feeding Opti
s table for most of the mirrors and the dewar;2. the VINCI table: the COMA3 mirror is a part of VINCI, is used by TheBEsbut will not be tou
hed;3. possibly the Leonardo table if beamsplitters transparent at 10µm 
annot beprovided by ESO (see the do
ument dedi
ated to the study of the impa
t onthe VLTI).

Fig. A.1 � Opti
al layout. The exa
t positions of the mirrors are not pre
ise on this�gure. The beam, after the M1 mirror, passes by COMA3, M2, M3, P1, P2, M4 andM5, and arrives on the dete
tor.Details1. The VINCI table
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The COMA3, though it is used by the beam of TheBEs, will not be modi�ed,even for alignment. The only opti
al 
omponent "a
tively" used by TheBEs isthe M2 �at mirror, whi
h will be inserted between the ALI5 and INA units,without requiring to remove any of VINCI items.2. The MIDI Feeding Opti
s tableMost of the opti
al 
omponents of TheBEs will take pla
e on this table.(a) M3, M4 and M5 are �at mirrors;(b) P1 is an o�-axis parabola, fo
al length=106.6 mm;(
) P2 is an o�-axis parabola, fo
al length=127 mm.The dete
tor itself has a 
old lens whose fo
al length is 6mm, whose edges areused as a 
old stop, and a �lter whi
h, 
ombined with a Germanium window,yields an opti
al bandpass ranging from roughly 7 to 11µm.3. The Leonardo table Installing 
omponents on this table depends on theavailability or not of beamsplitters transparent at 10µm. If su
h 
omponentsare not installed on the Leonardo table, it will be ne
essary to remove theART4 and repla
e the BSA1 beamsplitter by a �at mirror M1.A.2.3 Alignment pro
edureAlignment in the visible The �rst steps intensively use the Leonardo visiblesour
e.1. On the Leonardo tableThis step is ne
essary only in 
ase the beamsplitters transparent at 10µm arenot provided. BSA1 is repla
ed by the M1 �at mirror. The alignment pro
edureuses ALIU as an alignment s
ope. The tip and tilt of M1 are adjusted untilthe �ber head image in beam B is 
oin
ident with the axis de�ned by ALIU.2. M2 � M3Those two mirrors are used to inje
t the light onto the two parabolas. Thelaser beam should impa
t at the 
enter of the two parabolas, whi
h is madepossible thanks to the x, y, θ and φ ajustements 
apabilities of the mirrors.3. P1 � P2The two o�-axis parabolas are mounted, aligned and interlo
ked at Meudonbefore the shipment of the 
omponents. Che
k of alignment quality will bepossible at Paranal with the FISBA interferometer.4. M4 � M5Those two mirrors are used to inje
t the light at the right position and withthe right angle onto the dete
tor. Unfortunately, the Germanium window andlens whi
h are in front of the 
hip are opaque in the visible. In order to ajustthe θ and φ dire
tions, we plan to use a target in front of the dewar, interlo
kedwith its mounting.
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Alignment in the infrared That last step should only re�ne the visible ali-gnment. The infrared sour
e of Leonardo is used, and the 10µm multimode �berinserted. A �ne adjustment of M4 and M5 is performed, to maximize the �ux onthe dete
tor. A syn
hronous dete
tion will probably be ne
essary. The z dire
tion is�nally adjusted by translating the dete
tor toward the M5 mirror. This last test isalso a 
he
k of the 
lean adjustement of θ and φ dire
tions.Che
king the alignment on the sky As Leonardo and ALIU guarantie thealignment to be perfe
t on the VLTI, this pro
edure is only a 
he
k. However, itis made ne
essary if we want to a
hieve a good 
on�den
e in the estimation of thetransmission of the VLTI on one star.A.2.4 Removal from the interferometri
 laboratoryThis pro
edure is quite simple, as the impa
t on the interferometri
 lab has beendeliberately minimized. The MIDI feeding opti
s and VINCI tables will be entirelyfreed from all the added opti
al 
omponents. If beamsplitters transparent at 10µm
an be provided by ESO, the pro
edure ends here. If it is not the 
ase, here is theplanned pro
edure to re-insert the ART4 and BSA1 beamsplitters in the beams:1. Alignment of ART4:� sour
e = Leonardo visible;� alignment s
ope = ALIU;� the tip and tilt of ART4 are adjusted until the �ber head image in beamB is 
oin
ident with the axis de�ned by ALIU (the ALIU referen
e hasnot been 
hanged sin
e the 
ubes were removed).2. Alignment of BSA1:� sour
e = Leonardo visible;� alignment s
ope = ALIU;� the tip and tilt of BSA1 are adjusted until the �ber head image in beamA is 
oin
ident with the axis de�ned by ALIU (the ALIU referen
e hasnot been 
hanged sin
e the 
ubes were removed).Those two alignments are fully de
oupled and independent.A.3 Installation on ParanalA.3.1 Introdu
tionThe purpose of this do
ument is to study the impa
t of the installation andoperations of TheBEs ((Thermal Ba
kground Estimation) in the interferometri
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laboratory and, more generally, in the VLTI 
ommissioning plan in terms of hardwareand manpower needs and requirements.All these 
omponents have to be available on the mountain when TheBEs arrives(an ex
eption is possible for the beamsplitters of the Leonardo table).A.3.2 Duration � Observing time requirementsWe expe
t one week to install the experiment in the interferometri
 laboratory,and one more week to perform the tests. Those values need a few 
omments:� The expe
ted exa
t duration of the installation may vary by one or two days� it 
an be shorter or larger;� The tests themselves should not require su
h an amount of time, but it maybe useful to plan a full week of testing to ensure the good quality of the data,as the experiment should not 
ome ba
k to Paranal.A few additional days are needed to remove the experiment from the lab and restoreits original state.Regarding the teles
ope observing time, we need full a

