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Introduction

La science des planétes extra-solaires est en plein essor depuis une dizaine d’années. Outre la volonté
expansionniste de I’homme, cet essor est motivé par la volonté de mieux connaitre notre propre systeme
planétaire, et particulierement les mécanismes de formation de notre planete, la Terre. Le nombre d’exopla-
netes détectées et étudiées depuis dix ans augmente de jour en jour. Et pourtant ces exoplanetes sont peu
accessibles, tant par la distance qui nous en sépare que par la difficulté de les observer. Tres peu brillantes,
elles sont de plus noyées dans le flux lumineux intense de leur étoile hote. Aujourd’hui, les méthodes qui
nous permettent de les caractériser sont fondées sur une étude de I'influence de la planete sur son étoile.
La planete modifie en effet le mouvement propre de I’étoile, ainsi que son flux. Sous certaines conditions,
ces modifications peuvent étre percues depuis la Terre. Ces méthodes ont permis de dévoiler nombre de
ces planetes, donnant acces a leur parametres physiques primordiaux (masse, orbite, période de révolution).
Mais la compréhension de la formation de ces astres en nécessite une connaissance plus fine, que seule I’ob-
servation directe peut apporter. L.’imagerie directe consiste a capter les quelques photons que nous recevons
des exoplanetes, porteurs d’informations sur la composition chimique de leur atmosphere, leur température,
et sur la présence éventuelle d’une forme de vie. Le flux extrémement faible provenant de la planete requiert
I’utilisation d’un télescope de grande taille (de la classe des 10 m), ce qui favorise aujourd’hui une observa-
tion située au sol.

Mais au dela de la taille du télescope, les conditions requises pour observer ces exoplanetes représentent
un véritable défi. Tout d’abord, le rapport de flux existant entre une planete et son étoile peut atteindre plu-
sieurs millions, voire plusieurs milliards. Il est alors extrémement délicat de distinguer le flux de la planéte
de celui de I’étoile. De plus, la lumiere provenant de 1’étoile et de la planéte, apres avoir parcouru plusieurs
années-lumieres sans encombre, traverse 1’atmosphere terrestre turbulente et plusieurs dizaines de dioptres
optiques avant d’étre mesurée par le détecteur scientifique. Il découle de ce parcours mouvementé une ré-
partition plus ou moins heureuse des photons dans 1I’ensemble du plan du détecteur, et 1a encore distinguer
les photons de I’étoile de ceux de la planete est une tache ardue.

Ces deux écueils majeurs sont en réalité les deux facettes d’'une méme problématique, qui est la connais-
sance et la maitrise de la réponse globale du systeme d’observation complet. Dans le cas d’une observation
depuis le sol, cette réponse globale prend en compte a la fois la turbulence et le télescope lui-méme. Les
projets de détection directe sont en cours de développement aujourd’hui, et proposent des solutions a ces
contraintes extrémes. Le projet SPHERE en particulier combine un systéme d’optique adaptative extréme
assurant la meilleure correction possible de la turbulence, un étage coronographique permettant de suppri-
mer physiquement le signal de I’étoile, et enfin un imageur différentiel permettant de calibrer les défauts
résiduels de I’ensemble de I’instrument.

Dans le cadre de ce projet, mon travail de these a consisté a mettre en ceuvre et a optimiser différentes
méthodes permettant d’assurer une détectivité accrue. Ces méthodes ont porté dans un premier temps sur
I’optimisation d’un systeme d’optique adaptative via la mesure et la compensation des aberrations non-vues.
Ces aberrations constituent une des principales limitations actuelles des systemes d’OA. Dans un deuxie¢me
temps, mon travail a consisté a mettre en ceuvre des méthodes fines de traitement d’image a posteriori dans
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le cadre de I’imagerie différentielle et coronographique. Ces méthodes se fondent sur une description précise
de ces deux types d’imagerie dans le cadre spécifique de I’imagerie directe d’exoplanetes.

Dans le premier chapitre, je m’intéresse aux différentes méthodes de détection utilisées aujourd’hui.
Je dresse leurs avantages et limitations, et me focalise plus spécialement sur les méthodes directes. Dans
le second chapitre, je présente les différents outils et techniques nécessaires a la bonne compréhension de
cette these. En particulier, la formation d’image est déclinée sous différentes variations : imagerie turbu-
lente, imagerie corrigée par optique adaptative, imagerie différentielle, et imagerie coronographique. Dans
le troisieme chapitre, je présente une méthode optimale de mesure et de pré-compensation des aberrations
non-vues en optique adaptative, principale limitation de ces systemes. Cette méthode a été développée pen-
dant la these, étudiée en simulation puis validée par des résultats expérimentaux. Dans le quatrieme et le
cinquieme chapitre, je présente deux méthodes d’inversion novatrices concernant 1’imagerie différentielle
d’une part, et 'imagerie coronographique d’autre part. Les performances de ces méthodes sont validées en
simulation. Je termine enfin par une mise en perspective de ce travail de these, en présentant des pistes de
réflexion pour la poursuite du travail.



