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3.2 L’étoile laser et NAOS, mesure en boucle ouverte . . . .. . . . . . . . . 77
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Avant Propos

A l’or ée du XXI� siècle, l’installation de syst`emes d’optique adaptative sur tous les grands

télescopes fait resurgir le manque d’´etoile de référence suffisamment brillante pour obser-

ver des objets faibles et l’utilit´e de l’étoile laser est universellement accept´ee. C’est dans

ce contexte que la commission europ´eenne a d´ecidé en 1997 de financer le projetTraining

Mobility of Researchers(TMR) appeléLaser guide stars for 8 meters telescopes. Le TMR

comprend sept groupes :

– le Centre de Recherches Astronomiques de Lyon (CRAL) en France,

– leDepartment of Physics, University College Galwayen Irlande,

– l’ Imperial Collegèa Londres en Angleterre,

– l’ Osservatorio Astrofisico di Arcetrià Florence en Italie,

– l’ Instituto d’Astrofisica de Canariasauxı̂les Canaries,

– leMax Planck Institut f̈ur Extraterrestriche Physik̀a Garching en Allemagne,

– l’Observatoire Europ´een Austral (ESO) `a Garching en Allemagne.

Cinq groupes de travail ont ´eté formés pourétudier les différents probl`emes associ´esà

l’utilisation d’uneétoile laser :

– Groupe A -Gain apporté par l’ étoile laser sur l’astrophysique. L’utilisation d’une

étoile laser va de toute ´evidence augmenter le nombre d’objets scientifiques observables

avec l’OA. Beaucoup d’objets scientifiques sont en effet trop faibles pour corriger l’en-

semble de la perturbation mais suffisamment brillants pour mesurer les aberrations de

bas ordres. Il faut cependant aussi consid´erer les objets tr`es faibles et ´etudier la possibi-

lit é de les observer en mesurant le basculement du front d’onde (modes tip et tilt), soit

à l’aide d’uneétoile naturelle l´egèrement hors de l’axe optique du t´elescope, soit par

d’autres méthodes.

– Groupe B -Logiciel de simulation de syst̀emes d’optique adaptative avec laser. Le

développement de ce code ´etait l’un des objectifs majeurs de ce projet. Le logiciel final

est maintenant disponible pour tous les membres du TMR (je le d´ecrirais plus largement

au chapitre 2).

– Groupe C -Etude des probl̀emes oṕerationnels. L’ équipe de l’Institut du Max Planck

a étudié les problèmes de s´ecurité lors de l’utilisation du laser, de pollution lumineuse

par le laser et de maintenance sur le syst`eme ALFA (Adaptive optics with a Laser For

Astronomyinstallé à Calar-Alto au foyer coud´e du télescope `a 3.5 m de diam`etre par
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CHAPITRE 0. AVANT PROPOS

les Instituts Max Planck d’Heidelberg et de Garching). L’effet du laser sur le syst`eme

d’optique adaptative en terme de bruit de fond, de calibrations a aussi ´eté étudié (voir

Ott & Holstenberg (1998), Ageorgeset al. (2000), Davieset al. (2000b) et Ageorges

et al. (1998) pour plus de pr´ecisions ainsi que le chapitre 3).

– Groupe D -Analyseurs de front d’onde de prochaine ǵenération. Les analyseurs

de front d’onde doivent ˆetre adapt´esà l’utilisation du laser. Le champ des sous-pupilles

doit être optimisé, la précision des d´etecteurs doit ˆetre améliorée et l’on doit acc´elérer le

traitement de donn´ees. L’étoile laser (EL) apporte la n´ecessit´e de déterminer le bascu-

lement et un des buts du TMR ´etait aussi d’´etudier différentes m´ethodes de mesures du

tip-tilt (laser polychromatique, ou cigare-laser d´ecrits aux paragraphes 1.3.5 et 1.3.5).

L’ étude de la r´eduction de l’effet de cˆone est aussi un ´elément important du TMR. Enfin,

ce projet avait aussi pour but d’avancer dans l’´etude théorique des syst`emes d’optique

adaptative multi-conjugu´e qui permettent d’augmenter le champ corrig´e (voir chapitre

5 et le rapport Le Louarnet al., 2000) en utilisant des syst`emes d’analyse des perturba-

tions plusélaborés.

– Groupe E -Résultats exṕerimentaux. Au cours de ces trois ann´ees, ALFA aété

amélioré, et est utilis´e aujourd’hui pour des observations scientifiques. Les deux m´etho-

des principales propos´ees pour mesurer le basculement en utilisant un faisceau laser ont

été testées : l’expérience polychromatique et le cigare-laser. Des campagnes de mesures

de profil de turbulence ont aussi ´eté menées (Klückers, 1998).

J’ai ainsi commenc´e ma thèse en octobre 1997 `a l’ESO sur un financement du TMR.

J’ai travaillé sur certains probl`emes sp´ecifiques au laser comme l’´elongation de l’étoile

artificielle ou sur la recherche de solution `a l’effet de cône. J’ai particip´e à l’élaboration

du code num´erique en simulant la tache laser dans son int´egralité, depuis le tir du laser

jusqu’à son arrivée dans le t´elescope.

Effectuer une th`ese au sein d’un regroupement europ´een m’a permis de collaborer prin-

cipalement avec l’Observatoire d’Arcetri mais aussi avec l’Institut Max Planck lors de la

vérification des simulations par une comparaison aux donn´ees pratiques. L’avantage d’un

environnement comme celui de l’ESO, et plus particuli`erement du groupe instrumenta-

tion m’a permis de suivre la r´ealisation d’un syst`eme d’optique adaptative comme NAOS

(Nasmyth Adaptive Optics System) et aussi les phases de conception et de d´efinition de

MACAO (Multiple Application Curvature Adaptive Optics). Dans un contexte de comp´e-

tition internationale intense, l’optique adaptative est incontournable pour atteindre une

résolutionéquivalente `a la limite de diffraction avec des t´elescopes au sol. Ce travail suit

l’ évolution des id´ees dans le domaine de l’OA en commenc¸ant par les questions li´eesà

la tache laser et finissant avec le concept de syst`eme multi-conjugu´e et un avant-goˆut des

performances atteignables avec un tel syst`eme.
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Chapitre 1

Introduction

Lorsque Galilée construit sa premi`ere lunette astronomique en 1610, nul ne s’imagine

que quatre si`ecles plus tard des t´elescopes de 10 m`etres de diam`etre seront construits

en masse. Il ne se pr´eoccupe pas non plus de la d´egradation de son image en raison de

l’atmosphère. Mais d’ailleurs, qu’est-ce que l’atmosph`ere ?

Je vais pr´esenter successivement dans ce chapitre les propri´etés de l’atmosph`ere et quelques

paramètres utiles pour la caract´eriser, puis j’introduirai l’optique adaptative, ses diff´erents

éléments ainsi que le concept de l’´etoile laser et ses probl`emes associ´es.

1.1 L’atmosphère terrestre

1.1.1 Description ǵenérale

La terre est entour´ee d’une atmosph`ere de quelques centaines de kilom`etres d’épaisseur

stratifiée en 4 zones principales :

– La troposph`ere se situe entre le sol et 8 `a 15 kilomètres d’altitude. C’est la zone la

plus dense. Sa temp´erature d´ecroı̂t avec l’altitude, passant de 17 degr´es en moyenne au

niveau du sol `a -52 degr´esà 15 km. La majeure partie de la turbulence atmosph´erique

provient de cette r´egion.

– La stratosph`ere s’étend de la troposph`ere jusqu’à 50 km. Sa temp´erature croˆıt graduel-

lement jusqu’à -3 degrés.

90� de l’atmosphère est contenue dans ces deux couches.
– La mésosph`ere lui succ`ede jusqu’à environ 85 km (la m´esopause allant jusqu’`a 105-

120 km). La temp´erature est alors de -93 degr´es.

– La dernière zone appel´ee thermosph`ere s’étend jusqu’`a environ 600 km.

La température varie ´enormément avec l’altitude. Il est cependant possible de consid´erer

que l’atmosph`ere entière est une succession de couches en ´equilibre thermique et que la

jonction de deux couches est le lieu de m´elange de temp´erature. L’indice de r´efraction de

l’air est essentiellement inversement proportionnel `a la température, on peut donc suppo-

ser que l’atmosph`ere est un ensemble de couches d’indices de r´efraction différents.

1



CHAPITRE 1. INTRODUCTION

FIG . 1.1: Répartition de l’atmosph̀ere terrestre - Dessin de la NASA

En traversant l’atmosph`ere, la lumière d’uneétoile est d´eviéeà chaque changement d’indi-

ce de l’air. L’oeil n’est pas tr`es sensible `a ces perturbations mais leur effet est perceptible

par la scintillation des ´etoiles et mˆeme encore plus visible par le ph´enomène de mirage :

l’atmosphère chauffée près du sol change d’indice de r´efraction et courbe les rayons pro-

venant du ciel. La couleur bleue du ciel ressemble `a uneétendue d’eau comme le montre

l’image 1.21. On peut aussi comparer l’effet de l’atmosph`ere au courant d’une rivi`ere : si

1. Extraite de l’adresse Internet de l’encyclop´edie HACHETTE http ://www.club-internet.fr/encyclopedie en recher-

chant le mot mirage.

2



1.1. L’ATMOSPH ÈRE TERRESTRE

FIG . 1.2: Quel est l’effet de l’atmosph̀ere ? Il change le front d’onde de l’étoile. Une similitude existe avec

le mirage : le changement de l’indice de l’air est la conséquence de ces deux phénom̀enes. Comme on voit

uneétendue d’eau qui n’est que l’image du ciel, l’étoile apparâıt déforḿee, taveluŕee.

l’on met un bâton dans l’eau, une cassure apparaˆıt sur celui-ci juste au niveau de la surface

de l’eau. C’est le changement d’indice qui cr´ee ce ph´enomène. Chaque rayon lumineux

de l’objet subit cet effet de nombreuses fois en traversant l’atmosph`ere et l’image que

l’on forme depuis le sol est tr`es différente de l’objet original. La centaine de kilom`etres

d’atmosphère présente entre la m´esosph`ere et le sol suffit `a détériorer l’information de

phase contenue dans la lumi`ere de l’étoile.

Cette détérioration est la combinaison de ces variations d’indice qui entraˆıne une variation

de chemin optique

Æ �
�
������� (1.1)

après la travers´ee de toute l’atmosph`ere.����� est l’indice de réfraction de l’airà l’altitude

�. Il est au premier ordre ind´ependant de la longueur d’onde. La d´eformation de la surface

du front d’onde (appel´ee aussi diff´erence de marche, g´enéralement exprim´ee en microns

ou en nanom`etres) est une quantit´e indépendante de la longueur d’onde. La fluctuation de

la phase du front d’onde est reli´eeà la fluctuation du chemin optique par la relation :

� � �Æ� (1.2)

où � � ���� est le nombre de d’onde,� étant la longueur d’onde etÆ est définie à

l’ équation 1.1. Pour une mˆeme fluctuation de chemin optique, les variations de phase sont

plus petites vers l’infrarouge. L’indice de r´efraction variant spatialement, tous les rayons

lumineux provenant d’un objet ne sont pas d´eviés de mani`ere identique. Roddier (1981) a

fait uneétude détaillée des effets de la turbulence en imagerie. Celle–ci est g´enéralement

considérée comme un processus stationnaire. Les fluctuations de l’indice de r´efraction

ont une distribution gaussienne et Kolmogorov fut le premier `a dériver leur statistique

spatiale.

La variance de la diff´erence entre deux valeurs d’indice de r´efraction est directement

proportionnelle `a la variance de la diff´erence de deux valeurs de temp´erature en deux

points différents. La variation de temp´erature d´epend uniquement du taux de production

d’énergie turbulente, du taux de dissipation mol´eculaire et de la distance	
 entre les deux

pointsétudiés. On consid`ere donc que l’indice de r´efraction dépend de la temp´erature et

3



CHAPITRE 1. INTRODUCTION

de la concentration de vapeur d’eau.

L’effet de la variation de la concentration de vapeur d’eau ´etant négligé, la fonction de

structure de l’indice de r´efraction est d´efinie par :

����	
�� �� ����	
�� ���	
 � 	
��� �� ��
��	
����� (1.3)

Le coefficient�� est appel´e coefficient de structure de l’indice de r´efraction. Il est pro-

portionnelà la constante de structure de la temp´erature. Les symboles�� indiquent le

calcul de la moyenne. Ici��
� est défini en�����, et varie entre	
��� et	
��� ����� pour

un profil d’Hufnagel (Hufnagel & Stanley, 1964) comme indiqu´e à la figure 1.3.

La puissance spectrale des fluctuations de l’indice de r´efraction est alors d´efinie par le

spectre de Kolmogorov :

���	�� � 
� ����
����

���	��������� (1.4)

pour des fréquences comprises entre	��� �
���	���� � 	���.

Comment l’indice de l’air agit sur la lumière ?

Selon la théorie des ondes ´electromagn´etiques, tout faisceau lumineux est d´ecrit à la co-

ordonnée (	
� �) par une amplitude�� et une phase complexe. Si l’on consid`ere une onde

monochromatique plane, elle s’´ecrit :


��	
� � �� ��������	
��� (1.5)

�� est le module du champ complexe
��	
� et���	
� la variation de phase introduite par

les variations de l’indice de r´efraction dans la coucheÆ� à l’altitude h. Consid´erons�� �

	 pour simplification. Young (1970) a montr´e que lors d’observations astronomiques `a un

angle zénithal inférieurà 60 degr´es, on peut supposer que la variation de phase induite par

une couche de l’atmosph`ere d’épaisseurÆ� est très petite devant l’unit´e. Les fluctuations

produites au sol par une couche situ´eeà l’altitude� sont alors d´efinies par :


��	
� � 	 � ����	
� (1.6)

C’est l’approximation des faibles perturbations.

Lorsqu’il y a plusieurs couches, les fluctuations de phase s’additionnent lin´eairement.

Le champ complexe au niveau du sol est donn´e par la convolution de Fresnel :


��	
� � �	 � ���	
��� �
	

���
������


�

��
��

� 	 � ���	
�� 	

��
������


�

��
�� (1.7)

Le symbole� décrit la convolution. On obtient ainsi
��	
� � 	 � ��	
� où ��	
� � ��	
� �

����	
� décrit les variations du champ complexe au niveau du sol :

��	
� � ��	
�� 	

��
�����


�

��
� (1.8)
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1.1. L’ATMOSPH ÈRE TERRESTRE

���	
� � ��	
�� 	

��
�����


�

��
� (1.9)

Sa partie r´eelle��	
� représente les variations de l’amplitude du champ et la partie imagi-

naire���	
�, les variations de phase. Dans l’approximation de champ proche, on n´eglige

les fluctuations de l’amplitude et donc la scintillation.

La fonction de structure de
��	
� est alors ´egaleà la fonction de structure���	
� de la

phase���	
� (démontré par Fried, 1966b). Roddier (1981) montre que cette approximation

introduit une erreur au plus de quelques pourcents.

Mais qu’est-ce que la scintillation ?

C’est la fluctuation temporelle de l’amplitude de l’onde ´electromagn´etique d’un objet

dont la lumière a travers´e l’atmosphère. Cette variation est g´enérée par les couches les

plus hautes alors que le changement de phase est du aux couches plus basses principale-

ment.

Par action du vent, les couches se d´eplacent provoquant un brassage de la temp´erature

et donc de l’indice de r´efraction. L’ondulation de l’indice de r´efraction de l’atmosph`ere

agit comme des lentilles convergentes ou divergentes sur la lumi`ere de l’objet astrono-

mique. Afin de percevoir ces fluctuations d’intensit´e spatiales et temporelles, les couches

doiventêtre suffisamment ´eloignées de la surface collectrice de photons (t´elescope). C’est

le phénomène des ombres volantes observable lors d’´eclipses totales du soleil. De nom-

breuses ´etudes ont ´eté effectuées sur la scintillation. Dravinset al.(1997a,b, 1998) pr´esen-

tent l’état des connaissances sur ce ph´enomène et discutent des propri´etés des spectres de

puissance temporels et de l’effet de la taille de l’ouverture du t´elescope. En n´egligeant la

scintillation, l’image de l’objet a une intensit´e constante mais est ´etalée dans une tache

plus ou moins grosse et irr´egulière.

Quelles techniques peuvent-ellesêtre appliqúees pour s’affranchir de l’atmosphère ?

Le moyen le plus�� simple�� est d’observer sans atmosph`ere. Le télescope spatial Hubble

(voir l’image 1.4)était ainsi plac´e en orbite le 25 April 1990 par la navette Discovery

(STS-31)à une altitude de 600 km. Il fonctionne encore et son remplac¸ant, le NGST –

un télescope de 8 m de diam`etre – est d´ejà programm´e, l’objectif étant de le placer au

point de Lagrange L2 ou `a mi-distance de Jupiter ! Il serait ainsi continuellement cach´e

du Soleil par la Terre et pourrait observer sans interruption.

Cependant, construire des t´elescopes spatiaux implique certaines limitations pratiques de

fonctionnement et un coˆut élevé. Aussi, dans le mˆeme temps, les astronomes ont essay´e de

créer des�� lunettes actives�� aux télescopes afin de corriger en permanence des variations

de l’atmosph`ere. Grâceà l’optique adaptative, les variations de phase sont mesur´ees en

direct et transmises `a un miroir déformable qui les compense en appliquant une phase in-

verse. L’image de l’objet est corrig´ee en grande partie des perturbations de l’atmosph`ere.

Le fonctionnement d’un syst`eme d’optique adaptative est d´ecrit plus en d´etail au para-

graphe 1.2.2.
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FIG . 1.3: Profil de turbulence de l’atmosphère d́efini

par Hufnagel & Stanley (1964).

FIG . 1.4: Le télescope spatial Hubble – image de la

NASA

1.1.2 Les param̀etres importants

L’atmosphère est un ´ecoulement turbulent qui dissipe l’´energie par l’interm´ediaire de cas-

cade de tourbillons de plus en plus petits. Deux grandeurs la caract´erisent : une ´echelle

interne�� et uneéchelle externe��.
L’ échelle interne�� est la tailleà laquelle les tourbillons cessent de se scinder ; l’´energie

est alors dissip´ee par friction visqueuse. L’´echelle externe�� représente la taille au del`a

de laquelle les tourbillons n’existent plus ou ne sont plus isotropes et homog`enes. Lorsque

le diamètre du télescope est tr`es inférieurà�� et très sup´erieurà ��, l’atmosphère suit la

loi de Kolmogorov (1941) (´equation 1.4). von Karman & Howarth (1931) introduisent

l’ échelle externe dans ce spectre et le red´efinissent comme :

��

�
	�
�

� 
� 
����
�

�
�� �

�
	

����
��������

(1.10)

Les valeurs de�� et �� sont indiquées au tableau 1.1 `a la page 10 et la d´etermination

expérimentale de�� est décrite juste apr`es ce tableau. Les t´elescopes de 8 m dediamètre

subissent d´ejà l’effet de l’échelle externe.

Trois autres param`etres sont int´eressants `a introduire :

– le diamètre de Fried
�
– le temps d’évolution de la turbulence��
– le domaine d’isoplan´etisme��
Nous allons les d´ecrire plus en d´etail.