ess to the siderostats,on whi
h we intend to perform as many tests as possible, and one hour per night onone UT for three days (one night per arm, and one night for 
on�rmation). However,more hours, extending in the whole week of tests, would be ne
essary if we want toensure that the tests on the UTs are not performed in a parti
ularly favourable orunfavourable period.A.3.3 Hardware requirementsThis subse
tion des
ribes the hardware that is ne
essary in order to perform thetests. Further 
onsiderations on how these requirements impa
t on the use of theinterferometri
 lab are developped in subse
tion A.3.5.Inside the interferometri
 laboratoryMIDI Feeding Opti
s Table This opti
al table is needed to install most ofthe opti
s and the dete
tor. It will therefore have to be 
lean and free from all
omponents when TheBEs arrives.
10µm multimode �ber This �ber, used on the Leonardo to feed the opti
al trainwith the 10µm �ux from the arti
i�al sour
e, has to be provided by ESO as it is apart of the Leonardo 
omponent.
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Power supply for the Leonardo sour
e at 10µm This 
omponent was notsupplied in the pa
kage that was shipped to Paranal from Europe. However, it isne
essary to operate the thermal sour
e in mid-infrared for alignment purposes forMIDI.Beamsplitters transparent at 10µm Although an alternate opti
al design ispossible if those 
omponents are not present on the Leonardo table by the time ofthe experiment, it would entail a over
ost and a potential delay when TheBEs hasto leave (be
ause of ne
essary realignments). One should also keep in mind that themirrors that would have to be bought to repla
e the beamsplitters would be uselessby the time the de�nitive beamsplitters would arrive. Morover, if su
h beamsplittersare present on the Leonardo table by the time of the experiment, we would not needto tou
h any opti
al 
omponent of the VLTI during all the operations of TheBEs.However, beamsplitters 
an indu
e di�
ulties be
ause of:1. the emissivity of the beamspliter itself;2. the emissivity of what is re�e
ted (that is to say, the Leonardo opti
al 
om-ponents, whi
h will be visible even when the VLTI beam is inje
ted into thedete
tor).)That is the reason why they should be removed as soon as the alignment in the labis �nished, in order to perform the tests.Swit
hyard table As we need the beam to 
ome from one or another delay line,the swit
hyard table will be operated; it is thus ne
essary to ensure that it is fun
-tional.A