Chapitre 1

Contexte

En 1995, Michel Mayor et Didier Queloz découvrent I’existence d’une planéte dans un systeme stellaire
distant [2]. Il s’agit d’'une planete de la taille de Jupiter, orbitant extrémement pres (0,052 Unités Astro-
nomiques (UA)) de son étoile 51 Peg. Cette découverte apporte a la fois une réponse essentielle et une
nouvelle source de questions : c’est avant tout la preuve de I’existence de systemes planétaires orbitant au-
tour d’autres étoiles que le Soleil. Cette question était restée en suspens depuis 1’antiquité, les astronomes ne
disposant pas jusqu’alors d’instruments suffisamment précis pour permettre ce genre de détection. Cepen-
dant, aucun modele théorique de formation planétaire ne prévoyait alors la présence d’une planéte géante si
proche de son étoile. Cette découverte a donc ouvert un nouveau champ de questions concernant la forma-
tion des planetes, et a apporté la notion de migration des planetes lors de la formation. D’un point de vue
plus philosophique, il devient alors possible d’espérer trouver une forme de vie et de pensée qui se serait
développée sur une autre planete que la Terre. Depuis cette découverte, 1’étude des exoplanetes est devenue
1’un des domaines phares de 1’astronomie. Aujourd’hui!, plus de 260 plangtes extrasolaires sont connues et
répertoriées, incluant quelques 26 systemes planétaires multiples. Dans la grande majorité des cas, ces pla-
netes sont au moins de la taille de Jupiter, se trouvent a moins de 100 parsecs de notre Soleil, et sont situées
a proximité de leur étoile (moins d’une U A) et présentent donc des périodes de révolution breves. Cette
répartition est cependant peu représentative de notre systeme solaire, ou les planetes géantes sont situées a
plus de 5 U A. Cette différence s’explique par le fait que le type de planetes découvertes est conditionné par
la méthode de détection utilisée.

Jusqu’a aujourd’hui, les méthodes de détection utilisées sont dites « indirectes ». C’est-a-dire qu’elles
observent non pas directement la planete, mais son influence sur son étoile hote. La méthode des vitesses
radiales ou la méthode astrométrique consiste a observer I'influence gravitationnelle de la planete sur son
étoile. L’ observation des transits se fonde quant a elle sur I’influence photométrique, a savoir les fluctuations
de flux de I’étoile induites par le transit de la planeéte devant I’étoile. Ces méthodes indirectes donnent un
acces partiel aux parametres géométriques et physiques des planetes détectées : masse, période et excentri-
cité. Les méthodes de détection indirectes sont donc plus sensibles aux planétes massives, proches de leur
étoile et dont I’étoile est proche du Soleil. Les détections sont donc biaisées vers des planetes de forte masse,
proches de leur étoile et proches du Soleil.

Au contraire de ces méthodes, les méthodes directes consistent a observer le flux lumineux provenant
de la planete. C’est a dire la portion de flux stellaire diffusé par la planete ainsi que son émission propre
dans le cas de géantes gazeuses chaudes. L’observation directe donne acces, outre les parametres géomé-
triques de la planete, a des informations concernant son atmosphere éventuelle et sa constitution. Les défis
technologiques soulevés par ce type de détection sont cependant trés importants et les projets de détection
directe commencent seulement a voir le jour. Quelle que soit la méthode de détection, plus la planete est
petite et plus son signal utile est faible. Ce chapitre présente succinctement les différentes méthodes de dé-
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18 CHAPITRE 1. CONTEXTE

tection indirecte utilisées jusqu’a ce jour ainsi que les parametres physiques auxquels elles donnent acces.
Les méthodes directes sont ensuite abordées, en insistant plus particulierement sur 1’imagerie depuis le sol
et ses fortes contraintes technologiques.

1.1 Les exoplanetes et leur détection

1.1.1 Détection indirecte

A I’exception de quatre planetes détectées directement, la totalité des planetes extrasolaires recensées
aujourd’hui ont été détectées par des méthodes indirectes. Ces méthodes de détection se fondent sur I’in-
fluence de la planete sur I’étoile. On compte parmi celles-ci la méthode des vitesses radiales, la plus efficace
jusqu’a aujourd’hui puisqu’elle a permis la grande majorité des détections.

1.1.1.1 Détection par les vitesses radiales

Le mouvement de la planete autour de son étoile induit un déplacement de cette derniére autour du bary-
centre du systeme étoile-plancte. La méthode des vitesses radiales consiste donc a mesurer ce déplacement
de I’étoile. Vue de la Terre en particulier, celle-ci présente un mouvement de va-et-vient. Ce mouvement
tres faible (dont I’amplitude dépend de la masse de la plancte et de 1’étoile) peut étre détecté via 1’ef-
fet Doppler-Fizeau : le mouvement de I’étoile se traduit par un décalage spectral de la lumiere émise. Le
spectre de I’étoile se décale vers les grandes longueurs d’onde lorsqu’elle s’éloigne et vers les petites lors-
qu’elle se rapproche. Une variation périodique de la vitesse relative de 1’étoile par rapport a 1’observateur
est la signature quasi-systématique de la présence d’une planete orbitant autour de 1’étoile (cf Figure 1.1).
L’amplitude de la perturbation est maximale pour une planéte massive (de I’ordre de la masse de Jupiter,
voire plus grosse) et proche de I’étoile (et donc de température élevée). La majorité des planetes détectées
sont appelées des « Jupiter Chauds » ou « Jupiter Tiedes ». L’existence de ces planetes était insoupconnée
jusqu’alors.

Les instruments utilisés sont donc des spectrographes de précision, en particulier le spectrographe
ELODIE[4] installé a I’Observatoire de Haute Provence (OHP) en France, qui a permis la détection de
la premiere exoplanete en 1995 autour de 51 Peg, le spectrographe SOPHIE[S] aussi a I’OHP depuis peu,
ainsi que les spectrographes CORALIE[6] et HARPS[7], installés a I’observatoire de La Silla au Chili .

La méthode de détection par vitesses radiales est sensible a la projection du déplacement de 1’étoile sur
la ligne de visée. Celle-ci est reliée a la masse du compagnon multipliée par le sinus de I’inclinaison du plan
de I’orbite de la planéte par rapport a la ligne de visée. Par conséquent cette méthode de détection ne peut
donner qu’une limite inférieure a la masse du compagnon et pas sa valeur exacte. Elle nécessite par ailleurs
une extréme stabilité du spectrographe dans le temps, ainsi qu’une résolution spectrale assez grande, ce qui
limite la détection aux étoiles assez lumineuses. Malgré ces limitations, la méthode des vitesses radiales reste
a ce jour de loin la méthode la plus efficace pour détecter des exoplanetes. Le nombre de planetes découvertes
par vitesses radiales augmente de jour en jour, et atteint aujourd’hui 269 planetes dont 25 systemes multiples
(d’apres les données de I’Encyclopédie des Planétes Extrasolaires, http ://exoplanet.eu/catalog.php).