Le diam̀etre de Fried :

Fried� Could (1966) et Fried (1966a, 1966b) montr`erent qu’il existait un diam`etre cri-

tique pour un t´elescope au del`a duquel la r´esolution du t´elescope ´etait limitée par l’at-
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1.1. L’ATMOSPH ÈRE TERRESTRE

mosphère. Ce diam`etre correspond `a la taille des zones de turbulence isotropes et ho-

mogènes. Si l’on regarde avec un t´elescope beaucoup plus petit que ce diam`etre, l’image

n’est pas ´eclatée. Par contre, avec un grand t´elescope, l’image est compos´ee de tavelures

dont la position et l’intensit´e varient temporellement comme on peut le voir `a la figure

1.5.

FIG . 1.5: Simulation d’images longue pose et courte pose obtenues avec un télescope de 8 m et un�� de

15 cmà � = 500 nm.

On peut déterminer ce diam`etreà partir des param`etres classiques de l’atmosph`ere : une

variation d’indice de r´efraction implique uniquement un changement de la phase de l’onde

électromagn´etique et donc le passage de l’altitude	
 à (	
 + 	
� – 	
 étant petit – se traduit par

une différence de phase. Si l’on suppose une statistique gaussienne, on d´eduit facilement

la covariance���	
� de l’onde entre	
 et (	
 � 	
) en calculant la variance de la diff´erence

de l’ondeélectromagn´etique :

���	
� � ����	

�
� ���	
�� ��	
 � 	
��� � � (1.11)

La variance de la diff´erence de phase� ���	
 � ��	
 � 	
��� � (variance spatiale de l’at-

mosphère) est appel´ee la�� fonction de structure�� �� de la phase. Elle suit la loi d’Obu-

khov (seule la phase d´epend de l’indice de r´efraction) et est ´egaleà :

���	
� � �� �	���	
� ����
����Æ�� (1.12)

Æ� est l’épaisseur d’une fine couche. En supposant que la turbulence est r´epartie dans

plusieurs couches fines, on peut exprimer la fonction de coh´erence par la somme des

perturbations `a toutes les altitudes :

���	
� � ����	

�
��� �	���	
� �� 	

	

��
���	�Æ�	� � ������	
� �� � (1.13)

où K décrit les conditions d’observation. Ceci est g´enéralisable `a une atmosph`ere continue

si on a un grand nombre de couches d’´epaisseur dh. K est alors d´efini par :

� �
�� �	

�
�
��

�
��
�
��
����

��

��� 
� (1.14)
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����  ��� est appel´ee la masse d’air.

Lorsque l’on consid`ere des images obtenues avec un long temps d’exposition, la puissance

de résolution d’un télescope au travers de la turbulence est l’int´egrale sur les fr´equences

du produit de la fonction de transfert optique du t´elescope et de la fonction de transfert

optique de l’atmosph`ere���	
���. Lorsqu’il n’y a pas d’atmosph`ere, l’image de l’étoile

est limitée par le diam`etre du télescope D. Le t´elescope ´etant circulaire, on consid`ere que

sa fonction de transfert est circulaire sans obscuration centrale ; c’est la fonction�� ca-

membert��. On définit la puissance de r´esolution2 de l’image par :

�
 �
	

�
�������� (1.15)

En présence d’atmosph`ere, la puissance de r´esolution d’un grand t´elescope (hypoth`ese

que D� 
�) ne dépend plus du diam`etre de ce dernier mais de la taille des cellules de

perturbations (voir la figure 1.5). La r´esolution du t´elescope est alors ´egaleà l’intégrale

de���	
��� :

�� � �������� �
�������� (1.16)

On peut définir un diamètre de télescope ´equivalent
� en supposant que�� estégalà
�
�
��
����

�.

On obtient alors :


� � �
� ����
��

�
������ ���

�
����

������
�
� � (1.17)

 � dépend de l’angle z´enithal , du profil!�
��"�, et de la longueur d’onde. La fonction de

structure d´efinie par l’équation 1.12 peut ˆetre reécrite :

���	
� � �� ##�
�	
�

�

���� (1.18)

 � est le diam`etre caract´eristique des cellules de turbulence pour des conditions atmosph´e-

riques donn´ees. Ce param`etre augmente vers l’infrarouge ce qui est en accord avec le fait

que les perturbations de phase diminuent.

Le temps caractéristique d’́evolution de l’atmosph̀ere :

Le temps d’évolution de l’atmosph`ere est aussi un param`etre très important. C’est le

temps caract´eristique au-del`a duquel l’atmosph`ere en un point `a varié. Il contraint la vi-

tesse de correction d’un syst`eme d’optique adaptative. Il d´epend de la vitesse moyenne

d’évolution de l’atmosph`ere et de
�. De l’ordre de quelques millisecondes dans le visi-

ble, il est difficile de corriger les images `a une telle vitesse et c’est par cons´equent une

2. Aussi appel´ee résolution en largeur de bande (voir Roddier, 1981, pages 300-301 et 338-340) `a ne pas confondre

avec l’angle d’étalement de la distribution d’irradiance d’un objet limit´e par la diffraction. On d´efinit alors deux gran-

deurs : la largeur `a mi-hauteur de la fonction d’Airy ´egaleà 1,03��� et la distance du premier anneau sombre au centre

égaleà 1,22���.
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1.1. L’ATMOSPH ÈRE TERRESTRE

difficulté technologique majeure des syst`emes d’optique adaptative mˆeme si d’énormes

progrès ont déjà été faits depuis le premier syst`eme.

�� �

�
!
� (1.19)

où ! est la vitesse moyenne du vent d´efinie par :

! �


�
�� �	!���������

�����
�� ��

����

����
� (1.20)

L’angle d’anisoplańetisme :

Le dernier param`etre utile est appel´e l’angle anisoplan´etique. Dès que l’objet scientifique

est trop faible, on a recours `a uneétoile guide de r´eférence pour mesurer les perturbations

de l’atmosph`ere. Cependant, cette ´etoile de référence ne peut pas ˆetre tropéloignée angu-

lairement de l’objet `a corriger sous peine de ne plus mesurer la mˆeme perturbation. On

déduit que la correction se d´egrade avec l’augmentation de la distance angulaire. Si l’on

suppose une correction parfaite sur l’axe optique du syst`eme, le param`etre appel´e �� est

défini pour une d´egradation de la correction d’un facteur	�".

Déterminer cet angle d’anisoplan´etisme revient `a calculer la fonction de corr´elation entre

deux surfaces d’onde provenant de deux directions diff´erentes.

α

Objet Référence

télescope

FIG . 1.6: Lorsque l’́etoile de ŕef́erence est troṕeloigńee de l’objet, la correction ne peut pasêtre effectúee :

la perturbation traverśee par la ŕef́erence est diff́erente de celle traversée par l’objet. Le choix d’unéetoile

de ŕef́erence est donc limité par sa distance angulairèa l’objet scientifique.

Cette fonction de corr´elation s’écrit :

����	
� �� 
�	
� 	��
��	
 � 	
� 	� � 	#� � � (1.21)

Fried (1982) a montr´e que l’angle isoplan´etique est d´eterminé par :

�� � ��� �
������� �	��
�
����

����������
�
� � (1.22)
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L’utilisation d’une étoile de référence situ´eeà une distance angulaire� de l’objet scien-

tifique introduit une erreur dans l’estimation du front d’onde de l’objet scientifique. La

variance résiduelle du front d’onde de l’objet scientifique corrig´e par l’étoile de référence

est obtenue par le rapport :

$�
���
 � ������
���� $��� (1.23)

Il faut cependant remarquer que ce param`etre�� est défini pour une ouverture infinie ce

qui donne des r´esultats pessimistes. Le champ de vue r´eel est en moyenne le double du��
défini par Fried.

Ce param`etre est ´egalement essentiel pour un syst`eme d’optique adaptative mˆeme si son

effet négatif est indirect : la couverture du ciel est limit´ee comme nous le verrons un peu

plus tard.

La connaissance de ces paramètres

Les principaux param`etres liés à l’atmosphère ontété définis ci-dessus. Leur ordre de

grandeur est pr´esenté dans le tableau 1.1 pour une longueur d’onde de 500 nm.

TAB. 1.1: Ordre de grandeur des principaux paramètres líesà l’atmosph̀ere pour� = 500 nm.

Paramètres �� �� (m) �� (m) �� (ms) �� (arcsec)

Valeur qlq mm - 1 cm 15 - 100 0,1 - 0,25 5 - 15 1,8

Leur connaissance est essentielle pour les grands t´elescopes et de nombreuses mesures

ont été effectuées afin de d´eterminer pr´ecisément leur valeur pour chaque site. Plusieurs

types d’instruments permettent de d´eterminer les param`etres atmosph´eriques. Les plus

utilisés sont les SCIDAR, les lanc´es de ballons, les syst`emes DIMM et le GSM. Je vais

décrire les mesures effectu´ees par chaque syst`eme.

1. Le SCIDAR (voir Vernin & Roddier, 1973; Roccaet al., 1974, pour une description

de l’instrument) est un syst`eme qui mesure les fluctuations d’irradiance en diff´erents

endroits. On peut d´eduire la vitesse	! de la couche de turbulence en calculant la

fonction de corr´elation spatio-temporelle entre la fluctuation observ´ee à un point

donné et celle observ´eeà un pointéloigné 	% au bout d’un temps� . La vitesse est

déterminée par le maximum de la fonction de d´ecorrélation. De mˆeme dans l’es-

pace de Fourier, la fr´equence temporelle& est définie par& � 	��	!. Les fonctions

de corrélation spatio-angulaires permettent d’obtenir	% � 	���. L’inconvénient d’un

tel système est son insensibilit´e aux premi`eres couches de l’atmosph`ere. Le SCI-

DAR généralisé (décrit dans Avilaet al., 1997, 1998; Fuchset al., 1998; Masciadri

et al., 1999) permet de mesurer les premi`eres couches de turbulence en conjuguant

le systèmeà une altitude n´egative. La valeur de 6 km est g´enéralement choisie.

2. Le lancé de ballons permet de mesurer les fluctuations de temp´erature en fonction

de l’altitude. Nous avons vu pr´ecédemment que la temp´erature fait varier l’indice
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1.1. L’ATMOSPH ÈRE TERRESTRE

de réfraction de l’air. A partir des fluctuations de la temp´erature, il est possible de

déduire le param`etre
�.

3. Le Differential Image Motion Monitormesure les diff´erences de pente du front

d’onde sur deux petites pupilles s´eparées d’une distance connue. Sarazin & Rod-

dier (1990) montrent que les variances des mouvements diff´erentiels longitudinaux

et transversaux sont reli´es au param`etre
� par :

$�
 � ���

����
� �
� 	%������ � 
� 
��#������

$�� � ���

����
� �
� 	%������ � 
� 	�������� (1.24)

dès que la distance� entre les deux ouvertures de diam`etre D vérifie � � ��.

De nombreux syst`emes DIMM sont install´es maintenant dans diff´erents observa-

toires (voir par exemple l’instrument install´e aux ˆıles Canaries, d´ecrit par Vernin &

Muñoz-Tuñón, 1995).

4. Le Grating Scale Monitorest décrit par Martinet al. (1998). Le syst`eme est com-

posé de 4 télescopes de 10 cm de diam`etre chacuns, trois sont plac´es en configu-

ration L et le quatri`eme est sur le mˆeme support que le t´elescope central, s´eparé

de 25 cm. Cet instrument permet de d´eterminer le diam`etre de Fried
�, l’ échelle

externe moyenne�� définie par Borgnino (1990) et le temps caract´eristique��. Plu-

sieurs campagnes de mesures ont ´eté menées depuis 1994 (voir par exemple Agabi

et al., 1995; Martinet al., 1998, 2000). Toutes montrent des variations autour d’une

moyenne (de 25 m pour Paranal par exemple) mais avec parfois des sauts brusques

(supérieursà 200 m) même dans les meilleurs sites comme le Cerro Paranal. Les

mesures de
� sont en accord avec les r´esultats obtenus par les syst`emes DIMM.

Toutes ces mesures permettent de mieux connaˆıtre les sites d’observations. Il est cepen-

dant impossible encore de pr´evoir la qualité du ciel même quelques heures `a l’avance.

Avant de décrire ce qu’est un syst`eme d’optique adaptative, j’ai voulu pr´esenter un outil

mathématique tr`es utilisé dans la suite de ce manuscrit.

1.1.3 Les polyn̂omes de Zernike

L’outil de base couramment utilis´e par le monde de l’optique adaptative et aussi dans

cette thèse est l’ensemble des polynˆomes de Zernike. Ces polynˆomes ont comme int´erêt

essentiel leur support circulaire et leur orthogonalit´e. Noll (1976) a d´eveloppé une ex-

pression analytique de leur variance, tr`es utile pour les simulations d’atmosph`ere de type

Kolmogorov.

A partir des expressions de la fonction de structure et de la puissance spectrale (´equations

1.4 et 1.17) on peut d´eduire la puissance spectrale des fluctuations de phase :

���	�� �

� 
��



���
�

�	������� (1.25)
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Nous avons vu l’expression de la fonction de structure de la turbulence avec l’´equation

1.18 pour une atmosph`ere de type Kolmogorov.

La surface d’onde d´eformée par la turbulence atmosph´erique peut ˆetre représentée par :

��'
� �� �
	
	

(	)	�
� ��� (1.26)

Dans la décomposition 1.26, les coefficients(	 sont aléatoires. On peut en calculer les

variances (Noll, 1976) et les tracer en fonction de* (figure 1.7). Les premiers modes

sont proches des aberrations optiques connues : coma, astigmatisme par exemple. Les

variances indiqu´eesà la figure 1.7 montrent l’importance de la d´etermination des premiers

modes : ceux-ci ont le plus de poids et doivent donc ˆetre les mieux mesur´es pour avoir

une bonne correction du front d’onde. Les polynˆomes Z forment une base orthonorm´ee.

σ
2

(r
ad

 )2

Numéro du Zernike

FIG . 1.7: Variance atmosph́erique des coefficients�� de la turbulence de type Kolmogorov décompośee sur

les polyn̂omes de Zernike. Ce graphique montre l’importance des premiers modes de Zernike dans le spectre

atmosph́erique (pour���� � �). Les deux basculements représentent̀a eux seuls pr̀es de 90 pourcents de

la variance globale du front d’onde sur l’ouverture d’un télescope. Ils doivent donĉetre corriǵes avec

attention.

L’expression de ces polynˆomes normalis´es sur la pupille est d´efinie par :

�� + 	� 
 &

)	���� �


�� 	'�

� �
�



� ���+� (1.27)

�'

)	������
�



�� 	'�

� �
�



� ���+� (1.28)

�� + � 
 &

)	 �


�� 	'���
� (1.29)

$(��
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'�
� �
� �

�������	
���

��	����� ��)

�)��� �+���� ��)����+���� ��)

���� (1.30)

(1.31)

FIG . 1.8: Aspects des premiers polynômes de Zernike.

Cette base de polynˆomes permet de d´eterminer la qualit´e de correction en tant qu’ordre

radial et de voir si tel ou tel mode sp´ecifique n’est pas bien mesur´e par l’analyseur.

Nous verrons au paragraphe 1.2.2 l’utilit´e des polynˆomes de Zernike comme base de

décomposition.

Les outils de bases ´etant présentés, nous allons discuter plus en d´etails les divers ´eléments

des syst`emes d’optique adaptative apr`es un petit rappel historique int´eressant afin de com-

prendre les diff´erentes phases de d´eveloppement de l’optique adaptative depuis 50 ans.

1.2 L’optique adaptative

1.2.1 Historique

La dégradation des images astronomiques `a cause du�� seeing�� est connue depuis long-

temps lorsque, dans les ann´ees cinquante, Babcock (1953) propose une technique pour

compenser les perturbations atmosph´eriques. Son id´ee est d’utiliser un ´elément optique

actif – une couche d’huile recouverte d’une trame de charges ´electriques, le tout sur un

miroir réflecteur – permettant de corriger de l’atmosph`ere. Cependant, le coˆut de tels

développements ´etanténorme, aucune recherche technologique n’est effectu´ee dans ce

domaine les ann´ees suivantes.

Près de vingt ans plus tard, Labeyrie (1970) propose d’utiliser l’interf´erométrie à tave-

lure pour reconstruire l’image de l’objet `a partir des images d´egradées par la turbulence.
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Son idée est de prendre un grand nombre d’images `a courte pose afin de figer la per-

turbation. Il utilise ensuite les propri´etés statistiques de la th´eorie de l’interférométrie de

tavelures (voir Roddier� Léna, 1984 et Roddier� Roddier, 1976) pour retrouver l’image

de l’objet avant son entr´ee dans l’atmosph`ere.

Le premier syst`eme d’optique adaptative capable de corriger une image `a deux dimen-

sions est construit `a Itek par Hardy et son ´equipe (Hardyet al., 1977). Ils utilisent un

interféromètreà décalage lat´eral et concluent qu’avec un t´elescope d’un m`etre et un
�
de 10 cm la r´esolution angulaire peut ˆetre améliorée d’un facteur 10. A la fin des ann´ees

soixante-dix, l’industrie d´eveloppe des syst`emes d’optique adaptative destin´es aux ap-

plications militaires mais ceux-ci ne sont pas adapt´es aux conditions d’observation des

astronomes. La magnitude d’un satellite artificiel est plus petite que celle des objets as-

tronomiques couramment observ´es. Les syst`emes d’optique adaptative doivent avoir la

capacité d’observer des objets plus faibles pour ˆetre utilisé par les astronomes.

Il faut attendre les progr`es effectu´es sur les d´etecteurs fonctionnant dans les longueurs

d’onde infrarouge pour que l’ONERA, l’Observatoire de Paris et l’ESO investissent dans

le prototype COME-ON (le syst`eme est d´ecrit dans Roussetet al., 1990; Gendronet al.,

1991; Rigautet al., 1991) puis dans la version am´eliorée COME-ON PLUS plac´ee derrière

le télescope de 3,6 m de diam`etre de La Silla au Chili (Roussetet al., 1994). Le syst`eme

ADONIS est le successeur du prototype COME-ON PLUS. Le projet commence en 1994

(Beuzit et al., 1994) et sa phase de calibration est effectu´ee en 1996 (Bonacciniet al.,

1996; Christou & Bonaccini, 1996). Les premiers r´esultats astrophysiques sont publi´es

l’année suivante (voir par exemple Beuzitet al., 1997; Christouet al., 1998; Bonaccini

et al., 1997).

Du côté américain, l’université d’Hawa¨ı développe `a la fin des ann´ees quatre-vingt un

système d’optique adaptative bas´e sur la mesure de la courbure du front d’onde. La

création des miroirs d´eformables de type bimorphe y est associ´ee (voir Roddier, 1988;

Roddier & Roddier, 1991). Le syst`eme PUEO du T´elescope Canada France Hawa¨ı est

une collaboration de plusieurs instituts : le Dominion Astrophysical Observatory (DAO,

Canada), la compagnie franc¸aise CILAS, l’Observatoire de Paris-Meudon et l’Universit´e

d’Hawaı̈. C’est un syst`eme avec analyseur de courbure. Il est d´ecrit dans Arsenaultet al.

(1993); Rigautet al. (1994). Les premiers r´esultats sont publi´es en 1994 (par exemple

De Robertis, 1994), et plusieurs autres articles montrent les performances du syst`eme les

années suivantes (voir par exemple Laiet al., 1997; Rigautet al., 1998).