ess to a liquid nitrogen tank The dete
tor has to be �lled with liquidnitrogen every 12h. Being able to �ll it from an external tank 
an be useful tominimize the movements in the lab.Prote
tion from the dust It is ne
essary to have opti
s as 
lean as possiblebe
ause of the poor quality of the dete
tor, and of the emissivity of the dust whi
his 
atastrophi
 at 10µm. Opti
s should be handled with gloves, and prote
ted withsmall plasti
 bags when not used.Outside the interferometri
 laboratoryVariable Curvature Mirrors Those mirrors are ne
essary for two reasons:1. they ensure the stability of the position of the pupil in the laboratory whateverthe opti
al path followed by the light;2. they are moving 
omponents and as su
h, have to be tested by the experiment.
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Coudé trains They are also moving 
omponents and the impa
t of one of themhas to be tested by TheBEs.A

ess to the storage room As we want to minimize our presen
e in the interfe-rometri
 lab, we plan to use the storage room to install our 
omputer. We thereforeneed a table there to put the 
omputer, and 
oaxial 
ables to 
ommuni
ate with thedete
tor inside the interferometri
 lab.Network a

ess A network a

ess has to be provided to the 
omputer used forthe a
quisition of the data in order to perform regular ba
k-ups. This 
onne
tiondoes not have to be made to the standard ar
hival system of the VLT.Communi
ation needs As many tests will be made using various elements ofthe VLTI, it is ne
essary to plan a 
ommuni
ation system between the storage and
ontrol rooms of the VLTI, either by human means (for example radio) or by thenetwork.A.3.4 Manpower requirementsSiderostats As we plan to use at least one siderostat, we will need the ne
essarysta� to operate those teles
opes by night.UTs As MIDI will mainly be used with the UTs, it is parti
ularly important to
hara
terize their behaviour at 10µm. That is the reason why we are asking for onehour per night on one UT, and thus the ne
essary sta� to operate the teles
ope.Delay lines We expe
t the delay lines to be one of the most 
riti
al 
omponentswhi
h 
ould produ
e some �u
tuations of the thermal ba
kground. They will there-fore be intensively tested and it is ne
essary that the ne
essary sta� be provide tooperate them for the whole duration of the tests, that is to say one week.Support in the interferometri
 laboratory If no beamsplitters transparent at
10µm are provided by ESO, we will have to repla
e some of the 
omponents on theLeonardo table. It will then be ne
essary to plan some re-alignment work after theremoval of TheBEs, unless we are allowed to perform this task ourselves.A.3.5 Impa
t in the interferometri
 laboratoryA

ess to the lab The whole experiment 
annot be ESO standard-
ompliant;however, we intend to have as low impa
t as possible on the interferometri
 lab.
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Full a

ess should be granted during day-time to the interferometri
 lab in the�rst week, planned for the installation of the experiment. During the testing weekitself, a

ess should be granted on an irregular basis, at least to re�ll the dewar if itis not possible from outside.The dete
tor itself, apart from its ampli�er, is not a sour
e of radiations. However,as we intend to 
arry the analogi
 signal from the dete
tor to the 
omputer whi
hwill be installed in the storage room, ele
tromagneti
 interferen
es may o

ur in thelab. This should not be a problem, as no other instrument would be operated in thisarea meanwhile.MIDI Feeding Opti
s table As this table will be 
overed with the opti
s of theexperiment, it will not be available for other purposes, and, as said before, has tobe freed from all other equipement by the time of the experiment.Leonardo table Two di�erent situations 
an o