1.1.1.2 Détection par transit

Lorsque I’inclinaison de 1’orbite de la planete par rapport a la ligne de visée le permet, le flux de I’étoile
est modulé par une occultation partielle due au passage de la planete. La diminution relative du flux de
I’étoile dépend bien silir du rapport des surfaces apparentes de la planete et de 1’étoile. Plus la planete est
grosse, plus profond sera le transit et plus facile sera la détection. Typiquement 1’atténuation du flux de
1’étoile est de I’ordre de 102 pour une planéte de type Jupiter, et de 10~* pour une planéte de la taille de la
Terre.
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F1G. 1.1 — Résultat illustrant la méthode de détection par vitesses radiales. La vitesse radiale de I’étoile

(en ordonnée, en km/s) tracée en fonction du temps (en abscisse, en jours) montre des variations induites

par un systéme a deux planetes[3]. La particularité de ce systeme planétaire est que I’'une des périodes est

exactement le double de 1’autre.
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Afin de confirmer la présence d’une planéte, le transit doit étre périodique (correpondant ainsi a plusieurs
rotations de la planete sur son orbite). La profondeur relative du transit renseigne bien évidement sur la taille
de la planete. La durée entre deux transits donne directement la période de la plancte autour de 1’étoile.
Si la mesure est suffisamment précise, la forme du transit peut renseigner sur la présence ou non d’une
atmosphere sur la planete. La Figure 1.2 illustre la détection de deux planétes géantes[1], et montre les
transits planétaires mesurés sur les deux étoiles OGLE-TR-113 (en haut) et OGLE-TR-132 (en bas). Les
axes sont gradués en unités normalisées (flux relatif au flux stellaire moyen en ordonnées, et durée du transit
normalisée a la période de la planete en abscisses).
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F1G. 1.2 — Deux exemples de transit planétaires[1], sur les deux étoiles OGLE-TR-113 et OGLE-TR-132.
Les diminutions de flux attribuées aux planétes sont respectivement de 3% (en haut) et de 1% (en bas).

La méthode des transits donne acces a des parametres physiques inaccessibles autrement (masse de la
planete non biaisée, son rayon) mais reste cependant fortement biaisée par la détection de systemes orientés
selon la tranche par rapport a I’observateur. Cette méthode doit donc &tre appliquée par sondages de grandes
proportions pour étre efficace. C’est précisément un des buts du projet COROT [8, 9], qui donne maintenant
ses premiers résultats. Celui-ci consiste a acquérir des courbes de flux de milliers d’étoiles pendant de
longues périodes afin d’augmenter la probabilité de détection. Cette méthode est également limitée par la
durée des périodes d’observation a des planétes de courte période de révolution. L’ observation des transits
a conduit jusqu’a aujourd’hui a la détection de 24 planétes, majoritairement de masse semblable a celle
de Jupiter et proches de leur étoile (demi-grand axe inférieur a 0,07U A). 1l est a noter que 1’observation
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photométrique du spectre de 1’étoile pendant et en dehors du transit peut permettre de remonter au spectre
de I’atmosphere de la planete, comme ce fut le cas pour la planete HD209458b [10].

1.1.1.3 Détection par microlentille gravitationnelle

Leffet de microlentille gravitationnelle est visible lorsque deux étoiles situées a des distances différentes
de I’observateur se trouvent sur la méme ligne de visée. Le champ gravitationnel de 1’étoile la plus proche
déforme 1’espace-temps et agit alors comme une lentille, focalisant le flux lumineux de 1’étoile la plus loin-
taine (cf Figure 1.3). Ce phénomene dure quelques jours a quelques semaines, le temps que le mouvement
propre des étoiles désaligne 1’ensemble. 11 est alors possible de détecter la présence d’un compagnon autour
de I’étoile la plus proche en mesurant précisément les variations de flux de I’étoile distante. Ces variations
sont prévues par les équations de la relativité générale, et dépendent uniquement de la position géométrique
des étoiles, de leur mouvement par rapport a I’observateur, et de la masse de 1’étoile proche. Tout écart a ce
modele indique clairement la présence d’un compagnon autour de I’étoile proche comme c’est le cas sur la
Figure 1.4.

////m sk Etoile distante

F1G. 1.3 — Schéma de principe de I’effet de microlentille gravitationnelle. La lumiere provenant d’une étoile
distante est focalisée par 1’étoile proche. L’évolution du flux de I’étoile distante en fonction du temps ren-
seigne sur la présence éventuelle d’une planete en orbite autour de I’étoile proche.

Cette méthode de détection présente de nombreux avantages. Tout d’abord elle permet de détecter des
compagnons autour d’étoiles tres distantes. Les quatre compagnons détectés a ce jour par microlentilles gra-
vitationnelles sont situés a plusieurs milliers de parsecs du Soleil. Elle présente également une grande sen-
sibilité qui permet de détecter des compagnons de faible masse. L’exoplanéte la moins massive (OGLE-05-
390L b, 0,017 M, soit 5,5 M) a été détectée par microlentille gravitationnelle [12]. Enfin, elle permet de
détecter des planctes €loignées de leur étoile, ce qui est inaccessible a la méthode des vitesses radiales. Cette
méthode présente cependant I’inconvénient d’€tre dépendante d’une configuration plutdt rare des étoiles, et
surtout non reproductible a volonté. Lors de ces dix derni¢res années, un millier de cas ont pu étre observés,
menant a quatre détections de planetes extrasolaires.