Cependant, les syst`emes d’optique adaptative sont limit´es par la magnitude des sources

de référence. La magnitude limite pour le syst`eme ADONIS est 12,5 dans un rayon de

30 secondes d’arc au maximum autour de l’objet scientifique ´etudié. Avec PUEO, la ma-

gnitude limite est de l’ordre de 14-15 selon la longueur d’onde utilis´ee. La qualit´e de l’at-

mosphère agit aussi sur la correction, celle-ci diminuant avec la d´egradation du seeing.
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De plus, les différentes d´egradations de la correction se multiplient entre-elles. Ainsi, si

l’objet de référence est une ´etoile de magnitude 15 situ´eeà 30 ” de l’objet scientifique

observé lors de conditions atmosph´eriques moyennes, le rapport de Strehl final `a 1,65,�

sera le produit des diff´erentes d´egradations dues `a la faible magnitude (50� de perte), `a

l’effet d’anisoplanétisme (50� de réduction) et aux conditions atmosph´eriques moyennes

(perte de 40�). Le rapport de Strehl final sera ´egalà�
��
��
 � 	
�. Dans le visible,

il est quasiment impossible de trouver une ´etoile de référence suffisamment brillante pr`es

de l’objet observ´e. Dans l’infrarouge, les perturbations sont moins importantes et donc les

étoiles de r´eférence peuvent ˆetre plus faibles et plus ´eloignées angulairement. Les impli-

cations astrophysiques de tels syst`emes sont ´etudiées par différents auteurs (par exemple

Ellerbroek, 1992; Beckers, 1993; Fried, 1994).

A l’aube du XXI� siècle, pas moins de 10 t´elescopes de la classe des 8-10 m`etres sont

actuellement construits ou d´ejà opérationnels. Chacun a un syst`eme d’optique adaptative

parmi ses instruments, certains comme l’observatoire Gemini, pr´evoyant de faire fonc-

tionner tous leurs instruments avec optique adaptative. Ces syst`emes sont optimis´es pour

les longueurs d’onde infrarouge par manque d’´etoile de référence. La plupart des ob-

jets extragalactiques restent in-observables parce que trop faible, `a moins d’avoir une

référence artificielle. Le concept d’´etoile artificielleémerge rapidement `a la fin des ann´ees

soixante-dix (voir le paragraphe 1.3).

1.2.2 Syst̀emes d’optique adaptative

Un système d’optique adaptative (voir Rousset, 1994; Roddier, 1999, pour une description

plus complète) se compose de trois ´eléments (figure 1.9) :

– un analyseur de front d’onde,

– un système de contrˆole, la reconstruction du front d’onde,

– un correcteur.

Le but de tout syst`eme d’optique adaptative est de corriger des perturbations atmosph´e-

riques. Aucun syst`eme n’étant capable de mesurer instantan´ement et parfaitement ces

perturbations, l’id´ee de correction en boucle ferm´ee s’impose facilement.

Mais comment corrige-t-on en boucle fermée ?

L’analyseur mesure le front d’onde de l’´etoile de référence. De ces mesures, on d´eduit

par calcul la d´eformation générée par l’atmosph`ere : le syst`eme de contrˆole utilise les

mesures de l’analyseur pour d´eterminer les commandes `a appliquer au correcteur. Les

actionneurs d´eforment le correcteur qui reproduit ainsi la d´eformation inverse `a celle me-

surée. Le miroir déformableétant juste avant l’analyseur, le front d’onde arrivant `a ce der-

nier est compens´e des perturbations mesur´eesà l’it ération précédente : le syst`eme est en

boucle fermée. L’analyseur ne rec¸oit que les d´eformations r´esiduelles. Il est bien entendu

nécessaire de mesurer ces variations suffisamment rapidement, dans un temps inf´erieur

au temps de coh´erence de l’atmosph`ere.
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FIG . 1.9: Sch́ema d’un syst̀eme d’optique adaptative.

L’image est ainsi corrig´ee des aberrations de l’atmosph`ere et l’on obtient une image scien-

tifique limitée par la diffraction (voir la figure 1.10).

FIG . 1.10: Comparaison de l’image d’unéetoile sans optique adaptativèa gauche et avec optique adap-

tative à droite – Image faite avec le système de l’analyseur de courbure de l’Université d’Hawaii et le

télescope Canada France Hawaii de 3,6 mètres de diam̀etre.

Quel est l’effet de la correction d’une OA ?

En compensant des effets de l’atmosph`ere on réduit les ailes de la fonction d’´etalement de

point de l’objet scientifique et on obtient donc une image plus piqu´ee (voir l’image 1.10).

La majeure partie de l’´energie est concentr´ee dans la partie centrale. Lorsque l’image est

limit ée par la diffraction, on observe des anneaux d’Airy. L’optique adaptative permet

de concentrer les photons : on peut ainsi observer des objets plus faibles, et il est aussi

possible de d´eterminer des structures (compagnons, disques, jets, etc...) proches de l’objet

scientifique. La qualit´e de la correction peut ˆetre estim´ee par trois approches :

– la largeurà mi-hauteur (FWHM) de la fonction d’´etalement de point de l’objet. Pour

une image limitée par la diffraction la largeur `a mi-hauteur est ´egaleà 1,03���.

– le rapport de Strehl ou crit`ere de Mar´echal, est d´efini comme le rapport des intensit´es

centrales de la fonction d’´etalement de point avec aberrations `a la fonction d’étalement

de point de l’image limit´ee par la diffraction. Pour des faibles aberrations, le rapport
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de Strehl est reli´e à la variance des aberrations de phase par- � 	 � $��. Maréchal

définit une limite au del`a de laquelle un syst`eme est dit bien corrig´e (S� 0,8). On

considère généralement que la limite de diffraction est atteinte pour des rapports de

Strehl sup´erieursà 0,3. Si la variance n’est pas trop grande on d´efinit le rapport de

Strehl par

- � �����$���� (1.32)

Le rapport de Strehl varie donc entre 0 et 1.

– l’ énergie encercl´ee est la derni`ere approche. L’´energie totale d’une image est toujours la

même quelle que soit la qualit´e du seeing, elle est seulement plus ou moins concentr´ee.

Par cons´equent, en calculant la quantit´e d’énergie contenue dans un certain rayon, on

a une estimation de la concentration de l’image. Cette m´ethode est tr`es utile en spec-

troscopieà fente. La taille de la fente est alors choisie en fonction de la quantit´e de

photons n´ecessaires.

Les troisécoles ont leurs avantages et leurs inconv´enients, mais les techniques de largeur

à mi-hauteur et d’´energie concentr´ee sont pr´eférées des astronomes. Par contre, le rapport

de Strehl donne plus d’information sur les capacit´es de corrections du syst`eme d’OA et

est donc utilis´e par les instrumentalistes.

Décrivons maintenant les diff´erentséléments d’un syst`eme d’OA.

Les analyseurs de front d’onde

L’analyseur de front d’onde est un ´elément de base d’un syst`eme d’optique adaptative

(Roddier (1999)). Il doit mesurer le front d’onde suffisamment vite et pr´ecisément pour

compenser les perturbations de l’atmosph`ere. Cependant, il doit aussi ˆetre capable de cor-

riger en utilisant une ´etoile faible, une source ´etendue et/ou une source polychromatique

commeétoile de référence.

Les ḿethodes plan focal

La première idée est de d´eduire la phase de la distribution d’intensit´e dans le plan focal.

En effet, la fonction d’´etalement de point de l’objet de r´eférence est la transform´ee de Fou-

rier de la fonction de transfert optique et cette derni`ere est reli´eeà la phase. L’estimation

de la phase est alors un probl`eme inverse. Fienup (1982) pr´esente une m´ethode d’inver-

sion appel´ee�� Phase retrieval�� – détermination de phase – qui n´ecessite g´enéralement

une connaissancea priori afin d’obtenir une solution unique. Paxman & Fienup (1988);

Paxmanet al. (1992) proposent une autre m´ethode appel´ee technique de diversit´e de

phase –�� Phase diversity��. Cette technique utilise deux distributions d’intensit´e, l’une

d’elles subit une certaine aberration fix´ee en plus du front d’onde (une d´efocalisation

généralement). La phase est retrouv´ee par un algorithme d’inversion it´eratif en connais-

sant les relations entre la fonction d’´etalement de point, la fonction de transfert optique
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et la phase. Cette m´ethode a ´eté prouvée sur des objets ´etendus mais son principal in-

convénient est le temps n´ecessaire pour le calcul de l’inversion et la bande spectrale ´etroite

nécessaire pour converger.

Les ḿethodes plan pupille

Par addition d’un syst`eme optique suppl´ementaire, on peut mesurer la perturbation de

phase dans le plan pupille. Les d´etecteurs disponibles mesurent l’intensit´e lumineuse,

on utilise donc le principe de l’optique g´eométrique : le front d’onde d’une ´etoile est

dévié par les fluctuations d’indice de l’air. On mesure la carte d’intensit´e dans des sous-

pupilles et on d´eduit le déplacement – la diff´erence de marche – induit par la perturba-

tion atmosph´erique sur cette sous-pupille. L’ensemble des syst`emes d’optique adaptative

actuels suit cette proc´edure, chacun utilisant une technique particuli`ere pour mesurer la

diff érence de marche. Je vais d´ecrire les deux principaux instruments utilis´es en astro-

nomie de nos jours : l’analyseur de Shack-Hartmann et l’analyseur de courbure de front

d’onde. Je pr´esenterai ensuite un syst`emeémergeant qui semble avoir des performances

intéressantes : l’analyseur pyramidique.

L’analyseur de Shack-Hartmann

Ce système, dérivé du test d’Hartmann, d´etermine le gradient de phase moyenn´e sur la

surface d’une sous-pupille (Fontanella, 1985; Primot, 1989; Cannon, 1995). L’analyseur

est compos´e d’une mosa¨ıque de micro-lentilles plac´ee dans le plan pupillaire du t´elescope

et d’un détecteur qui peut ˆetre un CCD3, un CCDà bombardement d’´electrons ou encore

un reticon par exemple. Chaque micro-lentille focalise une partie du front d’onde sur

le détecteur. Le fonctionnement est sch´ematisé à la figure 1.11. Une onde plane g´enère

une matrice d’images au foyer des micro-lentilles. Si l’onde n’est pas plane, les images

sont décalées de leur position de r´eférence (position au repos). Cet analyseur fonctionne

également avec des objets ´etendus. Il est achromatique et peu sensible `a la scintillation.

La pente de la phase est d´eterminée par une mesure de centre de gravit´e des images sur

le détecteur. Un agrandissement sur une sous-pupille du CCD est pr´esenté à la figure

1.12. Avec un front d’onde plan, l’objet est au centre A du champ de vue : c’est l’image

de référence. Un front d’onde perturb´e déplace l’image en un point B. On d´etermine le

déplacement (Æ.� Æ/) de B par rapport `a la référence A en calculant le centre de gravit´e de

A et B. La pente de la phase*� est reliée au d´eplacement�Æ. � .��.�� Æ/ � /��/��

par (Fontanella, 1985) :

*��
���

�
��Æ.

�0��
(1.33)

3. Un CCD est une matrice de d´etecteurs ´elémentaires appel´es pixel. Chaque pixel rec¸oit des photons et les trans-

forme enélectrons.
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les images sont déplacées par
rapport aux foyers.

les images sont au foyer 
de chaque micro-lentille

Front d’onde plan

micro-lentille

Front d’onde perturbé

Réseaux d’images

FIG . 1.11: Sch́ema du fonctionnement d’un analyseur de front d’onde Shack-Hartmann.

*��
���

�
��Æ/

�0��
(1.34)

(1.35)

où ��� est le diam`etre de la micro-lentille,0�� est la focale de la sous-pupille et�.�� /��

est le centre de gravit´e de la tache B par rapport `a la référence A. Deux ph´enomènes

limitent les performances :

– la sensibilité du syst`eme au nombre de photons.

– le bruit de lecture du CCD.

Le principal inconvénient de ce type de syst`emeétant le gain fix´e par la focale de la sous-

pupille. La sous-ouverture a un champ de vue fix´e, déterminé par le pas d’´echantillonnage

et par la focale des micro-lentilles.

Combien de pixels doit-on avoir par sous-ouverture ? Th´eoriquement, lorsque l’on utilise

un système AO en boucle ferm´ee, un syst`emeà 2� 2 pixel par sous-pupille est suffisant.

Il faut cependant quelques pixels de plus selon le champ de vue des sous-ouvertures. C’est

le rapport du signal `a bruit qui limite généralement le nombre de pixel maximum utilis´e.

L’analyseur de Shack-Hartmann permet de corriger des modes d’ordres suffisamment

élevés dès qu’il a assez de photons. C’est un analyseur achromatique et ce genre de

système peut ˆetreétendu aux longueurs d’onde infrarouges.
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FIG . 1.12: Agrandissement sur une sous-pupille du CCD. La sous-pupille rec¸oit la lumière de l’objet dans

le plan pupillaire d’une micro-lentille. Avec un front d’onde plan, l’objet est au centre A de la sous-pupille :

c’est l’image de ŕef́erence. Un front d’onde perturbé d́eplace l’image en un point B.

L’analyseur de courbure de front d’onde

Un autre genre d’analyseur, d´eveloppé par Roddier (1988), d´etermine la courbure locale

du front d’onde. Différents articles d´ecrivent son fonctionnement et ses performances

(voir par exemple Roddier, 1988; Roddieret al., 1991). Le principe est simple : en mesu-

rant la distribution d’intensit´e 1��� dans un plan intra-focal et l’intensit´e 1��� dans un plan

extra-focal et en soustrayant ces deux cartes d’intensit´e, on obtient une distribution d’irra-

diance proportionnelle `a la courbure du front d’onde `a un facteur 1/f pr`es. Dans l’approxi-

������������������������������������������
������������������������������������������
������������������������������������������
������������������������������������������
������������������������������������������
������������������������������������������
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FIG . 1.13: Sch́ema de l’analyseur de courbure de front d’onde.

mation géométrique, tous les rayons d’une onde plane traversant un syst`eme optique de

focale0 focalisent sur un point F appel´e �� foyer ��. Une onde convergente aura son foyer

F’ l égèrement avant le foyer F de l’onde plane. Le premier plan+��� sera surexpos´e alors

que le second plan+��� sera sous-expos´e tel que repr´esenté à la figure 1.13.

La différence entre les deux distributions d’irradiance est proportionnelle `a la courbure

du front d’ondeà un facteur l/f pr`es. En normalisant par la somme des deux distributions
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d’intensité, cette différence ne d´epend plus du nombre de photons rec¸us à chaque me-

sure et donc la scintillation n’intervient pas (`a condition que l’on mesure le front d’onde

suffisamment vite). On obtient un signal� égalà :

� �
1����	
�� 1�����	
�
1����	
� � 1�����	
� �

�0�0 � ��

���
�
Æ�

Æ	

�
0	


�
�Æ� �����

0	


�
��� (1.36)

où Æ�
Æ��

est la dérivée radiale de la phase,Æ� une distribution linéaire de fonction de Dirac

au bord de la pupille et��� est le Laplacien de la phase.� est la distance des plans intra

et extra-focaux au plan focal du syst`eme tel que montr´e au dessin 1.13 et0 est la focale

du télescope.

En utilisant un miroir d´eformableà contrôle de courbure, la courbure locale est directe-

ment proportionnelle `a la tension2 appliquéeà l’électrode correspondante,2 étant,à un

facteur près, le Laplacien de la phase. Cependant, comme nous allons le voir, afin de filtrer

certains modes non corrig´es, ce type d’analyseur utilise aussi une matrice de reconstruc-

tion avant de commander le miroir d´eformable. Ce syst`eme est utilisable avec des objets

ponctuels et ´etendus.

En présence d’effets de diffraction, la position des plans intra et extra focaux devient

essentielle. Quatre zones distinctives sont pr´esentes entre la pupille du t´elescope et son

foyer. Dans le plan pupille, seule la fonction pupille intervient. De mˆeme dans le plan

image, tous les rayons sont concentr´es en un point selon l’approximation g´eométrique. Si

les deux plans intra et extra focaux sont ´eloignés du foyer, la taille de l’image du faisceau

est plus grande que les effets de diffraction. Par contre, si les deux plans sont tr`es proches

du foyer les effets de la diffraction forment une image coh´erente mais la forme de la pu-

pille reste apparente. Il faut donc placer les plans3� et3� près du foyer pour mesurer les

basses fr´equences spatiales et pr`es de la pupille pour les hautes fr´equences spatiales.

L’analyseur de courbure a pour avantage sa possibilit´e d’utiliser les Photo-Diodes `a Ava-

lanches4 et donc d’am´eliorer les performances `a faible nombre de photons. En effet, un

seul détecteur est n´ecessaire pour chaque sous-ouverture de l’analyseur de courbure. Le

nombre total de d´etecteurs est limit´e au nombre de sous-ouvertures et l’on peut donc uti-

liser des photo-diodes `a avalanche qui n’ont pas de bruit de lecture.

La distance extra-focale peut ˆetre modulée en fonction de la turbulence incidente ce qui

permet de changer le gain en boucle ferm´ee et ce param`etre libre est ´egalement un avan-

tage des analyseurs de courbure.

4. Les photo-diodes `a avalanches (Avalanche Photo-Diodes(APD) en anglais) sont des d´etecteurs unitaires qui

ont une grande efficcacit´e quantique, une sensibilit´e dans le rouge et un bruit ´electronique n´egligeable. Il coˆutent hélas

environ 1700$ pi`ece et ne peuvent pas ˆetre utilisé par cons´equent pour des syst`emes Shack-Hartmann qui demanderaient

un grand nombre de pixel.
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De légères variations des caract´eristiques de la membrane sont not´ees lorsque les condi-

tions climatiques changent mais ces effets sont peu importants.

On peut remarquer que la propagation du bruit est plus importante avec un senseur de

courbure qu’avec un analyseur de type Shack-Hartmann. Le coefficient de propagation

du bruit est proportionnel au nombre4 de sous-pupilles du syst`eme pour un analyseur de

courbure alors qu’il augmente comme,��4� pour un analyseur Shack-Hartmann.

Rigautet al. (1997) ont compar´e les performances des analyseurs Shack-Hartmann et `a

contrôle de courbure et ont montr´e qu’en utilisant des syst`emesà haut degr´e de correction,

les deux types d’analyseur ont des performances similaires. Ils ont ainsi obtenu avec un

SHSà 10� 10 sous-ouvertures une magnitude limite de 14,7 `a 1,6,�, magnitude limite

également obtenue pour un analyseur de courbure `a 56 éléments `a la même longueur

d’onde.

Après avoir présenté les deux analyseurs utilis´es en optique adaptative, il semblait int´eres-

sant de d´ecrire un exemple d’analyseur exp´erimental qui sera peut ˆetre un analyseur tr`es

utilisé dans quelques d´ecennies.