ur:1. ESO 
an provide beamsplitters transparent at 10µm. The only impa
t ofTheBEs in this 
ase would be the insertion of a 10µmmultimode �ber providedby ESO;2. ESO 
annot provide those beamsplitters. We will therefore have to:(a) remove the ART4 beamsplitter.(b) repla
e the BSA1 beamsplitter by a �at mirror OR insert a �at mirrorbetween the BSA1 and 2;(
) repla
e the �ber by the 10 µm multimode �ber.VINCI table We need room for inserting a �at mirror between the ALI5 and INAunits. The only known impa
t is the ne
essary displa
ement of the "�ber parkingdevi
e" whi
h is installed at this position.No a
tion is planned for TheBEs regarding the VINCI opti
s. Morover, if nobeamsplitter transparent at 10µm 
an be provided by ESO, it is mandatory notto tou
h anything on the VINCI table, as the ALI Unit will serve as a referen
e fora re-alignment of the Leonardo table after the re-insertion of the beamsplitters.A.4 OperationsA.4.1 Introdu
tionThe purpose of this do
ument is to present the details of the tests we wouldwant to perform on the VLTI with the TheBEs experiment (Thermal Ba
kgroundEstimation). First of all, the data a
quisition pro
edures are des
ribed; then spe
i-�
ally the tests on the siderostats, and �nally the tests on the UTs.
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We want to perform as many tests as possible on the siderostats and thus not tohave to ask for too mu
h UT observing time.A.4.2 Data a
quisitionDete
tor The dete
tor is a HgCdTe photometer installed in a small dewar, theautonomy of whi
h is about 12h. The NEP is about 7.10−12 W.Hz−1/2. Its bandpassranges from 7 to 11µm.As this dete
tor was not spe
i�
ally designed for this experiment, and as it isonly lent to us, no a
tion on it and its dewar regarding its adaptation to the VLTI
on
ept 
an be a
hieved and a more or less 
omplex system of parabola has tobe inserted in the beams, in order to perform the adaptation to the beams in theinterferometri
 laboratory.Software The 
ompurter is a Quadra 700 with an interfa
e box by National Ins-truments. The softwares are written in LabView 4.01, are derived from similar onesthat have been made for FLUOR and provide the 
onvenient interfa
e that permitsto adjust the a
quisition parameters, in order to adapt them to the 
ontext. Filesare saved under the LabView data format (whi
h is a binary format). A simpledata pro
essing software exists that provides the user with simple diagnosti
 toolssu
h as the a
quired time sequen
e of observations, its 
orresponding power spe
traldensity, statisti
al quantities, and the posibility to export the data into an ASCIIspreadsheet.The 
omputer is equipped with a network 
ard with one BNC and one RJ45
onne
tor.Standard test pro
edure As the thermal behaviour may be di�erent dependingon the side of the delay lines tunnel that is 
onsidered, using the beams issued fromtwo delay lines should be useful.Sampling frequen
ies of 1 Hz, 5 Hz, 40 Hz and 200 Hz are 
hosen be
ause theyare adapted to the typi
al frequen
ies used by MIDI, and to the NEP of the dete
tor.One full test, in 
ase two delay lines are available, 
onsists of data a
quired whilethe following su

ession of operations are done:1. sele
t beam from delay line 12. 200 a
quisitions, 1 s per sample;3. 200 a
quisitions, 200 ms per sample;4. 200 a
quisitions, 25 ms per sample;5. 200 a
quisitions, 5 ms per sample;6. sele
t beam from delay line 27. 200 a
quisitions, 1 s per sample;
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8. 200 a
quisitions, 200 ms per sample;9. 200 a
quisitions, 25 ms per sample;10. 200 a
quisitions, 5 ms per sample;A.4.3 Tests on the siderostatsDelay line tests Be
ause vibrations may depend on the dire
tion when the delayline is moving, the tests must be repeated for both dire
tions. 7mm/s is the maximumspeed required for tra
king the zero OPD on a star at 60 deg from Zenith, for thelongest baseline (200m). The "turn-ba
k point" 
orresponds to the instant whenthe delay line has to 
hange its dire
tion. In this 
ase, measurements should beperformed on both sides of the turn-ba
k moment. An intermediate speed 
an alsobe 
he
ked, to see a possible speed-dependen
e of the �u
tuations.Ea
h of the tests should be done with the teles
ope at rest, pointing at the sky,then tra
king on an empty part of the sky.1. First dire
tion(a) at 7mm/s;(b) at 3.5mm/s;2. Turn-ba
k point3. Se
ond dire
tion(a) at 3.5mm/s;(b) at 7mm/s;Photometri
 tests These tests are ne
essary to have en estimate of the transmis-sion of the VLTI and of the absolute amplitude of the dete
ted �u
tuations. They
an be performed on both Leonardo and a natural star.A.4.4 Tests on the UTAs MIDI will mainly be operated on the UTs, it is ne
essary to understand thebehaviour of su
h teles
opes at 10µm. Morover, most of the moving opti
s of theVLTI that 
an 
ause �u
tuations are lo
ated in the UTs: this remark applies to theCoudé trains and to the tip/tilt mirrors. Some of these tests are possible by day-time, with a 
losed dome, and will not therefore entail any impa
t on UT o�
ialtime; however, as we need to test the teles
ope under 
onditions that are as 
loseas possible to the ones under whi
h MIDI will be operated, it will be ne
essary toperform some of the tests on sky, by night-time. As it is a kind of 
hara
terizationof the UTs for their future interferometri
 role, this time should be regarded as
ommissioning and/or te
hni
al time.
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Coudé trains tests The main di�
ulty to a
hieve is to impose that the Coudétrain mirrors are moving while the teles
ope is pointing at a sour
e whi
h 
annotprodu
e any �u
tuations at 10µm. As the bla
k body emission of the sky is far lessimportant than that of the opti
al train, we 
an assume that pointing at an emptypart of the sky, and tra
king on it, 
an provide us with an a