1.1.1.4 Détection par astrométrie

De méme que pour la mesure des vitesses radiales, la détection par astrométrie tire parti du mouvement
de I’étoile induit par 1’attraction gravitationnelle de la planete. La détection par astrométrie consiste cepen-
dant a repérer de facon absolue la position de I’étoile au cours du temps. Si celle-ci décrit une trajectoire
elliptique, il y a de fortes chances pour que ce soit le signe de la présence d’une planéte. Cette méthode est
complémentaire de la méthode des vitesses radiales puisqu’elle est surtout sensible aux longues périodes.
Le projet PRIMA (Phase Referenced Imaging and Micro arcsecond Astrometry [13]) doit atteindre des
précisions permettant la détection de planete de type Jupiter ou Saturne.

Cependant, pour des planétes plus proches de leur étoile ou moins massives que Jupiter, ou pour des
étoiles plus massives que le Soleil, le mouvement apparent de ’étoile est trop faible pour étre décelé de-
puis la Terre. L’arrivée de satellites interférométriques ou astrométriques comme SIM (Space Interferometry
Mission [14]) ou GAIA (Global Astrometric Interferometer for Astrophysics [15]) devrait permettre d’at-
teindre des précisions suffisantes pour détecter des planetes terrestres dans le voisinage proche de leur étoile.
Aucune exoplanéte n’a été détectée a ce jour par mesure astrométrique de la position de 1’étoile.
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F1G. 1.4 — Courbe de luminosité montrant I’effet de microlentille gravitationnelle. Le flux émis par I’étoile
lointaine (en ordonnée, en flux relatif) varie en fonction du temps (en abscisse, en jours) sous I’influence de
I’étoile proche. L’ impact d’une planete de la taille de Jupiter est visible sous la forme d’un double pic situé
autour de I’abscisse 2840[11].
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1.1.2 Détection directe

La détection directe ouvre un nouveau champ d’exploration a la recherche d’exoplanetes. Son principe
repose sur I’extraction des photons émis par la planete. Ces photons permettent d’affirmer bien siir la pré-
sence de la planete, mais il sont également porteurs de bien plus d’information. Alliée a un spectrographe,
cette méthode est a méme de caractériser la lumiere réfléchie ou émise par la planete et d’en déduire la
composition chimique de celle-ci, ainsi que sa température. Ces parametres sont jusqu’alors totalement in-
accessibles aux méthodes indirectes, a I’exception de la méthode des transits. Cependant dans le cas des
transits, un tres fort contraste du transit est nécessaire, et seuls deux cas ont été favorables jusqu’ici.

De plus I'imagerie directe est sensible a des planetes éloignées de leur étoile, ce qui la rend complé-
mentaire a la plupart des méthodes indirectes. Enfin, il suffit de deux ou trois observations directes pour
confirmer une détection et différencier une planete liée des objets du fond de ciel et une image seulement
pour acquérir un spectre alors que plusieurs mois de suivi sont nécessaires dans le cas des vitesses radiales.

A ce jour une seule planete a été découverte par imagerie directe [16] : une géante de 5M ; gravitant a
55U A de son étoile, une naine brune de 25M ; a 70pc du Soleil. Cette détection a été confirmée [17] comme
étant une planete gravitationnellement liée & son étoile. Les Figures 1.5 et 1.6 montrent la premiere détection
d’une exoplanete par méthode directe, et la confirmation par mesure du mouvement propre des deux astres.

2ZMASSW]J1207334-393254

778 mas
55 AU at 70 pc

E

F1G. 1.5 — Premiére image d’une exoplanete, acquise depuis le VLT. Le compagnon de masse 5M ; en orbite
a 55U A de son étoile est le premier détecté par une méthode directe.

1.1.2.1 Buts scientifiques

Les données accessibles par la détection directe sont multiples. De nombreux ouvrages de référence
les présentent en détail [18, 19]. Parmi celles-ci, il est nécessaire de distinguer deux types d’apport. La
complémentarité des compagnons détectés, et la richesse des parametres mesurables sur ces compagnons :

Tout d’abord la détection de planetes autour d’étoiles actives est seulement accessible aux méthodes di-
rectes. En particulier les étoiles jeunes, qui sont des candidats tres intéressants pour la formation planétaires,
sont des étoiles actives, leur activité de surface bruite en effet toute mesure basée sur une mesure photomé-
trique de I’étoile. De plus la détection directe trouve son efficacité dans la détection de planetes éloignées
de leur étoile. La détection directe est donc complémentaire des méthodes indirectes.
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F1G. 1.6 — Le mouvement propre de la planete 20/1207b et de son étoile 2M/1207. Cette mesure ultérieure
a confirmé la détection de I’exoplancte.
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Par ailleurs, La détection directe donne acces a des parametres du compagnon innaccessibles par des

méthodes indirectes.

— En particulier, la visualisation directe du compagnon permet de lever I’ambiguité du facteur sin ¢ qui
entache la méthode de détection par vitesses radiales. La détection donne alors directement acces a la
masse de I’exoplanete, et pas a une limite inférieure,

— la détermination de la luminosité intrinseque des planetes a différents dges permet de mieux contraindre
les modeles d’évolution planétaires,

— I’étude spectroscopique de I’atmosphere ouvre la voie a I’exploration fine de ses caractéristiques :

— elle meéne aux premiers tests directs des modeles atmosphériques. Ces études peuvent ainsi donner
des indices sur la présence de nuages dans 1’atmosphere,

— enfin, elle permet de déceler les marqueurs préférentiels d’une activité biologique et donc de la
présence potentielle de la vie sur une exoplanete.