L’analyseur pyramidique de front d’onde

Ragazzoni (1996a) propose un concept d’analyseur de front d’onde qui utilise une pyra-

mide oscillante. Cette m´ethode peut ˆetre consid´erée comme une variante du fameux test

du couteau utilis´e en astronomie amateur. L’id´ee est simple : la lumi`ere est focalis´ee au

sommet d’une pyramide de verre. Sans perturbation atmosph´erique, les quatre cˆotés de

la pyramide sont ´egalement ´eclairés. Dès que le front d’onde n’est plus plan, l’image de

l’ étoile n’est plus centr´ee au sommet de la pyramide. Si les perturbations ne sont pas trop

importantes, cette image ´eclaire au moins partiellement chaque facette de la pyramide. En

soustrayant de fac¸on adéquate les intensit´es obtenues dans les cadrans, on peut d´eterminer

la pente de la phase en x et y. Si le front d’onde introduit un mouvement trop important

de l’image de l’étoile, seule une des facettes de la pyramide va rester ´eclairée : il est im-

possible de d´eterminer la pente du front d’onde. L’ing´eniosité de cet analyseur est l’id´ee

de faire osciller la pyramide afin de lin´eariser la mesure. L’oscillation peut aussi ˆetre ob-

tenue en basculant le front d’onde incident r´egulièrement en x et en y. La modulation est

de l’ordre de la longueur d’onde. Un d´etecteur de type CCD mesure les quatre images

obtenues (voir la figure 1.15). Soit5 un point de la pupille principale. En modulant le

miroir tip-tilt placé devant l’analyseur, quatre points5�� 5�� 5� et5� des 4 cadrans sont

associés au point5. Ces 4 points ont des intensit´es propres1�5��� 1�5��� 1�5�� et1�5��

qui dépendent du rayon de la modulation et du chemin parcouru dans les diff´erents ca-

drans de l’analyseur. Le signal au point P en abscisse et en ordonn´ee est d´efini par :

-� �
�1�5�� � 1�5���� �1�5�� � 1�5���
�

��� 1�5��

22



1.2. L’OPTIQUE ADAPTATIVE

scientifique
de l’objet

Pyramide

Lentille grossissante

de verre

Image 

Front d’onde

Détecteur

FIG . 1.14: L’analyseur pyramidique est composé d’une pyramide en verre et d’une lentille. Un miroir tip-

tilt permet de faire osciller le front d’onde incident. La pyramide, placée dans le plan focal, rec¸oit l’image

de l’objet moduĺe. Une lentille redirige la lumìere passant par chaque face de la pyramide sur différentes

parties d’un d́etecteur. Le d́eplacement associé au front d’onde est d́etermińe par la diff́erence ad́equate

entre les 4 intensités en diff́erents points.

-� �
�1�5�� � 1�5���� �1�5�� � 1�5���
�

��� 1�5��
(1.37)

Soient��� ��� �� et �� les distances parcourues par le point P dans chacuns des 4 cadrans.

Appelons����� la somme�� � �� et ����� la somme�� � ��. Si3 a pour coordonn´ees�Æ�� Æ��

et que l’oscillation a un rayon'�, on peut d´eduire que l’arc de cercle sup´erieur est

défini par����� � �'� ���
���Æ��'�� et l’arc de cercle inf´erieur est ´egalà ����� � �'��� �

������Æ��'��� (en supposant queÆ� est positif). De mˆeme,����� � �� � �� et ����� � �� � ��
et leur valeurs sont d´efinies de mani`ere identique en remplac¸antÆ� parÆ�. Or l’intensité

en un point5� est déterminée par l’intensit´e par pixel1�, la distance�� parcourue par3

dans le cadran� et la vitesse de l’oscillation!. On déduit :

-� �
�1��!����� � ���� ��� � ����

�1��!���� � �� � �� � ���

�
����� � �����

��'�
(1.38)

-� �
�1��!����� � ���� ��� � ����

�1��!���� � �� � �� � ���

�
����� � �����

��'�
(1.39)

Les coordonn´ees de3 sontégalement reli´ees au point5 par :

Æ� � 6�7��8&�.� /��8.���������
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Æ� � 6�7��8&�.� /��8/����������

(1.40)

& est le front d’onde,6� est la distance entre le miroir tip-tilt et le sommet de la pyramide,

7� le facteur de grandissement de la pupille. On peut alors relier la d´erivée du front

d’onde en un point au signal mesur´e en ce point.

8&�.� /�

8.
�

'�

6�

����
�

�
-�� (1.41)

8&�.� /�

8/
�

'�

6�
����

�

�
-��� (1.42)

Une lentille permet d’ajuster l’´echantillonnage de la pupille (voir la figure 1.14). Si les

aberrations sont plus grandes que la longueur d’onde, on est dans le r´egime d’optique

géométrique.

I1(x,y)I2(x,y)

I3(x,y) I4(x,y)

Plan focal, pyramide vue par le dessus

Y

X1

2

3

4

R

dx

dy

Images du plan pupille

FIG . 1.15: Fonctionnement de l’analyseur pyramidique dans le régime ǵeoḿetrique : une oscillation cir-

culaire est appliqúee au syst̀eme. Chacun des quatre cadrans dans le plan image est partiellementéclairé.

La dérivée du front d’onde en un point��� �� dans le plan pupille est directement reliée aux signaux	� et

	� mesuŕes par le d́etecteur aux quatre points correspondant dans les 4 cadrans de la pyramide. Dessin

adapt́e de Espositoet al.(2000a).

Un prototype est test´e à l’Osservatorio di Arcetri (Espositoet al., 2000a) et un autre a ´eté

testé au Telescopio Galileo `a La Palma (Ragazzoniet al., 2000a).

Le reconstructeur de front d’onde

Le deuxièmeélément d’un syst`eme d’optique adaptative est le reconstructeur (l’ordina-

teur). Il doit être rapide et pr´ecis. Son but est de retrouver les fluctuations du front d’onde

à partir des mesures de l’analyseur. Une matrice de reconstruction (ou dite encore matrice

de commande) doit ˆetre utilisée afin de passer du gradient ou du Laplacien� à la phase ou

aux commandes9 :

9 � �� (1.43)
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� est la matrice de reconstruction (ou de commande) d´eduite de la matrice d’interaction

du système, celle-ci ´etant elle-mˆeme déterminée lors d’une phase de calibration en effec-

tuant un grand nombre de fois les mˆemes mesures pour diminuer le plus possible le bruit

de mesure.

La matrice d’interaction sera obtenue en utilisant une methode modale ou zonale pour

relier les mesures `a la phase.

Les ḿethodes zonales

La phase est d´eterminée en un nombre discret de points qui peuvent ˆetre par exemple la

position des actionneurs. Les mesures de pentes ´etant elles aussi effectu´ees en un nombre

discret de points, il suffit de relier les mesures `a la phase. La diff´erence entre chacune

des méthodes zonales se r´eduit à la position des actionneurs par rapport aux positions

des sous-ouvertures (dans le cas de l’analyseur Shack-Hartmann) et la fac¸on dont chaque

mesure intervient dans la d´etermination de la phase des actionneurs environnants. South-

well (1980) compare trois m´ethodes zonales par leur rapidit´e de convergence. La premi`ere

décrite par Fried (1977) place les actionneurs au coins de chaque sous-pupille. On a alors :

���	 �
��9����	 � 9����	������ �9��	 � 9��	������

���

���	 �
��9��	�� � 9����	������ �9��	 � 9����	����

���
(1.44)

Hudgin (1977)étudie la seconde m´ethode qui consiste `a faire co¨ıncider les deux grilles.

La dernière méthode a la mˆeme géométrie que Hudgin (1977) mais utilise une technique

itérative légèrement différente. Trois types de m´ethodes it´eratives sont d´ecrites dans Sou-

thwell (1980). Leurs ´equivalences sont les ´equations lin´eaires reliant la phase au point

�*� �� après l’itération� :

9���
	� � 9�

	� �
:	�
;	�

(1.45)

avec

��	�� � �9	���� � 9	���� � 9	���� � 9	������;	�

:	� � ���	���� � ��	�� � ��	���� � ��	�������

;	� estégalà 2, 3 ou 4 selon la position du point associ´e à9	�� dans la grille ou sur le bord

ce celle-ci. Ce param`etre indique le nombre de mesures utilis´ees pour obtenir9�
	��. La

diff érence entre les m´ethodes it´eratives est la fac¸on d’utiliser les nouvelles estimations.

– La méthode dite de Jacobi place les estimations de l’it´eration�� 	 dans une matrice `a

part qui ne sera utilis´ee que lorsqu’elle sera totalement calcul´ee.

– La méthode de Gauss-Seidel change la valeur de la phase estim´ee9���
	�� directement

dans la matrice utilis´ee pour calculer l’estimation au point�* � 	� ��. Par cons´equent

les évaluations aux points suivants utilisent des r´esultats am´eliorés. Cette m´ethode

converge plus vite que la m´ethode Jacobi.
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– La méthode SOR ajoute un param`etre de relaxation `a l’équation 1.45 :

9���
	� � 9�

	� � &����9�
	�� �

:	
;	�

� 9�
	��� (1.46)

La convergence est atteinte lorsque le terme de droite multipli´e par&��� est petit. Le

paramètre&��� optimisé estégalà&��� � ���	 � �������4 � 	���. 4 est le nombre

de points discrets dans une direction.

En boucle ouverte, il est aussi possible de traiter le calcul de� comme un probl`eme in-

verse et d’introduire une connaissancea priori ou une probabilit´ea posteriori.

La méthode du maximum de vraissemblance utilise seulement une connaissance statis-

tique du bruit. Le bruit est souvent consid´eré gaussien, la probabilit´e du bruit suit alors une

loi gaussienne. En maximisant la probabilit´e du bruit, on obtient9 � �
 ����
� 
���
����

� �,

où�� est la matrice de covariance du bruit et
 est la matrice d’interaction.

La probabilitéa posterioriest définie par les r`egles de Bayes, avec la relation

3 �9 � �� �
3 �9�3 �� � 9�

3 ���

où 3 ��� est la probabilit´e d’avoir la phase mesur´ee (3 ��� � 	). 3 �� � 9� est la vrais-

semblance. La statistique du bruit de mesure est introduite dans cette matrice.3 �9� est la

loi a priori des inconnues. C’est dans ce terme que l’on injecte la statistique de la phase.

3 �9 � �� est la probabilit´ea posteriori. Elle dépend de la statistique utilis´ee pour la phase

et le bruit. La phase est ´egaleà9 � �
����
� 
 � ���

� ���
����
� �, où ���

� est la matrice

de covariance de la turbulence sur la base utilis´ee.

Dans les syst`emes réels le principal probl`eme de ces m´ethodes est la mauvaise connais-

sance des propri´etés statistiques du bruit et de la turbulence.

Les ḿethodes modales

Nous avons vu pr´ecédemment que la phase peut ˆetre représentée par une somme de modes

de Zernike (voir l’équation 1.26). Ces polynˆomes forment une base libre, ils permettent

donc de d´ecomposer la phase d’une mani`ere unique. Toute autre base orthonorm´ee peut

également ˆetre utilisée pour d´ecomposer la phase du front d’onde mais les deux bases

plus courantes sont la base des fonctions d’influence du miroir et la base des modes du

système. La phase est alors d´efinie par les coefficients d’expansion de la base� choisie,

composée des modes)�. 9 est un vecteur de coefficients d’expansion(� dans la base�.

La phase est ´egaleà :

��	
� �
	
�

(�)��	
�� (1.47)

où � varie de 1à4 , 4 étant le num´ero maximum du mode corrig´e. En boucle ouverte, `a

partir de l’expression analytique des modes de la base consid´erée, on peut calculer, dans

le cas d’un analyseur Shack-Hartmann, les diff´erentséléments de la matrice d’interaction
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��
�	 et ��

�	 en calculant l’intégrale de la d´erivée du mode� en abscisse et en ordonn´ee

sur la surface de la sous-pupille. Cette m´ethode impose la connaissance de l’expression

analytique des modes utilis´es ce qui est possible uniquement pour les modes de Zernike

et de Karhunen-Lo`eve. Ces deux bases ne sont pas reproductibles par les actionneurs

du miroir déformable. Cependant l’orthonormalisation de la base des modes du miroir

permet d’obtenir une base modifi´ee proche des modes de Karhunen-Lo`eve (Gendron &

Léna, 1994).

La détermination de la matrice de contrˆole utilisée en boucle ferm´ee est une partie d´elicate.

La matrice de contrˆole �� permet de calculer le vecteur de contrˆole du miroir à par-

tir du vecteur de mesure. Pour la d´eterminer on doit supposer que le syst`eme d’optique

adaptative est lin´eaire et calculer la matrice� qui défini la sensibilité des mesures aux

déformations du miroir. Cette matrice est rectangulaire, son nombre de ligne est ´egal au

nombre de mesures sur l’analyseur de front d’onde et le nombre de colonne est ´egal au

nombre d’actionneurs du miroir. On obtient cette matrice� en déplaçant successivement

les actionneurs, un par un, et en mesurant chaque fois le d´eplacement du centre de gravit´e

des images dans l’ensemble des sous-pupilles. Il faut ensuite l’inverser ce qui n’est pas

possible directement, celle-ci ´etant rectangulaire. On obtient la formulation de la matrice

de contrôle par la méthode des moindres carr´es :

�� � ���������� (1.48)

où l’exposant� indique que la matrice est transpos´ee.�� existera si et seulement si la ma-

trice Il faut ����� est inversible. En diagonalisant cette matrice, on d´etermine les valeurs

propres du syst`eme et il est ensuite facile d’´eliminer les modes propres du syst`eme dont la

valeur propre est trop petite. Si����� � <*<� (où < est la matrice des modes propres

présentés en colonne et* la matrice diagonale contenant les valeurs propres��) on peut

définir une matrice diagonale*� telle que�*������� � 	��� si �� n’est pas nul sinon z´ero.

La matrice de contrˆole est alors ´egaleà :

�� � <�*������<�� (1.49)

La matrice� doit doncêtre déterminée précisément pour ne pas r´eduire la qualit´e de la

correction en boucle ferm´ee. L’utilisation du contrˆole modal permet de filtrer les modes

sensibles au bruit mais aussi de contrˆoler plusieurs syst`emes correctifs en mˆeme temps

(comme le miroir compensant le basculement d’une part et le miroir li´e aux ordres ´elevés

d’autre part).

L’optimisation d’un syst`eme d’optique adaptative a ´eté étudiée aussi bien en boucle ou-

verte que ferm´ee. Les performances sont g´enéralement limitées par l’aspect temporel du

système (apr`es bien entendu les probl`emes de repliement de spectre et d’´echantillonnage).
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Les miroirs déformables

Une fois la reconstruction calcul´ee, il faut corriger le front d’onde incident. Cette op´eration

est effectu´ee grâce au miroir d´eformable.

Comment applique-t-on une variation de phaseà un miroir ? Quel processus physique

est utiliśe pour changer la surface du miroir ?

La phase est proportionnelle au chemin optique et `a la longueur d’onde� (équations

1.1 et 1.2). A� donné, le chemin optique peut ˆetre chang´e par la variation de l’indice de

réfraction ou du chemin g´eométrique. Il suffit d’appliquer une force ou un potentiel d’am-

plitude suffisante au miroir d´eformable pour qu’il se d´eplace et induise la phase voulue.

Deux types de miroirs peuvent ˆetre utilisés :

– les matériauxélectro-optiques bir´efringents permettent d’appliquer des variations d’in-

dice ;

– des variations de chemin g´eométrique peuvent ˆetre introduites en utilisant un miroir

déformable.

Le miroir déformable est le syst`eme privilégié en astronomie car il permet une variation de

phase en un temps court, a une r´eponse achromatique et il est insensible `a la polarisation.

Ses caract´eristiques d´ependent des fluctuations de phase et du degr´e de correction d´esiré.

La déformation est engendr´ee par le d´eplacement d’actionneurs lorsque l’on utilise des

miroirsà actionneurs discrets ou par la d´eformation de plaques en mat´eriau piézo-électrique

qui font varier la forme du miroir (miroir monomorphe ou bimorphe).

Des miroirs utilisant les forces ´electrostatiques ont ´eté étudiés en d´etail mais je n’en par-

lerai pas ici. Je vais plutˆot décrire les miroirs des syst`emes d’optiques adaptative actuels

(miroirs monomorphes, bimorphes ou `a actionneurs discrets) qui utilisent majoritairement

l’effet piézo-électrique ou l’effet ´electrostrictif. Ces deux ph´enomènes physiques sont as-

sociés aux mat´eriaux piézo-électriques.

La piézo-électricité, découverte par Jacques et Pierre Curie en 1880, est d´efinie comme

une variation de la polarisation ´electrique d’un mat´eriau lorsqu’il est soumis `a des forces

(effet piézo-électrique direct). L’effet inverse est obtenu lorsqu’un cristal se d´eforme sous

l’effet d’un courantélectrique. Cette d´eformation est due au d´eplacement des ions `a

l’int érieur de la structure cristalline. L’effet pi´ezo-électrique induit une d´eformation pa-

rallèleà la direction du champ ´electrique et proportionnelle `a la tension appliqu´ee.

L’effet électrostrictif est un ph´enomène physique proche car il associe ´egalement une

déformation de mat´eriau et un courant ´electrique mais diff´erent de l’effet piézo-électrique

par la direction de la d´eformation du mat´eriau. L’électrostriction est la d´eformation d’un

matériauélectrostricteur dans une direction perpendiculaire `a la direction du champ ´electri-

que et proportionnelle au carr´e de	<. Généralement, la d´eformation des mat´eriaux piézo-

électriques est due `a l’association de ces deux effets.

Les propriétés statistiques, temporelles et spatiales des variations de phase et le degr´e

de correction requis fixent les principales caract´eristiques n´ecessaires pour les miroirs

28



1.2. L’OPTIQUE ADAPTATIVE

déformables :

– le nombre d’actionneur d’un miroir d´eformable est proportionnel `a ���
��
�. Il varie de

deuxà plusieurs centaines selon la longueur d’onde et le nombre de modes `a corriger.

– le déplacement requis pour chaque actionneur est proportionnel `a ����
��
���. Ce pa-

ramètre, indépendant de la longueur d’onde, est de l’ordre de plusieurs microns.

– le temps de r´eponse requis est aussi un param`etre important dont la limite inf´erieure est

proportionnelle `a 
��!. Elle est de quelques millisecondes.

Miroirs à actionneurs discrets

Un actionneur est un syst`eme qui exerce une force sur une partie du miroir pour le

déformer. Les miroirs `a actionneurs discrets sont compos´es d’une surface de verre r´eflé-

chissante d´eformée par la matrice d’actionneurs discrets axiaux mont´es sur un support

rigide. Sous tension, les actionneurs en mat´eriau piezo-´electrique d´eforment la surface

du miroir (voir la figure 1.16) grˆace à l’effet piézo-électrique inverse. Les principaux
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Surface réfléchissante en verre

FIG . 1.16: Sch́ema d’un miroirà actionneurs discrets en matériau píezo-́electrique. Sous tension, les ac-

tionneurs changent de longueur, appliquant ainsi une force sur la surface de verre déformable.

avantages de la pi´ezo-électricité sont l’interaction efficace ´electro-mécanique, un temps

de réponse court, une haute pr´ecision et une grande stabilit´e. Les matrices d’actionneurs

contiennent de 2 `a 900éléments. Une matrice de 250 actionneurs a des ´eléments espac´es

de 7-8 mm et les tensions appliqu´ees sont de l’ordre de 400 V.

Miroir à contr̂ole de courbure

Un miroir bimorphe est compos´e de deux plaques de mat´eriau piezo-´electrique de po-

larisation inverse, parall`eles à leur axe, coll´ees et entre lesquelles sont d´eposées des

électrodes (voir la partie gauche de la figure 1.17). Les faces externes des deux plaques

piézo-électriques sont reli´eesà la masse.