urate informationabout possible �u
tuations indu
ed by the Coudé train.Tip/tilt tests These tests should be done under typi
al 
onditions of guidan
eon a star. This test is possible in day-time, with the teles
ope, at rest, observing the
losed dome. This surfa
e should provide us with a relatively stable bla
k body whi
h
an serve as a referen
e. This has to be tested, and the heating of the dome by the sunmay for
e us to point the teles
ope in the opposite dire
tion. We suggest to drive thetip/tilt mirror as if the teles
ope were tra
king on a star, under typi
al atmospheri
turbulen
e. We also have to 
he
k whether the possible observed �u
tuations shouldbe due to the emissive dome, or to the motion of the tip/tilt mirror; this 
an bedone by night-time, by observing an empty part of the sky. It is mandatory that theteles
ope should not tra
k during this veri�
ation, as this would entail motions inthe Coudé train. We have therefore to let the sky pass in front of the teles
ope.
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ronymes et abréviations
C

ette annexe présente les a
ronymes et abréviations utilisés dans 
e mémoire.
- A -ADU Analogi
 to Digital UnitAMBER Astronomi
al Multi-Beam Re
ombinerAGB Asymptoti
 Giant Bran
hAT Auxiliary Teles
ope- B -BP Bande Passante- C -CCD Coupled Charged Devi
eCHARA Center for High Angular Resolution Astronomy- D -DESPA DEpartement d'astrophysique SPAtialeDRS Data Redu
tion SoftwareDSP Densité Spe
trale de Puissan
eDU Digital Unit- E -ESA European Spa
e Agen
y 173
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ESO European Southern Observatory- F -FEP Fon
tion d'Etalement de PointFLUOR Fiber Linked Unit for Opti
al Re
ombinationFTS Fourier Transform Spe
trometer- G -GENIE the Darwin Ground-based European Nulling Interferometer Experiment- I -IOTA Infrared and Opti
al ArrayISI Infrared Spatial Interferometer- K -KPNO Kitt Peak National Observatory- L -LESIA Laboratoires d'Etudes Spatiales et d'Instrumentation en Astrophysique- M -MAX Mid-infrared Array eXpandableMIDI MID-infrared interferometri
 InstrumentMMT Monolithi
 Mirror Teles
ope (ex-Multi Mirror Teles
ope)- N -NEP Noise Equivalent Power (densité équivalente de bruit)- O -OB Observation Blo
kOF Observation FileOPD Opti
al Path Di�eren
e- P -PRIMA Phase Referen
e Imaging and Mi
ro-ar
se
ond Astrometry
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PSF Point Spread Fun
tion- S -SNR Signal to Noise RatioSOIRDETE Synthèse d'Ouverture en Infra-Rouge ave
 DEux TEles
opes- T -TheBEs THErmal Ba
kground EStimationTISIS Thermal Infrared Stellar Interferometri
 SetupTPF Terrestrial Planet FinderTTL Transistor-Transistor Logi
- U -UKIRT United Kingdom InfraRed Teles
opeUT Unit Teles
ope- V -VCM Variable Curvature MirrorVIMA VLT Interferometer Main ArrayVINCI VLT Interferometer Commissioning InstrumentVISA VLT Interferometer Se
ondary ArrayVLT(I) Very Large Teles
ope (Interferometer)
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