1.1.2.2 Problématique et technologie

Le principal écueil de la détection par imagerie directe réside dans le gigantesque rapport de flux existant
entre une étoile et une planéte. Le flux de I’étoile peut selon les cas atteindre jusqu’a 1012 fois celui de la
planete. L’imagerie est aujourd’hui essentiellement prévue depuis le sol, ou seuls les grands télescopes de
10m et bientdt plus permettent de collecter suffisamment de photons issus de la planete. Cependant les
projets spatiaux prévoient a plus long terme de I’imagerie directe depuis 1’espace (JWST, TPF, See Coast).
Dans un premier temps, les contrastes recherchés entre étoile et planéte sont de I’ordre de 10, dans le cas
d’un Jupiter chaud orbitant un soleil. Eliminer le flux de I’étoile sans pour autant affecter celui de la planéte
est un véritable défi technologique, en particulier dans les trois domaines suivants :

Corriger la réponse de I’instrument le plus efficacement possible Tout d’abord, il est nécessaire de
corriger le plus parfaitement possible la réponse de I’instrument optique, et de condenser toute la lumiere
de I’étoile dans la tache de diffraction. Les propriétés de cette derniere sont en effet connues et maitrisées,
et il est alors plus facile de I’éliminer. La correction de la réponse instrumentale est assurée par un systeme
d’optique adaptative extréme assurant non seulement la correction de la perturbation induite par la turbu-
lence atmosphérique, mais aussi la correction des aberrations optiques internes a I’instrument. Cet aspect
est abordé dans le chapitre 3.

Eliminer physiquement le signal de 1’étoile avant la détection L’élimination physique du signal de
I’étoile permet de réduire le bruit de photon, limitation ultime de toute observation. L’utilisation d’un coro-
nographe permet d’atteindre ce but, mais est néanmoins trés sensible a la qualité optique de I’instrument.
Le coronographe élimine en effet la tache de diffraction, c’est a dire la portion de la lumiere corrigée par
I’optique adaptative. Cet aspect est abordé dans le chapitre 5.

Traiter les images pour éliminer les résidus non corrigés Afin d’améliorer encore la détection finale, et
permettre ainsi d’observer des compagnons de fort contraste, il est indispensable de prendre en compte tous
les résidus calibrés mais non corrigés et les inclure dans un processus de traitement d’image. Pour ce faire,
plusieurs méthodes différentielles utilisent la signature du compagnon dans différentes bandes spectrales,
ou dans différentes polarisations afin de soustraire le signal de 1’étoile au profit de celui du compagnon. Cet
aspect est abordé dans le chapitre 4.

1.1.2.3 Interférométrie de « nulling »

Dans le cas d’exoterres, le rapport de flux entre la planéte et son étoile est plus faible dans I’infrarouge
que dans le visible (10° pour 10° dans le visible). Le spectre de 1’atmosphére planétaire & 10um présente
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également des biosignatures indispensables a la détection de la vie (comme par exemple 1’ozone [20]).
Cependant la résolution des intruments décroit avec la longueur d’onde, et seuls les interférometres de
plusieurs dizaines de métres de base peuvent séparer un systeme étoile-planete dans ces domaines spectraux.
De plus, la détection est facilitée depuis I’espace par I’environnement froid propice a une détection dans
I’infrarouge thermique.

L’interférométrie est par ailleurs un moyen efficace d’annuler le flux de I’étoile centrale. 1l est pour cela
nécessaire d’observer le systeme étoile-compagnon par exemple avec deux télescopes, et de recombiner les
faisceaux issus des deux télescopes en les déphasant de 7 1’un par rapport a I’autre. Lors de la recombinaison,
la lumiére de I’étoile interfere destructivement, et est annulée au profit de la lumiere du compagnon.

Il existe aujourd’hui deux projets spatiaux d’interférométrie de nulling DARWIN [21] pour I’Europe et
TPF-I [22] pour les Etats-Unis ayant pour but la détection d’exoterres.

1.2 Les projets de détection directe

Plusieurs projets actuels ont pour objectif la détection directe d’exoplanetes depuis le sol. Parmi ceux-ci
le projet européen SPHERE et le projet américain GPL.

SPHERE (pour Spectro-Polarimetric High-contrast Exoplanet REsearch [23]) est un instrument de se-
conde génération pour le VLT. Son but premier est la détection et la caractérisation d’objets faibles (idéa-
lement de nouvelles planetes géantes extrasolaires) en orbite autour d’étoiles proches. Les contrastes maxi-
maux recherchés sont de 1’ordre de 105. Sphere est un imageur spectral et polarimétrique proche infra-rouge
et visible, alié¢ a un spectrometre a intégrale de champ (IFS).

GPI (pour Gémini Planet Imager [24]) est un instrument de seconde génération pour I’observatoire de
Gemini. Semblable a SPHERE, son dimensionnement légérement supérieur vise une détectivité 1égerement
accrue (107).



Chapitre 2

Outils et instruments

Ce chapitre a pour but de présenter les différentes méthodes et techniques nécessaires a la bonne com-
préhension de cette these. Il ne se veut certes pas exhaustif, et le lecteur curieux trouvera de nombreuses
références bien plus compleétes auxquelles se rapporter en cas de besoin. Il cherche plutét a introduire brie-
vement les pré-requis spécifiques a la suite de ’ouvrage. Dans un premier temps je décris le formalisme
de formation d’image classique en présence d’un instrument réaliste. Dans un second temps, I’impact de
la turbulence atmosphérique sur les observations au sol ainsi que le processus de formation d’image atte-
nant. Dans un troisieme temps, je m’intéresse aux méthodes d’inversion appliquées a I’acquisition d’images.
Puis je dresse un état des lieux de la coronographie. Enfin, j’aborde le principe de I'imagerie différentielle,
spectrale et angulaire.