Lorsqu’une tension est appliqu´eeà une des ´electrodes, l’une des deux plaques se contracte

latéralement et localement alors que l’autre se dilate. Ces deux plaque ´etant collées l’une

à l’autre, elles sont oblig´ees de se courber. Ailleurs, la courbure est nulle. En appliquant

des tensions diff´erentes aux ´electrodes centrales on peut reproduire grˆace au miroir la

courbure inverse de celle du front d’onde incident.
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V

Matériau
piézo-électrique

Surface réfléchissante

électrodes

FIG . 1.17: Coupe d’un miroir bimorphe. Sur ce schéma la plaque de matériau píezo-́electrique du bas

est troúee pour faire passer la jonction des différentesélectrodes. les premiers systèmes effectúes selon

cette ḿethode ont montŕe d’énormes d́esavantages et ont impliqué un changement de technique lors de

l’ élaboration des miroirs bimorphes suivants. Les miroirs bimorphes actuels sont composés de deux plaques

pleines śepaŕees d’un substrat dans lequel les liaisons desélectrodes sont inserrées. celui-ci retient ainsi

chaquéelectrodeà sa position entre les deux plaque de matériau píezo-́electrique.

1.2.3 La couverture du ciel

Après avoir présenté tous les ´eléments d’un syst`eme d’OA en g´enéral et insist´e sur les

avantages et les inconv´enients de chaque sous-syst`eme, nous serions tent´es de conclure

que l’optique adaptative permet de franchir un pas consid´erable dans la correction de la

turbulence atmosph´erique. Ce serait oublier un ´enorme probl`eme : la couverture du ciel.

Qu’est-ce que la couverture du ciel ?

Tel son nom imag´e l’indique, la couverture du ciel est le pourcentage de la voˆute céleste

où il est possible de trouver une ´etoile de référence suffisamment brillante pour faire fonc-

tionner un syst`eme d’optique adaptative donn´e et suffisamment proche angulairement de

l’objet scientifique pour ne pas ˆetre limité par l’effet d’anisoplan´etisme (cf page 9). Or

la répartition surfacique (sur la sph`ere céleste) d’étoiles suffisamment brillantes – c’est `a

dire de magnitudes inf´erieures `a 15 environ – n’est pas grande surtout d`es que l’on regarde

en dehors du plan galactique.

Autrement dit, en dehors du plan galactique, il est tr`es rare de trouver une ´etoile de ma-

gnitude inférieureà 15à quelques secondes d’arc de l’objet scientifique que l’on souhaite

étudier. Si l’objet lui-même est suffisamment brillant il peut ˆetre utilisé comme r´eférence ;

par contre, les millions de galaxies faibles et de quasars situ´es en dehors du plan galac-

tique sont difficiles `a étudier. Le probl`eme est encore plus important dans le visible o`u les

perturbations atmosph´eriques sont accrues et la taille des sous-pupilles diminu´ees ainsi

que le nombre de photon par sous-pupille. Plusieurs ´etudes de couverture du ciel ont ´eté

effectuées pour différents types d’objets (voir par exemple Marchetti & Ragazzoni, 1997;

Le Louarnet al., 1997, 1998). Dans l’infrarouge, les perturbations sont moins importantes

et donc les ´etoiles de r´eférence peuvent ˆetre plus faibles et plus ´eloignées angulairement.

La faible couverture du ciel est estim´ee bien avant que les premiers syst`emes d’OA pu-

blics soient construits et l’id´ee d’étoile artificielle a naturellement ´emergé dès le milieu

des ann´ees quatre-vingt.
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1.3 Etoiles Artificielles

1.3.1 Historique de l’́etoile “laser”

En 1985, Foy et Labeyrie (e.g. Foy & Labeyrie, 1985) proposent d’utiliser un faisceau

laser pour cr´eer une source de r´eférence artificielle en utilisant la r´etro-diffusion de la

lumière par les particules de l’atmosph`ere (Tallon, 1989; Tallon & Foy, 1990). Deux

expériences men´ees indépendamment en France (Foyet al., 1989) et aux USA (Thompson

& Gardner, 1987; Pilkington, 1987) montrent la faisabilit´e de l’étoile laser. Les militaires

américains continuent les ann´ees suivantes la recherche dans ce sens. Leurs travaux sont

déclassifiés en 1991 et publi´es aussitˆot (Primmermanet al., 1991; Fugateet al., 1991).

De nombreuses conf´erences5 ont eu lieu cette derni`ere décade permettant la diffusion de

toutes les travaux militaires sur le sujet et acc´elérant le développement des ´etoiles artifi-

cielles pour l’astronomie.

Deux techniques peuvent ˆetre utilisées pour cr´eer une ´etoile laser (EL) : la diffusion Ray-

leigh par des mol´eculesà des altitudes mod´erées où la diffusion résonnante des atomes de

sodium situés dans la m´esosph`ereà environ 90 km.

La diffusion Rayleigh produit le plus de diffusion et il est donc ais´e d’obtenir une ´etoile

artificielle. De plus, le laser ne n´ecessite pas de caract´eristiques sp´ecifiques ce qui permet

d’utiliser les lasers ayant une grande puissance de sortie `a un coût modéré. Fugateet al.

(1994) et Thompson & Craig (1992) ont utilis´e respectivement un laser `a vapeur de cuivre

et un laser�� excimer��. Ces deux type de lasers sont puls´es, on peut donc s´electionner la

partie de la tache artificielle que l’on veut mesurer. Le principal inconv´enient de ces deux

expériences est l’utilisation de la diffusion Rayleigh qui culmine `a environ 20 km et exclue

par cons´equent la mesure de la perturbation atmosph´eriqueà haute altitude.

D’autres groupes pr´efèrent utiliser la couche de sodium. Lors de leurs premi`eres exp´erien-

ces Maxet al. (1992) duLawrence Livermore National Laboratoryutilisent un laser `a

colorant d’une puissance de 1100 W et obtiennent une tache laser visible `a l’oeil nu (Max

et al., 1994). Ils construisent ensuite un syst`eme laser pour leShane Telescopede 3 m du

Lick Observatory6 qui utilise un laser puls´e à colorant avec pompage Nd :YAG (voir Max

et al., 1997). Un syst`eme similaire a ´eté délivré au Keck Telescope (Wizinowichet al.,

1998)7.

5. Plusieurs observatoires ont organis´es des conf´erences sp´ecifiques aux ´etoiles artificielles et `a l’instrumentation

associée : à Albuquerque en 1992 (par le Starfire Optical Range) puis `a Garching en 1993, 1995 et 1997 (par l’Ob-

servatoire Europ´een Austral), `a Maui en 1996 (par l’Optical Society of America), plus les nombreuses conf´erences

organisées par la Society of Photo-Optical Instrumentation Engineers SPIE `a Kona en 1994, 1998, `a San Diego en

1995, 1997 et `a Munich en 2000. De plus le volume 11 du Journal of the Optical Society of America A a publi´e la

quantité de travail effectu´ee par les militaires am´ericains avant la d´eclassification du domaine et leur avancement en

1994.
6. http ://www.llnl.gov/urp/science/lgswww/lgs lick.html
7. http ://www2.keck.hawaii.edu :3636/realpublic/inst/ao/ao.html
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Le groupe de l’Universit´e d’Arizona se tourne au contraire vers un laser continu `a colorant

pour leMultiple Mirror Telescope(MMT) de 6.5 m de diam`etre. Des tests ont ´eté effectués

avec un laser d’une puissance de 3 W (Geet al., 1998) mais leur but est d’utiliser `a terme

un laser de 10 W.

Enfin, des exp´eriences ont aussi ´eté menées par l’Universit´e de Chicago avec un laser

à colorant continu puis avec un laser `a sommation de fr´equence. Ce syst`eme installé au

Apache Point Observatory, appelé ChAOS (Chicago Adaptive optics System8, voir (Kib-

blewhiteet al., 1994; Kibblewhite & Shi, 1998)) a ´eté testé avec succ`es au télescope.

Du côté européen, les ´equipes des Max Planck d’Heidelberg et de Garching (en Alle-

magne) d´ecident de construire un syst`eme d’optique adaptative avec ´etoile laser au milieu

des ann´ees quatre-vingt-dix. Ils ach`etent un laser sodium continu `a colorant et le modi-

fient pour obtenir une puissance de sortie maximale. Leur syst`eme d’OA avec ´etoile laser

(EL), appelé ALFA est installé au foyer d’un t´elescope de 3,5 m `a Calar-Alto en Espagne

(Quirrenbachet al., 1997; Davieset al., 1998a,b, 1999).

Avec l’arrivée des t´elescopes de 8-10 m, la course au laser reprend. Le premier syst`eme

construit est le laser duKeck Observatory. Les autres grands observatoires ont tous un pro-

jet d’étoile laser pour les prochaines dix ann´ees. LeGemini Observatory9 hésite toujours

entre un laser puls´e et un laser continu, mais l’utilisation du sodium semble par contre

acquise. Du cˆoté européen, l’Observatoire Europ´een Austral a choisi un laser continu so-

dium semblable `a celui de l’Institut Max Planck. Des d´eveloppements internes ont lieu

actuellement pour utiliser des fibres pour transporter le faisceau laser jusqu’au miroir se-

condaire du t´elescope.Subaru Observatory10 et leLarge Binocular Telescope11 semblent

opter pour une solution ´etoile Rayleigh.

Cependant, mˆeme si tous les grands t´elescopes construisent de tels syst`emes, l’étoile laser

a été peu utilisée scientifiquement. Des r´esultats avec le syst`eme ALFA12 sont juste pu-

bliés (Davieset al., 1999). Une ´edition spéciale deExperimental Astronomyest consacr´ee

à ces résultats. LeStarfire Optical Rangea aussi publi´e quelques articles scientifiques

dernièrement en utilisant une ´etoile artificielle pour r´eférence (e.g. Barnabyet al., 2000).

1.3.2 Création d’une étoile artificielle

La création d’une ´etoile artificielle (EA) est le r´esultat de l’absorption et de la r´eémission

des photons du faisceau laser. Les photons peuvent ˆetre absorb´es par :

– des molécules et des a´erosols pour des altitudes inf´erieures `a 70 km. La diffusion do-

minante est alors de type Rayleigh – diffusion par des mol´ecules de l’air – et la densit´e

8. http ://astro.uchicago.edu/chaos/
9. http ://www.gemini.edu/sciops/instruments/adaptiveOptics/AOIndex.html

10. http ://www.subaru.naoj.org/Introduction/instrument.html
11. http ://medusa.as.arizona.edu/lbtwww/instrume.html
12. http ://www.mpe.mpg.de/wwwir/ALFA/
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de l’atmosph`ere diminuant avec l’altitude, cette diffusion est maximale dans les pre-

miers kilomètres (jusqu’`a 20 km environ). La diffusion de Mie a lieu aussi en basse

atmosph`ere (diffusion par les a´erosols).

– entre 80 et 120 km, l’´etoile artificielle est cr´eée par diffusion r´esonnante des photons par

les atomes de sodium. Un laser r´eglé sur la longueur d’onde de la raie-� est propag´e

jusqu’à la couche d’atomes de sodium. Les photons sont absorb´es par les atomes de

sodium au niveau fondamental et r´etro-diffusé lors de la d´esexcitation de l’atome `a la

même longueur d’onde que pr´ecédemment.

Je limiterai ma description de la diffusion de Rayleigh et de Mie `a ces quelques lignes,

mais je vais pr´esenter plus pr´ecisément la couche de sodium et les propri´etés physiques

et chimiques des atomes de sodium (paragraphe 1.3.3). Les limitations de l’´etoile laser

seront abord´ees aux paragraphes 1.3.5 et 1.3.6).

1.3.3 La couche de sodium et sa variation

La couche de sodium ´evolue entre 80 et 120 km. Elle a une ´epaisseur d’environ 10 km et

une distribution verticale approximativement gaussienne.

Une façon non-inhabituelle de l’observer est de regarder la couche de sodium par la

tranche, la nuit. C’est ce que font parfois les astronautes de la navette spatiale. Les atomes

de sodium situ´es autour de 100 km subissent les radiations solaires journali`erement. La

nuit, une lueur orange est visible : c’est la diffusion des atomes irradi´esà 0,58,+. Même

si cette lueur est permanente, elle est tellement faible que seules les observations par la

tranche de cette couche de sodium permettent la d´etection de la lueur orang´ee. De nom-

FIG . 1.18: Vue de l’atmosph̀ere terrestre par la tranche. Deux phénom̀enes sont visibles : la partie droite

verte la plus brillante est une aurore australe. Le second phénom̀ene est visible par une lég̀ere coloration

verte sur la gauche de l’image et par une fine couche orangée. Ces deux́emissions ŕesultent de la radiation

solaire journalìere. Les atomes se situant autour de 100 km – atomes les plus hauts dans l’atmosphère –

sont irradíes par les particules solaires ; l’oxygèneémet cette coloration verte –̀a 557,7 nm – alors que les

atomes de sodium radientà 580 nm. Image obtenue lors de la mission STS-101 de la navette spatiale At-

lantis – page Internet NASA : http ://spaceflight.nasa.gov/gallery/images/shuttle/sts-101/html/sts101-304-

030.html.

breuses ´etudes ont ´eté effectuées pour d´eterminer les caract´eristiques de la couche de
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sodium. Megie & Blamont (1977) utilisent notamment un syst`eme lidar13 et mesurent les

variations de la couche de sodium sur une p´eriode de deux ans. Ils observent des chan-

gements saisonniers, des variations journali`eres mais aussi des variations en l’espace de

quelques heures. la couche est plus dense en hiver et `a haute altitude ; son minimum se

situe aux latitudes moyennes. L’apport m´etéoritique ne semble pas suffire `a expliquer ces

variations, car ces atomes de sodium sont entour´es d’atomes de potassium, de fer, d’alu-

minium, de calcium et aucune variation saisonni`ere n’est visible sur des ´eléments comme

le potassium, pourtant provenant aussi d’un apport m´etéoritique. Aussi certains auteurs

(Kibblewhite, 2000a) ont propos´e l’idée d’un apport du sodium des oc´eans mˆeme si le

processus est inconnu. La densit´e maximale de sodium est de l’ordre de� � 	
�����.

Clemesha (1995) ´etudie aussi les variations et propose quelques m´ecanismes physiques

pouvant créer les couches sporadiques observ´ees.

Les couches sporadiques sont tr`es minces et ont des concentrations de 2 `a 20 fois sup´erieu-

resà la couche de sodium (plus de�� 	
�����). Elles atteignent leur densit´e maximale

en des temps compris entre 2 et 20 minutes.

Ces couches sporadiques repr´esentent une quantit´e supplémentaire de mat´eriaux qui ne

proviennent pas de la couche moyenne. Leur origine est mal connue, mˆeme si plusieurs

hypothèses ont ´eté propos´ees :

– L’origine météoritique peut ˆetre envisag´ee. Les m´etéorites entrant dans l’atmosph`ere

sont brûlées vers 90 km. Elles forment ainsi une couche ´epaisse. Clemeshaet al.(1988)

suggérèrent une redistribution de la couche ´epaisse en couche fine par l’action de

vents. Cependant, de tel vents g´enèreraient une couche horizontale tr`es allongée voire

hélicoı̈dale qui n’est pas observ´ee.

– La neutralisation des ions m´etalliques pourrait expliquer la pr´esence des couches spo-

radiques s’il y avait une concentration suffisante d’ions.$� dans l’atmosph`ere ce qui

n’est pas le cas (Hansen & von Zahn, 1990; Kaneet al., 1993).

– Les particules des aurores pourraient, en bombardant les a´erosols, libérer des atomes de

sodium. Cependant, ceci ne permet pas d’expliquer la pr´esence de couches sporadiques

aux moyennes et faibles latitudes.

– La redistribution des atomes ambiants vers les hautes couches de l’atmosph`ere grâce

aux ondes gravitationnelles a ´eté étudiée par Kirchhoff & Collis (1989). Les ondes gra-

vitationnelles pourraient produire des vents verticaux de large amplitude. Cependant,

la magnitude du vent requise est anormalement grande.

– von Zahn & Murat (1990) ont sugg´eré que la dissociation du.$/!0� serait une source

de couches sporadiques de sodium. Cependant, aucun mod`ele atmosph´erique ne pr´evoit

la présence de.$/!0� en quantité suffisante `a de telles altitudes et ce m´ecanisme

n’explique pas l’étroitesse des couches sporadiques.

Aucune des explications propos´ees n’est suffisante pour d´ecrire complètement le ph´e-

nomène des couches sporadiques. Mˆeme si de nombreuses campagnes de mesures ont

13. LIght Detection And Ranging. Syst`eme optique ´equivalent au radar
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été menées ces derni`eres ann´ees, la qualit´e des donn´ees ne permet pas d’expliquer la

formation de la couche de sodium et des couches sporadiques en d´etail. Je vais maintenant

présenter les propri´eté atomiques de l’atome de sodium.

L’atome de sodium

L’atome de sodium a pour nombre atomique Z=11. Son niveau fondamental est en confi-

guration 3s, avec un ´electron de valence. Les niveaux inf´erieurs 1s, 2s et 2p sont très

stables, leur structure ´etant similaire `a celle des gaz nobles. Par cons´equent, lorsqu’un

atome de sodium `a l’état fondamental absorbe un photon, il passe `a l’état 3p. La transi-

tion -� a donc lieu entre les niveaux d’´energie 3-��� et 33���.

En raison du champ g´eomagn´etique, les niveaux d’´energie sont d´edoublés en 24 sous ´etats

magnétiques. La raie-� du sodium est le r´esultat de multiple transitions possibles entre

les 8 sous-´etats magn´etiques du niveau fondamental 3-��� et les 16 sous-´etats magn´etiques

du niveau excit´e 33���. Ceux-ci sont repr´esentésà la figure 1.19.

F=1

F=0

F=2

F=3

F=2

F=1

m=0

1

0 1

3-3 -2 -1 0 1 2

-2 -1 2

-1 0

-2 -1 0 1 2

m=-1 0 1

3S1/2

3P
3/2

E = 35.5Mhz∆

∆ E = 59.8Mhz

E = 16.5Mhz∆

E = 1772Mhz∆

FIG . 1.19: La raie�� du sodium et ses 24 niveaux hyperfins. La flèche en pointilĺes indique la transition

résonnante d’un atome de sodium irradié par une lumìere polariśee circulairement.

Les sous-´etats magn´etiques du niveau fondamental sont divis´es en deux composants hy-

perfins séparées de 1,772 GHz. Les 16 sous-´etats magn´etiques du premier niveau excit´e

sont placés sur 4 niveaux hyperfins s´eparés seulement de quelques dizaines de MHz. Par

conséquent, toutes les transitions atomiques sont contenues dans deux groupes d´efinis par

la valeur du moment angulaire total dans l’´etat fondamental (F=1 ou F=2).

Plusieurs articles d´ecrivent les propri´etés des atomes de sodium et d´eduisent le nombre

de photon retourn´es selon le type de laser utilis´e. Bradley (1992) calcule le nombre de

photons retourn´es en utilisant un laser compos´e d’un ensemble d’impulsions group´ees.

Il montre qu’en modulant celui-ci l’excitation moyenne des atomes de sodium est aug-

mentée, et qu’un laser polaris´e circulairement augmente aussi le nombre de photons re-

tournés.
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Le temps de vie radiatif d’un atome de sodium excit´e par processus spontan´e est� = 16 ns.