2.1 Formation d’image

2.1.1 Imagerie d’objets étendus, relation objet/image

Le processus de formation d’image est décrit par la théorie scalaire de la diffraction [25, 26]. Sous hy-
pothese d’isoplanétisme, i.e. d’uniformité de la réponse de I’instrument dans le champ, il peut €tre modélisé
par le produit de convolution de 1’objet observé et de la réponse impulsionnelle de I’instrument imageur
utilisé. En notant h,,; la réponse de I’instrument imageur, o I’objet observé et x I’opérateur de convolution,
il vient pour ¢ I’'image plan focal :

i = hopt % 0 @2.1)

olt la convolution des fonctions fi et f se définit par f1 x fo(x) = [ f1(t)fo(x —t)dt

2.1.1.1 Réponse d’un instrument imageur

La réponse d’un instrument imageur en lumiere incohérente est appelée la Fonction d’Etalement du
Point (FEP) ou la Point Spread Function (PSF). Concrétement, la FEP est 'image par I'instrument d’un
objet observé o ponctuel et monochromatique. Elle est égale au module carré de la transformée de Fourier
de I’amplitude complexe ¢ du champ scalaire €électromagnétique dans la pupille P de I'instrument. Le
champ dans la pupille se calcule directement par la relation ¢ = APel?. ¢ représente la phase du champ
électromagnétique dans la pupille de I’instrument. .4 est I’amplitude du champ dans la pupille en 1’absence
d’aberrations. La pupille est définie par :

1 sioc<r<l1
P_{ 0 sinon (2.2)

27
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ol oc est le rayon de I’occultation centrale du télescope, rapporté au rayon de la pupille.

hopt(e) = [TF! ((x))]? 2.3)

ou « est la variable du plan focal, et r la variable plan pupille. Dans la suite on négligera, sauf mention
contraire, les variations spatiales de I’amplitude (A ~ 1). La transformée de Fourier d’une fonction f
dépendant de la variable r, associée a la variable duale o est définie par :

TE () (@) = [ fe e (2.4)

Imageur parfait Dans le cas d’un imageur parfait, I’amplitude complexe provenant d’une source ponc-
tuelle a I’infini est constante et peut étre prise égale a 1 sur toute la pupille, la phase ¢ est constante. La
réponse de I’instrument est alors le module carré de la transformée de Fourier de la fonction pupille. Dans
le cas d’une pupille circulaire sans occultation centrale (i.e. oc = 0), la FEP est alors une tache d’ Airy (cf
Figure 2.1 [gauche]).

Imageur aberrant - Polynémes de Zernike Un instrument réel est cependant entaché d’aberrations op-
tiques. Ces aberrations peuvent avoir plusieurs origines : défauts de polissage des optiques, mauvais aligne-
ments sur le banc, rayons de courbure inadaptés. Les aberrations s’apparentent a un défaut de phase et sont
donc notées ¢, par analogie a la phase ¢ du champ électromagnétique. Dans le cas o I'imageur présente
des aberrations ¢y, la phase ¢ du champ électromagnétique en sortie de pupille n’est plus nulle et le champ
1 est noté de facon générale Pe’?. La FEP n’est alors plus une tache d’ Airy, mais une tache dont la structure
dépend des aberrations ¢, de I’instrument (cf Figure 2.1 [droite]).

F1G. 2.1 - FEP a A = 1pm de 'instrument parfait [gauche] et d’un instrument aberrant [droite] en échelle
logarithmique. L’erreur de front d’onde est de 100nm.

La phase ¢ dans la pupille est souvent décrite en utilisant sa décomposition sur la base des polynomes de
Zernike {Z}} (Figure 2.2). Celle-ci est orthonormée sur un disque unité et est donc particulierement adap-
tée a la description d’une phase aberrante définie sur un tel support. Les polyndmes de Zernike s’écrivent
comme le produit d’une fonction radiale R]*(r) et d’une fonction azimutale ©](6). Ces deux fonctions sont
paramétrées par leur degré radial n et leur degré azimutal m. Le degré radial donne le nombre d’annulations
du polynéme selon un diametre du support et le degré azimutal sur le périmetre extérieur du support.

Zy(r) = Ry'(r)©5'(0) (2.5)
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ou la partie azimutale s’écrit :

vn+1 si m=0
O (0) =<1 /2(n+1)cos(mb) si.o m#0 et k pair (2.6)
V2(n + 1) sin(mf) si. m#0 et k impair

et la partie radiale s’écrit :

(n—m)/2
m _ (_1)S(n_3)! n—2s
Bu(r) = Z% P YR sy s LA @7

Les polyndmes de Zernike sont couramment utilisés en imagerie optique pour deux principales raisons :
d’une part, les premiers polyndomes décrivent bien les aberrations optiques de bas ordre (défocalisation, astig-
matisme, coma, aberration sphérique), d’autre part le degré radial donne directement acces aux fréquences
spatiales de la phase dans la pupille [27]. La base des Zernike étant complete, la phase ¢ se décompose de
la fagon suivante :

k=00
b= arZ 2.8)
k=1

ol ay, sont les coefficients de la décomposition, appelés coefficients de Zernike. Les aj, sont exprimés en
chemin optique ou en phase pour une longueur d’onde donnée selon le cas. La FEP d’un instrument imageur
est donc entierement paramétrée par la décomposition des aberrations sur la base des polyndmes de Zernike
Q.

hope(2) = [TE~ (P(r)ed DA s 2.9)

2.1.1.2 Fonction de transfert optique d’un instrument parfait

Afin de simplifier les notations, on note dans la suite §(f) = TF (g(c)). Dans le domaine de Fourier, la
relation de convolution 2.1 devient un simple produit, qui met en jeu les transformées de Fourier de I’'image
i(f) et de Iobjet 6(f), ainsi que hopt(f) la fonction de transfert optique (FTO). f, la fréquence spatiale, est la
variable du plan de Fourier. Cette fonction de transfert est un filtre appliqué sur le spectre de 1’objet observé.

i(F) = hopt(£)o(f) (2.10)

La fonction de transfert optique peut étre définie de maniere équivalente par I’auto-corrélation du champ
électromagnétique dans la pupille compte tenu des propriétés de la transformée de Fourier.

hopt (£) = (1 @ ¥) (Af) 2.11)

ol la corrélation entre deux fonctions a valeurs complexes f; et fo est définie par f; ® fao(z) =
[ f£(t)f2(t + z)dt. En absence d’aberrations, (¢ nulle), la fonction de transfert optique est 1’autocor-
rélation de la pupille. Elle a la forme d’un cone renversé (Figure 2.3) d’équation 2.12

2\ 3
hopt (F) = % arccos <%> - % <1 - <%> ) (2.12)

et présente donc une fréquence spatiale de coupure

fe=D/\ (2.13)
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FIG. 2.2 — Premiers polyndmes de Zernike Zj, pour k allant de 1 a 21.
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FIG. 2.3 — Fonction de transfert optique d’un instrument parfait. La fréquence de coupure a D/ est nette-
ment visible.

2.1.1.3 Fonction de transfert optique d’un instrument aberrant

En présence d’aberrations (la phase ¢ est alors non nulle), I’expression de la fonction de transfert optique
s’écrit alors de facon générale :

hopt (£) = / V¥ () (r + Af)df (2.14)
= / A(r)P(r)A(r + M)P(r + M)l GrTA)=em) gf (2.15)

La FTO est donc modifiée par la présence d’aberrations. Son profil avec et sans aberrations est tracé sur
la Figure 2.15, en particulier I’aire totale de la FTO diminue avec les aberrations introduites.

2.1.2 Acquisition d’images

Le modele de formation d’image précédent permet de représenter la répartition continue d’intensité
lumineuse dans le plan focal du détecteur. Cette image continue est échantillonnée par le détecteur (CCD,
détecteur IR), qui integre le flux sur une grille de pixels. Cette opération est équivalente a la convolution de
I’image continue ¢ par la réponse du détecteur h ., puis par sa discrétisation, enfin par I’ajout de bruit de
photon et de détecteur. La fonction de transfert du détecteur Bdet est donnée par la transformée de Fourier
de la fonction support du pixel (incluant les pertes, cross-talk par exemple) ; celle-ci est parfois moins large
que la distance inter-pixels. La réponse globale de I’instrument / avec acquisition par la caméra CCD s’écrit
donc comme la convolution de la réponse instrumentale optique par la réponse du CCD.

h = hopt * hdet (216)

L’image discrétisée apres acquisition s’écrit :

i = [hxog +b 2.17)
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ol i représente 1’image discrétisée, [ - | représente I’opération de discrétisation par un peigne de pas p
égal a la distance inter-pixel. b représente le bruit additif (bruit de photon ou de détecteur).

L’opération de discrétisation peut de la méme facon s’appliquer a 1’objet. En effet les opérations d’in-
version (présentées par la suite) appliquées a I’image permettent d’estimer un objet lui aussi discrétisé sur
la méme grille de pixels. Il est donc possible de noter I’opération de convolution discrete précédente 2.17 de
la fagon suivante :

i=Ho+b (2.18)

en notant o la forme discrete de 1’objet et H la matrice correspondant a la convolution par la réponse im-
pulsionnelle & (matrice Toepliz a blocs Toepliz) également discrétisée. Le bruit b est une grandeur discrete
puisque celui-ci apparait lors de la lecture de chaque pixel. Dans la suite, seule 1’écriture continue ¢ = h * 0
sera utilisée, le contexte permettant souvent de différencier le cas numérique du cas continu.

Il est a noter que la discrétisation de 1’objet continu o en objet discret o constitue une approximation
et nous prive des informations hautes fréquences contenues a priori dans 1’objet 0. Une fagon de retrouver
ces hautes fréquences dans I’objet estimé o est de paramétrer I’objet par un jeu de fonctions continues.
Il est nécessaire pour reconstruire 1’objet que les parametres soient identifiables a 1’aide des seules basses
fréquences accessibles dans I’image discréte i.

2.1.2.1 Fonction de transfert détecteur et échantillonnage

La fonction de transfert du détecteur est donnée par la transformée de Fourier de la fonction support du
pixel, et présente une fréquence de coupure f, = 1/p. Le théoréme de Shannon stipule que la discrétisation
de I’image continue observée a travers un instrument optique ne supprime pas d’information si la fréquence
d’échantillonnage est deux fois supérieure a la fréquence maximum de I’image (liée a la fréquence de cou-
pure de la FTO). L’échantillonnage e est donné par le rapport f;,/ f. Un échantillonnage e > 2 satisfait donc
au théoreme de Shannon et garantit une restitution de toutes les fréquences spatiales transmises par la FTO
de I'instrument sans pertes d’information. Dans le cas d’un télescope de diametre D observant a la longueur
d’onde A, le pas pixel p doit donc étre inférieur a \/2D. La Figure 2.4 montre des coupes des différentes
FTO d’un instrument parfait échantillonné a la fréquence de Shannon (e = 2). Il est a noter que dans cette
configuration la fréquence de coupure de la fonction de transfert du détecteur est 2D /. De plus, la fonction
de transfert du détecteur n’a qu’un effet réduit sur la fonction de transfert totale.

2.2 Turbulence et Optique Adaptative

2.2.1 Imagerie a travers la turbulence

Toute observation de 1’espace avec un télescope situé au sol se heurte inévitablement au probleme de
la turbulence atmosphérique, qui perturbe de fagon dynamique les images. Une description détaillée de
la turbulence et de ses effets sur la formation d’image en astronomie est donnée dans 1’ouvrage de Fran-
cois Roddier [28]. Les masses d’air a différentes températures, en mouvement, induisent des fluctuations
d’indice optique le long de la ligne de visée. Les images s’en trouvent fortement déformées, le principal ef-
fet étant une perte nette de résolution angulaire du télescope (cf Figure 2.5). Pour un instrument de diameétre
D observant a travers la turbulence, la limite de résolution d’une image a long temps de pose (ou « image
longue pose ») n’est plus \/D mais \/rg, avec 7 le diamétre de Fried [29]. Ce parametre peut alors étre
vu comme le diametre équivalent du télescope donnant en 1’absence de turbulences la méme résolution
qu’un télescope de diamétre infini en présence de turbulence. La résolution limitée par la turbulence A\/r(
est appelée seeing et vaut typiquement 0,5 a 1,0 seconde d’arc dans les bons sites d’observation.