La raie a donc une largeur de 1/(2�� ) = 10 MHz.

La température du milieu n’´etant pas nulle – la m´esosph`ere a une temp´erature moyenne

de 200 K – les atomes sont en mouvement. Lorsqu’ils absorbent ou ´emettent des photons

correspondant `a la transition d’énergie�� = 589 nm, la fréquence des photons est d´ecalée

d’une quantité!�/�� où !� est la vitesse des atomes le long de la ligne de vis´ee. La largeur

Doppler de la raie est ´egaleà :

*=� �
	

��
�
���>

7� 
���� (1.50)

et la largeur `a mi-hauteur de la raie :

6?@7 � �*=��,� ������ (1.51)

Sachant que la masse d’un atome de sodium est ´egaleà7� = 3,84532	
��� kg, et que

�� est la constante de Boltzmann, on d´eduit qu’à 200 K, la largeur `a mi-hauteur de la raie

est 1,07 GHz.

Section efficace d’un atome de sodium

Si l’on suppose que tous les sous-´etats magn´etiques sont ´egalement remplis initialement,

on peut utiliser l’équation 10 de Milonniet al. (1998) et déterminer la section efficace

$�=� de la raie-� de l’atome de sodium en fonction de la fr´equence relative `a la transition

�-��� � �3��� (figure 1.20). On a :

$�=� �
���!
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��� (1.53)

-	�=� est le profil de raie lorsque la distribution des particules est maxwellienne.;� et

;� réfèrent au nombre de sous-´etats magn´etiques au niveau fondamental (;� = 8) et au

premier niveau excit´e (;� = 16).�! est le temps de d´esexcitation (�! = ���), =� = ����

et=� = =��1,772�	
� Hz. La raie de sodium a finalement une largeur `a mi-hauteur d’en-

viron 3 GHz. Cependant, l’utilisation d’un laser continu impose de regarder si le temps

de collision, le champ g´eomagn´etique, le temps de diffusion et le temps d’immobilit´e de

l’atome affectent la r´epartition sur les diff´erents niveaux.

La population des niveaux et ses variations

Sous l’action d’un laser continu polaris´e, un pompage optique a lieu dans l’atome de

sodium favorisant la transition (F=2)� (F=3) : ces deux niveaux de l’atome de sodium
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FIG . 1.20: Section efficace de la raie�� de l’atome de sodium (en���) en fonction de la fŕequence

relativeà la transition�	��� � �
��� (en GHz). La transition est̀a la fréquence����, � étant la vitesse de

la lumière et�� = 589 nm. Ce calcul est effectúe pour une radiation de faible puissance non polarisée (il

n’y a pas de saturation).

sont préférentiellement peupl´es. Le taux moyen d’´emission/absorption stimul´ee est alors

égalà :

' �
$ ��1

�=
� (1.54)

où la section efficace d’´emission/absorption stimul´ee$ �� est

$ �� �
���

��!-�=�

#�
� (1.55)

et-�=� est la valeur de la raie Doppler au centre (en=	, équation 1.53) :

-�=	� �
	

����*=�
� (1.56)

On obtient finalement en rassemblant les ´equations 1.54, 1.55 et 1.56 :
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En utilisant la relation3 � �(�1�>�� ,� �, on déduit un taux moyen de 1,5 10� ��� soit

uneéchelle de temps de 66,s avec un laser de puissance P = 5 W, une tache a= 1 m et

>� = 0,8,*=� = 1 GHz,�� = 589 nm,�! = 1/(16 ns).

Cependant, plusieurs effets peuvent diminuer ce pompage comme le montrent Milonni

et al.(1999) et donc r´eduire l’intérêt d’un faisceau polaris´e. Je vais les exposer bri`evement.

Le champ ǵeomagńetique

Le champ terrestre est de l’ordre de 0,51 G. Il interagit avec le moment angulaire F de

chaque atome. Il ne peut donc pas engendrer des transitions entre des niveaux de moments

37



CHAPITRE 1. INTRODUCTION

angulaires et/ou d’´energies différents. Le champ g´eomagn´etique agit sur les sous-niveaux

magnétiques d’un mˆeme niveau d’´energie tel le niveau F=1 de l’´etat�-��� par exemple.

Le temps de redistribution est de l’ordre de 1,s selon Milonniet al. (1999) et 3,s selon

Happeret al. (1994).

Le temps magn´etique est petit par rapport au temps d’´emission/absorption stimul´ee. Son

effet devient important seulement apr`es quelques micro-secondes. Il produit alors des

oscillations dans la population des deux ´etats, réduisant le degr´e du pompage de plusieurs

pourcents selon Milonniet al. (1999) dans certaines configurations.

Temps de collision des atomes de sodium

L’atome de sodium peut entrer en collision avec les autres atomes environnants, les deux

principauxétant l’azote et l’oxyg`ene. Milonniet al. (1999) estiment le temps de collision

de l’ordre de 100,s voire légèrement plus. Happeret al. (1994) obtiennent un r´esultat

légèrement inférieur avec 66,7,�. Ces collisions induisent une r´eorganisation du peu-

plement des sous-niveaux de l’´etat�-���, ce qui diminue l’effet pr´ecédemment d´ecrit du

champ géomagn´etique.

Le recul d’un atome

Lorsqu’un atome ´emet ou absorbe de fac¸on stimulée un photon d’´energie E =�=, son mo-

ment cinétique est augment´e d’une valeur�1�� dans la direction de propagation du laser.

La fréquence de r´esonance de l’atome est alors d´eplacée. On peut estimer ce changement

de fréquence par :

=���"
 �
1��

7� 

$ ���=�1

�=
(1.58)

Afin de faire une estimation conservatrice, on consid`ere que la section efficace est ´egaleà

$ ���=� � �����, expression utilis´ee pour un atome radiativement large, `a deux niveaux.

Cette estimation donne des valeurs deux fois sup´erieures `a celles obtenues avec l’´equa-

tion 1.55.

La fréquence de recul est avec une puissance de 5 W del’ordre de 0,017 MHz.,s��

� 1,7 MHz après 100,s – ordre de grandeur du temps de collision. La fr´equence de

recul est le cinqui`eme de la largeur de bande radiative. En supposant que les collisions

thermalisent les vitesses atomiques, cet effet peut ˆetre négligé à de telles puissances pour

les lasers continus.

Le temps de stationnarité d’un atome

La rotation de la Terre induit un mouvement de la m´esosph`ere au niveau de l’´equateur

d’environ 650 cm/s. Le temps d’immobilit´e de la tache laser est de 80 ms pour 50 cm,

ce qui est largement sup´erieur au temps de relaxation d’un atome et est donc n´egligeable
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aussi bien pour Milonniet al. (1999) que pour Happeret al. (1994).

L’utilisation d’un laser polaris´e circulairement permet d’optimiser la transition :

�6 � �� � �6 � ���

Seul le champ g´eomagn´etique et les collisions agissent sur cette optimisation mais de

manière réduite.

Le nombre de photons ŕetro-diffusé

On peut estimer le nombre de photons r´etro-diffusé par la couche de sodium en calculant

une limite sup´erieure et inférieure. On consid`ere un laser `a bande passante ´etroite, réglé

sur la transition entre les ´etats 3S��� et 3P���.

La première simplification est de supposer que le pompage optique est complet et que le

laser est polaris´e circulairement ce qui donne une limite sup´erieure au nombre de photons

retournés. Chaque atome est trait´e comme un syst`emeà deuxétats : 3S��� et 3P���. La

probabilité d’être à un état% excité sans saturation est3� = �!%. Donc le nombre de

photons retourn´es par unit´e de surface est :
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(1.59)

En remplac¸ant par l’équation 1.57, on obtient :
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avec3 � �	�>��
� �

�.�/1�.� /�.

On peut aussi supposer que les huit ´etats du niveau fondamental restent toujours peu-

plés comme `a l’équilibre thermal. En ignorant les effets d´ecrits précédemment, on utilise

les taux d’émission/absorption donn´es par Morris (1994) pour calculer les populations

moyennes de chaque ´etat :
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(1.61)

Milonni et al. (1999) ont compar´e ces résultats avec des mesures exp´erimentales faites

par Geet al. (1998), la limite inférieure est quasiment identique aux mesures. Avec une

puissance de 5 W, on obtient :

'�#���
= 550 photons���������,

'�#��� = 1840 photons���������. La limite inférieure semble donner les r´esultats les plus

proches des exp´eriences d´ejà effectuées.
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1.3.4 Les lasers

J’ai énuméré au paragraphe 1.3.1 les diff´erents lasers utilis´es pour obtenir une ´etoile so-

dium. Je vais maintenant pr´esenter un peu plus les caract´eristiques de chacuns (pour plus

de renseignements, consulter Kibblewhite, 2000b). Trois types de laser sont utilis´es :

– les lasers continus `a colorant : leur milieu laser est un liquide contenant un colorant (une

particule excitable). Ces mol´ecules, une fois excit´ees,émettent sur un grand intervalle

de longueur d’onde. On peut s´electionner la longueur d’onde d´esirée par des r´eglages

optiques très précis (Davieset al., 2000a).

– les lasers puls´esà colorant : ils sont obtenus en pompant optiquement les lasers `a co-

lorant. Un laser `a vapeur de cuivre est g´enéralement utilis´e pour effectuer le pompage

optique (Maxet al., 1997).

– les lasers `a sommation de fr´equence : ce type de laser a ´eté spécialement d´eveloppé pour

la création d’étoile laser sodium. Deux lasers YAG infrarouges sont combin´es dans un

cristal optiquement non-lin´eaire. Le laser en sortie est `a 589 nm. Le milieu est excit´e

par la mise sous tension de lampe flash `a des fréquences et des dur´ees d’impulsion

définies et reproductibles dans le temps (Jeyset al., 1989).

Après avoir introduit les ´eléments g´enérateurs de l’´etoile laser, il me semble int´eressant de

décrire les probl`emes liésà l’étoile laser. En effet, nous avons vu par quelques exemples

(voir page 39) qu’avec une puissance ´emise de 5 W –pour un laser continu – on commen-

çait à obtenir suffisamment de photons. De plus, les diverses exp´eriences men´ees ces

dernières ann´ees (décrites au paragraphe 1.3.1) confirment ces r´esultats.

On pourrait donc croire que le probl`eme de couverture du ciel est r´esolu et que l’op´eration

des syst`emes d’OA est possible avec une ´etoile laser. Malheureusement, l’´etoile laser

apporte son lot de d´efauts, le principal ´etant l’indétermination du basculement du front

d’onde, le second ´etant l’effet de cˆone.

1.3.5 La non-d́etermination du basculement

Le faisceau laser est propag´e dans l’atmosph`ere jusqu’à 90 km et les photons sont r´etro-

diffusés par les atomes de sodium vers le t´elescope. Les photons effectuent un aller-retour

dans l’atmosph`ere et par le principe du retour inverse de la lumi`ere, l’information du bas-

culement g´enéral du front d’onde est perdue(Foyet al., 1989) : le basculement induit sur

la tache laser par l’atmosph`ere lors de la propagation vers le sol a d´ejà agi sur la lumi`ere

du laser dans le sens inverse lors de la propagation du laser vers le haut ! L’information

sur le basculement du front d’onde ne peut pas ˆetre retrouv´ee en utilisant une seule ´etoile

laser monochromatique, comme le montrent Rigaut & Gendron (1992).

Plusieurs m´ethodes ont ´eté propos´ees pour mesurer ce basculement :

– Uneétoile naturelle de magnitude assez faible (magnitude 18 en bande K pour 50�

de réduction de rapport de Strehl) permet de mesurer uniquement le basculement ; on
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peut lever l’indétermination du tip-tilt et am´eliorer la couverture du ciel. Cependant, le

nombre d’objets scientifiques observables est toujours faible (cf Olivier & Gavel, 1994;

Le Louarnet al., 1997).

– L’utilisation d’une étoile artificielle polychromatique a ´eté propos´ee par Foyet al.

(1995). Un prototype a ´eté développé et est d´ecrit par Schoecket al. (1999).

– De nombreuses autres m´ethodes ont ´eté propos´ees pour mesurer le tip-tilt. Rigautet al.

(1992) proposent d’utiliser deux syst`emes d’optique adaptative avec ´etoiles laser, un

pour l’objet et l’autre pour l’étoile tilt de référence. Le principal probl`eme est technique

car il faut doubler l’ensemble des composants du syst`eme d’optique adaptative. Ragaz-

zoni (1996b) d´etermine le basculement en utilisant la propagation `a vitesse finie du

laser mais d´eduit qu’il faut des t´elescopes auxiliaires de la taille du t´elescope principal

pour pouvoir utiliser une puissance du laser raisonnable. Ragazzoni & Esposito (1999)

proposent une simplification de la m´ethode d´ecrite par Ragazzoniet al.(1995) en utili-

sant un laser puls´e et un seul t´elescope auxiliaire. La vitesse apparente de propagation

du pulse laser est���, ce qui leur donne une vitesse angulaire de l’ordre de����@ �,

d étant le distance entre les deux t´elescopes et@, l’altitude de la couche de sodium.

Pour figer ce d´eplacement angulaire, il faut utiliser un CCD `a transfert de trame dont

la fréquence de transfert est�
���� � ����@��%.�. Ils montrent que des fr´equences

raisonnables sont obtenues et que la distance minimale du t´elescope auxiliaire est de

36 m.

Je vais maintenant d´ecrire les deux premi`eres méthodes plus pr´ecisément.

L’ étoile artificielle polychromatique

L’id ée propos´ee par Foyet al. (1992, 1995) est d’utiliser un laser qui excite l’atome de

sodium au niveau 4D de telle sorte que la r´etro-diffusion ait lieuà plusieurs longueurs

d’onde.

L’indice de l’air dépend de la temp´erature, comme nous l’avons vu auparavant. On consi-

dère habituellement que cette d´ependance est unique, mais ceci n’est exact qu’en premi`ere

approximation. En effet, l’indice de r´efraction de l’air varie aussi avec des changements

de pressions et la longueur d’onde, mˆeme si au premier ordre, l’effet est n´egligeable. En

mesurant le centre de gravit´e de la tache laser `a deux longueurs d’onde, on peut donc

déterminer directement le tilt diff´erentiel et d´eduire le tilt global par la relation suivante

(Foyet al., 1995) :

� � *�
�� � 	

*�
(1.62)

où � est le basculement du front d’onde,*� la différence de basculement entre les deux

longueurs d’onde,�� est l’indice de réfraction de l’air et*� est la différence d’indice de

réfraction aux deux longueurs d’onde.

Foy et al. (1995) ont montr´e que la transition 35��� - 4-��� était idéale pour obtenir des

photonsà des longueurs d’onde suffisamment s´eparées. L’excitation du niveau d’´energie
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FIG . 1.21: Diagramme d’́energie de l’atome de sodium présent́e dans Foyet al. (1995). Les longueurs

d’onde correspondantes, le temps de radiation et la largeur des raies sont indiqués.

�+��� des atomes de sodium permet d’obtenir des photons `a 330 nm, 2,207 et 1,14,� tel

qu’indiqué à la figure 1.21. Le niveau�-��� est atteint en utilisant deux lasers respective-

mentà 589 nm et 569 nm, pour exciter successivement les atomes au niveau�+���, puis

�-���.

Plusieurs exp´eriences ont ´eté faites depuis 1995, elles sont d´ecrites dans Friedmanet al.

(1996), Schoecket al. (1999), Foy (2000), Schoecket al. (2000) et Foyet al. (2000). La

dernière expérience a eu lieu `a Pierrelate (Drˆome) en octobre 1999. Le but de l’exp´erience

était de vérifier la quantité de photon retourn´eeà 330 et 589 nm. Deux lasers de 25 W,

pulsésà un taux compris entre 0 et 15 kHz ont ´eté utilisés.

En comparant les flux obtenus avec les exp´eriences PASS-1 et PASS-2, les auteurs consi-

dèrent que le syst`eme ELPOA (Etoile Laser Polychromatique et Optique Adaptative) se-

rait capable d’avoir un flux retourn´e d’environ 2� 10� �"�'�����������. Avec une telle

puissance et un temps de coh´erence du tip-tilt de 100 ms, ils obtiennent des rapport de

Strehl de moins de 1� à 550 nm et de 15� à 2,2,+ en intégrant pendant environ 400

ms. Ils ont aussi estim´e le gain qu’apporterait un flux deux fois plus grand. En supposant

un flux moyen retourn´e de 4� 10� �"�'�����������, l’ équipe de Lyon estima les per-

formances atteignables avec un laser `a plus petit pulse en consid´erant le fluxà 330 nm et

2300 nm. Un Strehl de 55� devraitêtre obtenu `a 2,2,m avec un
� � 	
 cm, un temps

de cohérence de 175 ms et une vitesse de vent de 10�����.
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Le cigare laser

L’utilisation d’une étoile naturelle pour d´eterminer le basculement est difficile `a appli-

quer par manque d’´etoiles suffisamment brillantes. En effet, l’anisoplan´etisme empˆeche

d’utiliser desétoileséloignées : dès que l’étoile de référence est plus loin que quelques

secondes d’arc, les perturbations atmosph´eriques travers´ees ne sont plus identiques. Ra-

gazzoniet al. (1995) proposent d’utiliser une tache laser tr`es allongée – observ´ee de cˆoté

par un télescope auxiliaire – comme un pont entre l’´etoile naturelle guide la plus proche

(mais déjà hors du champ d’anisoplan´etisme) et l’objet scientifique. Le basculement est

mesuré sur l’étoile guide et en deux endroits du cigare laser : pr`es de l’objet scientifique

et près de l’étoile naturelle. En premi`ere approximation :

>�� � >'	
� �>'


� >�()��

où >�� est le basculement de l’objet scientifique,>'	
et>'


sont les tilts en deux endroits

opposés du cigare laser et>�() est la mesure pour l’´etoile naturelle (EN). Espositoet al.

(2000b) effectu`erent une exp´erienceà Calar-Alto en Espagne afin de mesurer le tilt absolu.

L’expérience est d´ecriteà la figure 1.22. Le laser ´etait tiré depuis le t´elescope 3,5 m, situ´e
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FIG . 1.22: Croquis de l’exṕerience du cigare laser. L’étoile laser allonǵee relie les deux objets naturels

sépaŕes angulairement de plusieurs secondes d’arc. En mesurant le basculement du front en plusieurs

endroits, on peut d́eterminer le tilt diff́erentiel et donc basculement que subit l’étoile laser.

à environ 300 m du t´elescope 2,2 m o`u la caméra observait le cigare d’environ 70 arcsec

de long. Le télescope ´etant focalis´e sur l’étoile laser, les deux autres objets (SAO 69472

et SAO 69471) apparaissaient d´efocalisés. En mesurant le basculement en diff´erents en-

droits du cigare et sur les deux objets, la technique peut ˆetre test´ee. Malgré une cam´era

à faible rendement quantique (inf´erieurà 3�), la variance du tilt a ´eté réduite de 50�

environ. Belen’kiiet al.(1999) ont effectu´e le même type d’exp´erience au Starfire Optical

Range et ont trouv´e des résultats du mˆeme ordre de grandeur.

L’ensemble de ces m´ethodes est riche en id´ees nouvelles mais il semble difficile de les

appliquer en temps r´eel pour corriger le basculement du front d’onde. Chacune n´ecessite

en effet une quantit´e de mat´eriel importante. Ainsi, la m´ethode de Ragazzoni n´ecessite

deux télescopes auxiliaires d´eplaçables rapidement sur des centaines de m`etres autour
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du télescope. De plus, pour avoir un rapport signal `a bruit suffisant, il est n´ecessaire

d’intégrer au moins une seconde ce qui est beaucoup par rapport au temps d’´evolution

de l’atmosph`ere. L’étoile laser polychromatique a besoin d’un laser suffisamment puis-

sant pour obtenir la r´etro-diffusion aux différentes longueurs d’onde avec un signal `a

bruit suffisant. Il faut surtout arriver `a obtenir des photons r´etro-diffusés à 330 nm et

à 2200 nm pour augmenter la qualit´e de correction. Cette m´ethode n´ecessite des temps

d’intégrations de plusieurs centaines de millisecondes pour atteindre de tels rapports de

Strehl. La méthode la plus sure `a l’heure actuelle est l’utilisation d’une ´etoile naturelle

pour mesurer les bas ordres radiaux. Mais il est cependant n´ecessaire de trouver une tech-

nique plus astucieuse si l’on veut pouvoir un jour avoir une couverture du ciel totale.

1.3.6 L’effet de ĉone

L’anisoplanétisme focal, appel´e aussi effet de cˆone est un autre probl`eme majeur li´e à

l’utilisation d’uneétoile artificielle laser.

Objet 
scientifique

Etoile laser

Atmosphère

Télescope

Altitude

10km

90 km

sol

FIG . 1.23: Effet de ĉone. Le laseŕetant ŕetro-diffuśe depuis une altitude finie, l’étoile laser a une onde

sph́erique ; elle ne traverse pas les mêmes parties des couches de l’atmosphère qu’uneétoile naturelle

ou plus ǵeńeralement qu’un objet scientifique situé à l’infini. Cette diff́erence induit des erreurs dans la

correction de l’image scientifique, c’est l’effet de cône.

La couche d’atomes de sodium ´etantà une distance finie du sol, la lumi`ereémise par les

atomes de sodium en se d´esexcitant est une onde sph´erique, de rayon ´egal à l’altitude

d’émission des photons. Par contre, l’objet astrophysique est situ´e à l’infini, sa lumière

est rec¸ue sous forme d’onde plane (voir la figure 1.23). En utilisant une ´etoile artificielle

pour estimer la perturbation atmosph´erique, on suppose que l’objet scientifique subit la

même perturbation que l’´etoile guide. Or, l’onde sph´erique ne traverse pas exactement les
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mêmes zones de perturbations atmosph´eriques que l’onde plane : c’est l’effet de cˆone.

On peut estimer facilement quelle est la diff´erence de parcours entre l’objet scientifique

et l’étoile laser `a une altitude donn´ee. Si@'() est l’altitude de l’étoile artificielle,�� �

est l’altitude maximale de la perturbation atmosph´erique, la différence est :

� ������
� � � �	� �@'() � ��
��

@'()
� (1.63)

où�����
est le diam`etre travers´e par l’onde sph´eriqueà l’altitude��
�. Avec��
� = 10 km,

@'() = 90 km pour la couche de sodium,@'() = 15 km pour la diffusion Rayleigh,

D = 8 m, on obtient :

– � ������
= 0,89 m pour une ´etoile sodium,

– � ������
= 5,33 m pour une ´etoile Rayleigh.

Cet effet est plus important lorsque les ´etoiles artificielles sont cr´eéesà basse altitude.

La différence entre les deux ondes peut ˆetre estim´ee en terme de variance r´esiduelle :

$��
�� �
	

�

�
�
? �
� � ���
'�� �'()�
'��� � (1.64)

$��
�� étant proportionnel `a����, on peutécrire :

$�
��
� � ������

��� (1.65)

Pour connaˆıtre ��, il faut déterminer les covariances� ���
'� �, � �'()
��
'� � et

� ��
'��'()�
'� �. Tyler (1994) les d´etermina analytiquement et obtint ainsi l’expres-

sion de�� :

�� � ���� �������
��
�
����

����6 ���@������ (1.66)

où 
 est l’angle zénithal et6 ���@� est compos´ee de fonctions hyper-g´eométriques :
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où u = 1 si lepiston et le basculement ne sont pas consid´erés. Cette erreur d´ecroı̂t avec la

longueur d’onde et croˆıt avec l’angle z´enithal. La variation est repr´esentéeà la figure 1.24

pour les deux types ´etoiles artificielles consid´erés ci-dessus avec un t´elescope de 8 m`etres

de diamètre et des conditions atmosph´eriques moyennes (
� = 15 cm). De la figure 1.24,
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FIG . 1.24: Variance ŕesiduelle duèa l’effet de ĉone en fonction de la longueur d’onde pour uneétoile arti-

ficielle Rayleigh et unéetoile sodium au źenith avec des conditions atmosphériques moyennes (�� = 15 cm)

et un t́elescope de 8 m dediamètre. L’étoile Rayleigh introduit un tr̀es grand effet de ĉone m̂eme vers les

longueurs d’onde infrarouge empêchant l’obtention d’une bonne correction des effets de l’atmosphère. La

couche de sodium plus haute, permet d’avoir une meilleure correction dans l’infrarouge mais reduit les

performances dans le visible dramatiquement.

on voit que l’effet de cˆoneélimine la possibilité d’avoir un syst`eme dans les longueurs

d’onde du visible pour un t´elescope de 8 m `a moins de corriger cet effet.

Pour corriger l’effet de cˆone plusieurs auteurs ont propos´es d’utiliser plusieurs ´etoiles

laser. Tallon & Foy (1990), notamment, d´ecrit les bases de la tomographie. Cette m´ethode

utilise plusieurs ´etoiles artificielles plac´eesà diverses positions au dessus du t´elescope

afin de sonder toute l’atmosph`ere travers´ee par le front d’onde de l’objet scientifique.

Contrairement aux m´ethodes d´ecrites plus tard par Parenti & Sasiela (1994), cette tech-

nique a pour but de reconstruire l’atmosph`ere en 3 dimensions. Parenti & Sasiela (1994)

utilisent aussi plusieurs ´etoiles laser mais reconstruisent seulement le front d’onde au ni-

veau de la pupille du t´elescope. Les m´ethodes d´ecrites par Parenti & Sasiela (1994) sont

plus développées au chapitre 4 et la tomographie est pr´esentée au chapitre 5.

1.3.7 Utilisation d’un laser, aspect oṕerationnel

Enfin, il est important de remarquer que l’op´eration d’un laser n’est pas facile. Plusieurs

difficultés doivent ˆetre consid´erées :

– La pollution lumineuse et calorifique du laser lors de la propagation de celui-ci jusqu’au

télescope auxiliaire, et lors de sa propagation dans l’atmosph`ere ne doit ˆetre négligée.

– La saturation de la couche de sodium est aussi un facteur important lors de l’utilisation

des lasers puls´es (et peut-ˆetre même pour les lasers continus).

– La pollution lumineuse des sous-pupilles de l’analyseur par la diffusion Rayleigh est

essentielle et limite la taille angulaire de celles-ci. La diffusion Rayleigh est ´etudiée

pour le syst`eme d’optique adaptative NAOS et pour ALFA au chapitre 3.4 et dans Del-
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planckeet al. (1998); Ageorgeset al. (1999); Ageorges & Hubin (2000).

– L’ élongation des taches laser dans chaque sous-pupille est aussi un probl`emeévoqué

dès 1992 par Beckers (1992). Il propose alors d’utiliser un laser puls´e et de d´ecomposer

le faisceau laser propag´e grâceà la vitesse finie de celui-ci. En utilisant un laser continu,

le phénomène existe toujours et quelques pr´ecautions doivent ˆetre prises. Je d´ecris ce

phénomène d’élongation et les conditions dans lesquelles il intervient au chapitre 3.

– La densité de la couche de sodium varie temporellement et par cons´equent l’intensit´e

de l’étoile laser aussi.

– Le télescope auxiliaire doit ˆetre doté un syst`eme d’ajustement de l’altitude de focali-

sation du laser pour tenir compte des variations d’altitude de la couche de sodium. Si

les variations de l’altitude sont trop rapides, le Shack-Hartmann ne pourra pas faire la

mesure correctement.

– Les aspects de maintenance du laser sont contraignants, un syst`eme laser ´etant très

complexe.

– Le laser doit avoir un faisceau d’une bonne qualit´e optique et doit avoir une puissance

suffisante.

– Le laserémet à une certaine longueur d’onde qui ne doit pas ˆetre utilisée pour les

observations scientifiques par les t´elescopes voisins.

– La sécurité des personnes dans l’environnement du faisceau laser doit ˆetre assur´ee. Un

système radar ou une cam´era doit avertir lorsqu’un objet volant s’approche du faisceau

laser.

J’ai voulu dans cette introduction pr´esenter par ordre chronologique l’int´erêt desétoiles

artificielles en astronomie. Sans atmosph`ere, il n’y aurait pas de perturbation de phase

et donc pas de syst`eme d’optique adaptative. Sans la n´ecessit´e d’uneétoile de référence

pour le syst`eme d’OA, l’étoile artificielle ne serait d’aucune utilit´e. C’est parce que l’at-

mosphère existe que les ´etoiles artificielles ont ´eté inventées et qu’elles sont ´etudiées. Il

est maintenant temps d’entrer dans les probl`emes liés auxétoiles laser.
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Chapitre 2

CAOS : Un outil de simulation des

syst̀emes d’optique adaptative avec

étoile laser

2.1 Présentation du logiciel

L’historique de ce code est li´e au financement par la communaut´e européenne du pro-

grammeTraining and Mobility of Researchers��Laser Guide stars for 8 meter class teles-

copes��. Diff érents logiciels existaient d´ejà tel le code de Franc¸ois Rigaut (Rigautet al.,

1994) ou Lukinet al.(1995), Ellerbroek (1994), mais aucun n’´etait conc¸u modulairement

et la création d’une ´etoile artificielle avec tir du faisceau laser n’´etait pas int´egrée1.

CAOS (Code for Adaptive Optics Simulation) est un code modulaire qui permet l’´etude

de la plupart des syst`emes d’optique adaptative aussi bien avec des ´etoiles guide artifi-

cielles que naturelles en utilisant des m´ethodes num´eriques. Il permet surtout de simuler

séparément chaque sous partie des syst`emes d’optique adaptative. L’ensemble du code

est décrit dans un rapport technique du TMR (Carbilletet al., 1999a) et a fait l’objet de

plusieurs articles de conf´erences (Delplanckeet al., 1998; Carbilletet al., 1999b).

Le code a ´eté développé par une collaboration entre le groupe d’optique adaptative de

l’Observatoire d’Arcetri situ´e à Florence en Italie et Franc¸oise Delplancke et moi-mˆeme

de l’ESO.

Le butétait de permettre aux diff´erents instituts impliqu´es dans le programme de TMR de

modéliser certains probl`emes sp´ecifiquesà l’étoile laser mais aussi tout syst`eme d’optique

adaptative en g´enéral sans avoir besoin de comprendre les centaines de lignes du code et

sansêtre un programmeur excellent en langage IDL2. J’ai utilisé ce code num´erique pour

1. Lesétoiles laser sont d´ejà simulées par Gavelet al. (1994); Gavel & Olivier (1994).
2. Interactive Data Language: langage adapt´e à une programmation ais´ee.
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étudier l’effet de l’élongation de l’étoile laser (EL) sur la mesure des pentes (chapitre 3)

et pour estimer les performances de la m´ethode 4 EL d´ecrite au chapitre 4.

L’aspect graphique a ´eté étudié attentivement. Les syst`emes simul´es sont d´efinis en uti-

lisant l’interface présentéeà la figure 2.1. Chaque partie ´elémentaire d’un syst`eme d’op-

FIG . 2.1: Aspect de l’interface graphique du logiciel. Chaque petite boite est un module. L’exemple présent́e

dans cette interface simule un système d’optique adaptative avećetoile laser. La ligne suṕerieure des

modules simule le système de correction des modes d’ordre radialélev́e alors que la partie inf́erieure

représente la correction bas ordres obtenue par un quad-cell et un miroir tip-tilt.

tique adaptative est simul´ee par un module. Les donn´ees sont communiqu´ees entre les

diff érents modules par des structures de param`etres. Dans sa derni`ere version, ce logiciel

contient une quinzaine de modules et quelques outils graphiques. Avant de pr´esenter en

détail la partieétoile laser, je vais d´ecrire brièvement les modules accessibles.

2.2 L’optique adaptative vue par bloc

Lorsque l’on veut�� découper�� un système d’optique adaptative, l’id´ee de processus

physiqueélémentaire intervient. Qu’est-ce qu’unprocessuśelémentaire? Quel est son

rôle ? Unprocessuśelémentaireest unélément réel comme un miroir ou un analyseur de
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front d’onde. Cela peut ˆetre aussi l’atmosph`ere. Le module associ´e au processus ´elémentaire

simule numériquementla fonction de l’élément en ŕealité.

2.2.1 L’atmosph̀ere

L’atmosphère (module ATM) est simul´ee par plusieurs couches extrˆemement fines – ap-

peléesécrans de phase – plac´eesà différentes altitudes. Ces ´ecrans de phase suivent le

spectre de Kolmogorov (´equation 1.4) ou de von K´armán (équation 1.10) selon le choix

de l’utilisateur. La g´enération de ces ´ecrans peut ˆetre effectu´ee par une technique utili-

sant la transform´ee de Fourier et des sous-harmoniques ou par une technique utilisant les

polynômes de Zernike. Le module atmosph`ere sert uniquement `a définir les param`etres

atmosph´eriques comme le diam`etre de Fried
�, �� et�� et à générer lesécrans de phase.

Le pas d’échantillonnage est d´eduit de la taille (en m`etre et en pixel) de chaque ´ecran de

phase.

Calcul deśecrans par transforḿee de Fourier rapide

Dans l’approximation des faibles perturbations, le spectre des fluctuations de phase est

décrit par l’équation 1.10.

L’ écran de phase est la transform´ee de Fourier (FFT) inverse d’une exponentielle com-

plexe d’un angle�. La phase en��� *� est définie par :
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où � et * sont les indices dans l’espace direct et� et � sont les indices dans l’espace

de Fourier. Le caract`ere i de l’exponentielle indique l’aspect imaginaire,� est la phase

distribuée aléatoirement entre� et��, C est la longueur de l’´ecran simul´e.

Cependant en utilisant cette expression, les fr´equences inf´erieures `a 	�C ne sont pas re-

présentées dans l’´ecran de phase. Laneet al.(1992) proposent une technique pour ajouter

numériquement des sous-harmoniques. Pour� sous-harmoniques ajout´ees, l’expression

d’un écran devient :
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(2.2)

où � et � sont les indices dans l’espace de la transform´ee de Fourier. Cette m´ethode permet

d’ajouter des fr´equences spatiales basses aux ´ecrans de phase obtenus par la m´ethode

classique.

Nombre de sous-harmoniques optimal

La détermination du nombre de sous-harmoniques est effectu´ee de la mani`ere suivante.

Si toutes les fr´equences sont prises en compte, le spectre de puissance est int´egré de 0à
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l’infini et on suppose que le nombre de pixel est infini. La puissance totale int´egrée est

égaleà : � �

�

� �

�
���=�� =���=��=� �

��

�

�
��#�

��

�

�
�
� (2.3)

Si maintenant on int`egre de=��
��� =��
�� à l’infini (ce qui est le cas pour un ´ecran de taille

finie on l’a vu juste avant), un terme#� � �	 � =�
�������
�
� intervient en plus par rapport

à l’équation 2.3. Lorsque l’on ajoute des sous-harmoniques,=
�� est égal à 	���C. On

peut alors d´eduire le nombre� de sous-harmoniques n´ecessaire pour obtenir le facteur#�

défini (égalà 0,99 par exemple). On a :
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Contrairement aux simulations utilisant les polynˆomes de Zernike, le calcul des ´ecrans par

transformée de Fourier permet de travailler sur une base carr´ee et donc de faire ´evoluer

temporellement ces ´ecrans de phase en les d´eplaçant dans certaines directions. L’atmos-

phère simulée vérifie statistiquement la fonction de structure demand´ee. Le nombre d’´e-

crans statistiquement ind´ependants peut ˆetre déterminé pour certaines conditions de si-

mulations en utilisant le module STF (Structure Transfert Function). La figure 2.2 montre

la forme de la fonction de structure pour diff´erents nombres d’´ecrans consid´erés. La si-

mulation est effectu´ee sur une pupille de 8 m avec
� = 20 cm et�� = 20 m. Le trait

plein indique la forme de la fonction de structure th´eorique et la courbe compos´ee de

petits carrés est la fonction de structure obtenue avec 1, 15, 58 et 100 ´ecrans statistique-

ment indépendants. La convergence est atteinte avec 100 ´ecrans de phase. Les variations

temporelles ne peuvent ˆetre simulées qu’à partir de la m´ethode de calcul d’´ecrans par

transformée de Fourier.

Calcul d’écransà l’aide de polyn̂omes de Zernike

Cette deuxi`eme méthode utilise directement les polynˆomes de Zernike d´efinis au para-

graphe 1.1.3 `a la page 11. L’´ecran de phase est obtenu en calculant la somme des�*� ��	�

premiers polynˆomes pond´erés des coefficients(	 (équation 1.26). La matrice de cova-

riance décrite par Roddier (1990) est utilis´ee pour que statistiquement, les ´ecrans de phase

aient une fonction de structure de type Kolmogorov.

2.2.2 La source

Ce module (appel´e SRC) permet de d´efinir une source standard (´etoile ponctuelle ou objet

étendu) situ´eeà l’infini ou à distance finie. La magnitude de l’objet, son type spectral et

ses coordonn´ees angulaires sont choisies via l’interface graphique. Grˆaceà la possibilité

d’utiliser un objetétendu, l’utilisateur peut simuler une galaxie ou une ´etoile laser en les

approximant `a une ellipse. Il est aussi possible d’introduire des images externes au code

en format�7'�, en fournissant leur r´esolution en secondes d’arc.
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FIG . 2.2: Ces quatre images montrent le nombre d’écrans ńecessaires pour que statistiquement ceux-ci

vérifient la fonction de structure de von Kármán. De gauchèa droite et de haut en bas il y a respectivement

1, 15, 58 et 100́ecrans statistiquement indépendants utiliśes pour calculer la fonction de structure. Le trait

plein indique la forme de la fonction de structure théorique et la courbe composée de petits carŕes indique

la fonction de structure obtenue avec respectivement 1, 15, 58 et 100écrans statistiquement indépendants.

2.2.3 La propagation

Ce module (GPR) utilise les hypoth`eses de faibles perturbations (voir le paragraphe 1.1,

page 1).

Les effets de la diffraction sont n´egligés. Le front d’onde observ´e par le télescope est

le résultat de l’addition des diff´erentsécrans de phase. Le t´elescope d´efinit le centre O

du référentiel (O,	��	8�	9). La source est `a la position angulaire (�, ,z), en coordonn´ees

sphériques, o`u z est soit infini soit ´egalà l’altitude de l’objet artificiel. On d´etermine les

coordonnées de l’objet pour chaque ´ecran de phase en fonction de l’altitude des ´ecrans et

de la position de l’objet par rapport au t´elescope principal.