Le diametre de Fried caractérise de facon simple et intégrée la force de la turbulence. Il caractérise 1’effet
statistique de la turbulence intégrée sur toute la ligne de visée. Il s’exprime ainsi en fonction de la force de
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F1G. 2.4 — Fonctions de transfert optique, détecteur et totale dans le cas d’un instrument parfait échantillonné

a Shannon.

F1G. 2.5 — Images simulées avec turbulence [gauche] et sans turbulence [droite]. Le seeing (force de la

turbulence) est de 0,6 seconde d’arc.
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la turbulence a I’altitude z :

_3
5

= 10.42 2m : 1 0002 d 2.19
ro = o, (7) — | e 2.19)

avec C2(z) la constante de structure des fluctuations de I’indice optique de 1’air, qui caractérise la force
de la turbulence a I’altitude z, v ’angle zénithal, et A la longueur d’onde d’observation.

Le modele de Kolmogorov [30] permet de quantifier la corrélation spatiale des fluctuations d’indice de
I’atmosphere turbulente, et en conséquence de la phase. Selon ce modele, la Densité Spectrale de Puissance
(DSP) de la phase turbulente W (f) s’écrit en fonction du parametre de Fried :

ol

Wy(f) = 0,0237 . (2.20)
6

Ce modele de la DSP présente une limite principale qu’est sa valeur infinie en f = 0. Le modele plus
précis de Van Karman introduit deux parameétres physiques que sont la grande et la petite échelle L et [p.
Le modele de Von Karman couvre alors tout le domaine inertiel et évite la divergence en 0 du modele de
Kolmogorov. Ces deux modeles sont tracés sur la Figure 2.6. Lors des simulations effectuées dans le cadre
de ce travail de these, les phases turbulentes considérées sont créées en suivant le modele de Von Karman.
Ce modele réaliste inclue une grande échelle de Ly = 25 m, cette grandeur correspond a la taille typique
des plus importantes tourbillons dans I’atmosphere[31].

— Kolmogorov .
107° Von Karman (L,=20m, l,=1cm) AN

0.01 0.10 1.00 10.00 100.00
Fréquences spatiales (m™")

F1G. 2.6 — Densités spectrales de puissance des fluctuations de phase turbulente. Deux modeles sont consi-
dérés, Kolmogorov et Von Karman.

Dans le cadre du modele de Kolmogorov, la variance spatiale de la phase turbulente U?b s’exprime alors
en fonction du diametre du télescope et du parametre de Fried :

(03)=1,03 <B> ’ (2.21)

7o
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2.2.2 Fonction de structure de la phase turbulente D

La fonction de structure [28] de la phase turbulente permet de caractériser la statistique de la turbulence
atmosphérique plus finement que le parametre de Fried rg. Cette fonction de structure se définit comme la
variance en un point r des fluctuations de phase entre deux points distants de p :

Dy(r,p) =< [p(r) — ¢(r + p)|* > . (222)

Il est a noter que la fonction de structure dépend de facon simple de la longueur d’onde, comme la phase
au carré. La fonction de structure peut donc étre calibrée a une longueur d’onde, puis remise a I’échelle
suivant la relation 2.23 pour obtenir la fonction de structure a une autre longueur d’onde.

)\ 2
Dy, (p) = <f> Dy, (p) (2.23)

Sous hypothese de stationnarité spatiale de la phase, cette variance ne dépend pas du point r considéré
mais seulement de la distance p entre deux points dans la pupille. En considérant que la phase turbulente
est régie par la statistique de Kolmogorov [30, 27, 32], la fonction de structure s’écrit alors en fonction du
parametre de Fried :

Dy(p) = 6,88(2)5 (2.24)

ro
Cette expression est vraie en premiere approximation. Elle suppose que la phase dans la pupille ré-
sulte d’un processus stationnaire. Si cette hypothese se vérifie dans le cas d’une phase non corrigée, c’est
cependant moins vrai lorsque la phase est corrigée par des actionneurs localisés dans la pupille[ 27].
Le lecteur intéressé trouvera une description complete des effets de la turbulence dans [28].

2.2.3 FEP-FTO du systéeme télescope-turbulence

La fonction de transfert associée au systeme télescope-turbulence s’écrit comme le produit de la fonction
de transfert optique du télescope seul (sans turbulence) hop(f) par la fonction de transfert optique longue
pose de la turbulence B(f). Cette relation est clairement démontrée dans 1’ouvrage de Roddier [33].

hip(f) = hop(f)B(f) (2.25)

La fonction de transfert optique du télescope seul ﬁgpt(f ) a déja été explicitée dans la section 2.1.1.3.
La fonction de transfert optique associée a la turbulence B(f) s’écrit de fagcon simple avec la fonction de
structure Dy(p) :

B(f) = e 2Ds(P) (2.26)

ou les variables fréquentielle f et pupillaire p sont liées par la relation p = Af.

La FTO turbulente B(f) introduit donc une fréquence de coupure inférieure a celle d’un télescope parfait
(Figure 2.7). La FTO de la turbulence se comporte comme un filtre passe-bas, de fréquence de coupure
ro/A. Le diametre de Fried (de I’ordre de 10 cm dans le visible et pour un bon site d’observation) est en
général inférieur au diametre du télescope considéré, ce qui implique une perte de résolution imposée par la
turbulence.

2.2.4 Doptique adaptative

Des 1953, Horace Babcock [34] a eu I’idée de mesurer les distorsions présentes da