Le module GPR simule l’´evolution de chaque ´ecran de phase en calculant la translation

nécessaire `a effectuer sur chacun. Si l’objet est situ´e à distance finie, un facteur de gros-

sissement intervient aussi pour simuler la propagation sph´erique du front d’onde. Il faut

ensuite calculer les images obtenues sur la cam´era de l’analyseur de front d’onde.

2.2.4 L’analyseur de front d’onde

L’analyseur Shack-Hartmann est mod´elisé par une succession de deux modules :
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– le premier calcule l’image obtenue dans chaque sous-pupille (module SHS) ;

– le second d´etermine le d´eplacement des images par rapport `a la référence (module

CEN).

Le module SHS

L’approximation de Fraunhoffer est utilis´ee pour calculer la fonction d’´etalement de point

(FEP) de chaque sous-pupille : la condition������ � 	 doit être vérifiée (Bass, 1994).

On suppose que le point source est `a l’infini pour déterminer la FEP. Ensuite, lorsque

l’objet n’est pas ponctuel, l’image de l’objet est convolu´eeà la FEP obtenue auparavant.

Le système Shack-Hartmann (syst`eme décrit en introduction au paragraphe 1.2.2, page

18) fonctionne dans le plan focal du t´elescope ; la fonction d’´etalement de point (FEP)

d’une source ponctuelle est reli´ee au champ incident par :

1�0�� 0�� � 2:+�����';�,� � �62�
��� (2.5)

où 0� et0� sont les coordonn´ees dans le plan focal,62 désigne la transform´ee de Fourier

et
 est l’amplitude complexe de l’objet ponctuel dans chaque sous-pupille :


 � �� ������� � � �������� (2.6)

A est l’amplitude de l’objet, elle contient la forme de la sous-pupille consid´erée.� est la

phase arrivant sur la sous-pupille. Chaque sous-pupille est trait´ee indépendamment des

autres et l’axe optique de chacune est suppos´e correspondre exactement `a l’axe géométri-

que du syst`eme.

Le champ de vue de chaque sous-pupille est d´eterminé par la taille angulaire de chaque

pixel et le nombre de pixel par sous-pupille. Cette taille est fix´ee dans le module ATM

lorsque l’on fait correspondre une taille physique `a un nombre de pixel : l’´ecran de phase

est défini en même temps en m`etres et en nombre de pixel. Soit<$� � ����� la cor-

respondance m`etre – pixel (Détant le diam`etre du télescope et��� le nombre de pixel

équivalent). Chaque sous-pupille a un champ de vue angulaire ´egalà :
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La résolution de l’image de chaque sous-pupille est alors20=�4 , 4 étant le nombre de

pixel par sous-pupille.

Si l’objet estétendu, la FEP de l’objet ponctuel est convolu´eeà l’image de l’objetéchantil-

lonnée de la mˆeme fac¸on. Ce calcul est aussi effectu´e par transform´ee de Fourier :

1�0�� 0�� � 2:+�����';�,�� 2:+��>?�'�

� 62���62�2:+�����';�,��� 62�2:+��>?�'��� (2.8)

Le code prend en compte le bruit du ciel et les diff´erents bruits associ´es au d´etecteur

(bruit de lecture, bruit de photon). Un seuillage est effectu´e sur demande. La phase de

calibration permet de d´eterminer les mesures de r´eférence.
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Le module CEN

Il mesure les d´eplacements de chaque image avec la formule de calcul de barycentre

habituelle (Southwell, 1980) :
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� (2.9)

4� est le nombre total de pixels sur lesquels la mesure du centre de gravit´e est faite,%� et

D� sont les coordonn´ees relatives du pixel� par rapport `a la référence.

2.2.5 La reconstruction du front d’onde

A partir de la mesure des d´eplacements, le calculateur doit envoyer les commandes ad´equa-

tes au miroir d´eformable pour compenser le front d’onde. Comme je l’ai pr´esenté au pa-

ragraphe 1.2.2, on peut utiliser la reconstruction zonale (page 25) ou modale (page 26).

La reconstruction zonale permet d’obtenir le front d’onde mesur´e sur la pupille du t´eles-

cope. La g´eométrie de Fried est utilis´ee : chaque actuateur est plac´e aux coins des sous-

pupilles. Les expressions sont donn´eesà l’équation 1.44, page 25.

La méthode modale permet d’obtenir les commandes des actuateurs en sortie. Il est pos-

sible de choisir entre deux bases de modes : les polynˆomes de Zernike d´efinis au para-

graphe 1.1.3 ou les modes du miroir. Avec un syst`eme donn´e, on ne peut reconstruire

qu’un nombre limité de modes, fix´e par le nombre d’actuateurs ou par le nombre de me-

sures.

1. Si on choisit la base des polynˆomes de Zernike, ceux-ci sont calcul´es en utilisant les

expressions analytiques de Noll (1976)3 lors de la phase d’initialisation.

2. Si la base des modes du miroir4 est utilisée, plusieurs matrices doivent ˆetre calculées

pendant l’initialisation. Les fonctions d’influence de chaque actuateur, plac´ees sur

la surface du miroir, sont mises dans une matrice de taille� � ���"� � 4 ��, où

���"� est le nombre total de points d’´echantillonnage sur la pupille du t´elescope et

4 �� est le nombre d’actuateurs du miroir d´eformable. La matrice pseudo-inverse

est calculée par la m´ethode de d´ecomposition en valeurs singuli`eres, elle permet de

déterminer la base des modes du miroir. Les modes choisis pour la reconstruction

sont extraits et la matrice de passage des modes aux commandes���� est obtenue

en multipliant matriciellement la matrice pseudo-inverse des fonctions d’influence

à la matrice��
� qui contient les modes du miroir s´electionnés.

3. Les polynômes de Zernike sont d´efinis au chapitre 1.1.3, `a la page 11. Cette base est orthonorm´ee à support

circulaire.
4. Les miroirs d´eformables ne permettent pas de g´enérer les modes de Zernike du fait de l’obstruction centrale.
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La boucle ferḿee

Pour utiliser un syst`eme d’optique adaptative en boucle ferm´ee, il faut le calibrer aupara-

vant. Cette calibration permet de connaˆıtre la réponse de l’analyseur au d´eplacement d’un

actuateur. La phase de calibration dans CAOS est effectu´ee préliminairement en utilisant

des modules de calibration (MCA et FIB). Le syst`emeà calibrer est d´efini par une fibre, un

miroir déformable, l’analyseur et le reconstructeur. Le module MCA remplit tout d’abord

la matrice d’interaction����, ligne par ligne, en poussant un actuateur et en rangeant les

mesures obtenues par le module CEN dans cette matrice. Lorsque la matrice d’interaction

est complète, la matrice de passage des modes aux pentes���� est déduite :

– si la base utilis´ee est l’ensemble des polynˆomes de Zernike, la matrice de passage des

modes aux pentes est ´egaleà la matrice d’interaction ;

– si l’on utilise les modes du miroir, on multiplie matriciellement� ��� à���� pour

obtenir la matrice de passage des modes aux pentes.

Il suffit ensuite d’inverser la matrice���� par la méthode de d´ecomposition en valeur

singulière pour obtenir la matrice de passage des pentes aux modes����. La matrice

de commande est ´egaleà����@����, où @ indique la multiplication matricielle. Cette

matrice permet de trouver les commandes des actuateurs `a partir des pentes mesur´ees par

l’analyseur.

2.2.6 Le miroir déformable

C’est à la fois le premier et le dernier ´elément du syst`eme : il ferme la boucle. Il est par

conséquent uniquement utilis´e pour les syst`emes en boucle ferm´ee. Sa taille est d´efinie

par la pupille du t´elescope. Les fonctions d’influence de ces actuateurs ont une forme

définie par Rigaut dans son outil de simulation (voir figure 2.3) :
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(2.10)

où 
 est la taille des actuateurs. Le miroir d´eformable corrige le front d’onde perturb´e

FIG . 2.3: Exemple de d́eformation du miroir suite au d́eplacement d’un actuateur.

avant de le diriger vers l’analyseur (un syst`eme d’OA est repr´esenté à la figure 1.9). Sa
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forme (en,m) est obtenue par :

������� �
��	
	
���

�� � ���� �E�� � A� (2.11)

où �� est la commande associ´eeà l’actuateur i (en V),E� est le gain du syst`eme (en,m/V)

etA est le déplacement maximum accept´e par un actuateur.

2.2.7 Le module de filtrage temporel

Aucun système d’optique adaptative ne mesure les photons de l’objet instantan´ement et

ne calcule instantan´ement les commandes `a partir des mesures, l’ordinateur de contrˆole

les déterminant en un temps non n´egligeable. Par cons´equent, la correction est appliqu´ee

en retard. Pour minimiser l’effet du d´elai temporel, les syst`emes d’optique adaptative sont

optimisés par l’utilisation de filtres temporels qui sont appliqu´es par les contrˆoleurs. Le

choix de la loi du contrˆole d’asservissement est important pour assurer la stabilit´e de la

boucle et obtenir des performances optimales.

Lorsque l’on consid`ere des filtres analogiques, lin´eaires et temporellement invariants, la

relation entre un signal d’entr´ee.�F� et le signal de sortie/�F� est définie par :

/�F� �
� �

��
��F� ��.����� (2.12)

où��F� est la réponse impulsionnelle du filtre lorsqu’un signal impulsionnel est en entr´ee.

On peut réécrire l’équation 2.12 en fr´equence par :

G ��� � @���H����

G ���, H��� et@��� sont les transform´ees de Laplace5 respectives de/�F�, .�F� et ��F�.

@��� est appel´ee la fonction de transfert du filtre. D`es que cette fonction est connue, on

peut définir le filtre analogique. Dans le simulateur, trois types de filtres sont d´efinis : un

pur intégrateur, un D´erivateur – Intégrateur Proportionnel (DIP) ou encore une m´ethode

généraliséeà plusieurs pˆoles et plusieurs z´eros.

Un filtre purement int´egrateur a un pˆole à 0 Hz et un gain choisi par l’utilisateur.

Le filtre intégrateur d´erivateur proportionnel (DIP) est la combinaison d’un int´egrateur,

d’un dérivateur et d’une constante comme l’indique son nom. Sa transform´ee de Laplace

est de la forme :

����� � �� �
��

�
�

�
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�� �*
(2.13)

où�* est la fréquence de coupure utilis´ee pour filtrer le bruit.

La méthode gain – z´ero – pôles permet `a l’utilisateur de d´efinir son propre filtre dont la

forme générale est :

����� � E� � ��� ��
��� ��� ��	��� � � � � ��� ���� � 	��

��� %�
��� ��� %�	��� � � � � ��� %��� � 	��
(2.14)

5. La transform´ee de Laplace� ��� d’une fonction���� est définie par� ��� �
�
�

�
���� ����������.

���� est nulle pour� 	 �.
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Le nombre�� de zéros et le nombre�� de pôles doivent ˆetre inférieursà 5 dans le cas du

code CAOS.

Madec (1999) donne deux exemples de filtres utilis´es en boucle ferm´ee. Le premier est

un filtre intégrateur proportionnel (IP) d´efini par :

����� � �� �
��

	� ���
� (2.15)

Le second filtre est appel´e le prédicteur de Smith. C’est un contrˆoleur optimisé pour les

retard temporels. Une expression possible de ce pr´edicteur a pour transform´ee de Laplace :

����� �
��

�	� �����	 �������
(2.16)

Madec (1999) compare ces deux filtres `a un intégrateur simple et montre qu’un gain de

40 � (pour une fréquence de coupure de 10 Hz) en efficacit´e du syst`eme OA peut ˆetre

obtenu avec le filtre (IP) et la pr´edicteur Smith permet mˆeme d’atteindre 44� pour une

fréquence de coupure de 10 Hz.

Le temps est discr´etisé dans la simulation et il est donc n´ecessaire d’introduire des filtres

fonctionnant avec des signaux temporels discrets. La transform´ee�� d’une séquence de

signaux est l’équivalent de la transform´ee de Laplace pour l’analyse d’un ´echantillon de

signaux discrets. La transform´eeH
���� estéquivalente `a la transform´ee de LaplaceH���

si on applique :

�� � ����>��� (2.17)

> � 	�I� est l’inverse de la fr´equence d’´echantillonnage. La transform´ee�� est donc

estiméeà partir du filtre analogique entr´e par l’utilisateur en approximant l’´equation 2.17

à

�� �
	 � �>����

	� �>����
�

La transformation bilin´eaire

� �
�

>

�
	� ����
	 � ����

�

permet d’estimer la transform´ee@
���� à partir de la transform´ee de Laplace :

@
���� � @



�

>

�
	� ����

	 � ����

��
� (2.18)

J’ai présenté l’ensemble des modules utilis´es pour la simulation d’un syst`eme d’optique

adaptative. Je vais maintenant expliquer le fonctionnement des modules d´ediés auxétoiles

laser.
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2.3 Simulation desétoiles artificielles

Tous les grands t´elescopes pr´evoient l’installation d’une ´etoile laser (EL) dans un fu-

tur proche (voir le paragraphe 1.3.1 pour plus de d´etails) mais de nombreux probl`emes

doiventêtreétudiés auparavant (paragraphes 1.3.5, 1.3.6 et 1.3.7).

J’ai donc développé plusieurs modules permettant de simuler l’utilisation d’une ´etoile

laser depuis le tir du faisceau jusqu’`a l’image sur le d´etecteur. Ce ph´enomène physique

peutêtre séparé en 3 parties :

– le tir du faisceau laser depuis un t´elescope auxiliaire,

– la création de l’étoile artificielle sodium dans la couche de sodium,

– l’image sur la cam´era derrière le télescope principal.

Je vais maintenant les d´ecrire plus pr´ecisément.

2.3.1 Le faisceau laser

FIG . 2.4: Aspect de l’interface graphique du module de définition du laser. L’utilisateur choisit la puissance

du laser, l’altitude de focalisation, la position du télescope de lancement. Le choix est aussi laissé entre un

calcul de la forme de la tache laserà chaque it́eration ou seulement̀a la premìere.

Ce premier module a pour but de d´efinir les param`etres physiques du laser `a l’aide de

l’interface graphique pr´esentéeà la figure 2.4. De fac¸on générale un faisceau laser a son

front d’onde plan et son faisceau gaussien dans le mode><7�� (voir Self, 1983; Sieg-

man, 1971). On d´efinit le waist du laser – ou taille du laser not´ee&
 – comme le rayon

auquel l’irradiance est ´egaleà	�"�� 1& , si 1& est l’irradiance maximale du faisceau.&
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est relié à la largeur `a mi-hauteur par :

&
 � �$

� 23/4�	�%%� (2.19)

La taille du télescope auxiliaire utilis´e pour le tir du laser permet de tronquer le faisceau `a

un certain diam`etre. L’amplitude du laser est normalis´eeà l’unité. Le nombre de photons

émis par seconde est d´eterminé en utilisant la puissance laser au niveau du t´elescope

d’émission :

.>�� �
+� �

"�
(2.20)

Pour exciter les atomes de sodium par diffusion r´esonnante, le laser doit ´emettreà 589 nm

comme cela est d´ecrit au chapitre 1 `a la page 39. Le laser est suppos´e continu dans le

code.

2.3.2 La propagation vers le haut

Le module propagation est d´ecrit en détail au paragraphe 2.2.3. Son interface graphique

permet de d´efinir l’environnement du t´elescope (figure 2.5).

FIG . 2.5: L’environnement du t́elescope est préciśe grâceà ce module.

Appliquons-le au cas particulier de la propagation du laser vers la couche de sodium. Nous

allons calculer l’image de la tache laser vue depuis le sol, en n´egligeant l’effet de l’at-

mosphère lors du retour des photons vers le sol. C’est bien entendu une vision th´eorique

mais c’est ce qui nous est utile pour calculer l’image de l’´etoile dans l’analyseur de front

d’onde, image qui est la convolution l’image de l’objet avec la fonction d’´etalement de

point d’une source ponctuelle.

Le laser – focalis´e à une altitude finie – a une propagation sph´erique, son faisceau ne tra-

verse pas identiquement chaque ´ecran de phase. Consid´erons uniquement la perturbation
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arrivant sur la pupille du t´elescope. Pour une source `a l’infini, le front d’onde est plan : la

pupille projetéeà différentes altitudes a la mˆeme dimension. L’atmosph`ere travers´ee par

la lumière de cette ´etoile est un cylindre. Dans le cas d’un laser, la lumi`ere est propag´ee

depuis une distance finie : le front d’onde sph´erique traverse une surface dont le diam`etre

dépend de l’altitude de l’´etoile laser et de l’altitude de la perturbation consid´erée. La

propagation est conique et la surface travers´ee dépend de l’altitude de l’´ecran par l’ex-

pression :

# �
@�


@�
 � �
(2.21)

où h est l’altitude de l’écran de phase. Selon la taille du t´elescope qui sert `a émettre le

laser, le faisceau arrivant `a 90 km n’aura pas le mˆeme aspect : plus le t´elescope est grand,

plus l’image sera tavelur´ee. Je montre comme exemple la diff´erence d’images obtenues

avec une t´elescope de 4 m et un t´elescope de 1 m `a la figure 2.6.

FIG . 2.6: Comparaison de l’image de l’étoile artificielle obtenue avec un télescope de 4 m de diamètreà

gauche et avec un télescope de 1 m de diamètreà droite. Cette image est la carte d’intensité réémise par

les atomes de sodium situés entre 89,5 et 91,5 km lors de leur désexcitation. On suppose pour obtenir cette

carte d’intensit́e telle qu’elle est vue depuis le sol qu’elle n’est pas changée par l’atmosph̀ere lors de sa

propagation vers le sol. Cette image de l’étoile artificielle sera convolúee avec la FEP de la combinaison

atmosph̀ere – t́elescope pour obtenir l’image vue au foyer de celui-ci.

La diffusion Rayleigh

Ce phénomène est dˆu à l’excitation des mol´ecules par le passage du faisceau laser lors de

sa propagation vers la couche de sodium (voir `a la page 32 la description du ph´enomène).

Nous traitons cet effet analytiquement et il n’est donc introduit qu’au niveau de l’ana-

lyseur Shack-Hartmann. Seul le processus de diffusion simple est consid´eré lors de la

diffusion des photons vers le haut. La diffusion Rayleigh est obtenue par l’´equation (Mc-

Cartney, 1976a) :

�B��#�

�C
� +���

��� � 	��

.���
�

������J� �����#� � �����J�� (2.22)
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��	���
� 

est l’intensité de la lumière diffusée par une seule particule par unit´e d’angle so-

lide dans la direction# qui est proche de 180Æ en rétro-diffusion,+� est la puissance de

la lumière incidente par unit´e de surface,�� est l’indice atmosph´erique de r´efraction au

niveau de la mer,.� est le nombre de mol´ecules par unit´e de volume au niveau de la

mer etJ est l’angle entre le plan de diffusion et la direction de polarisation de la lumi`ere

incidente. Pour chaque sous-pupille, une carte de la diffusion Rayleigh est calcul´ee en

utilisant les param`etres géométriques du syst`eme : position de l’´etoile laser par rapport `a

chaque sous-pupille, la position du t´elescope auxiliaire et l’altitude de focalisation princi-

palement. Par contre, le mod`ele d’atmosph`ere utilisé n’est pas celui d´efini par lesécrans

de phase. Les formules analytiques utilisent un mod`ele continu, le mod`ele d’atmosph`ere

USSA–1962 d´ecrit par McCartney (1976b).

2.3.3 La couche de sodium

La couche de sodium se situe `a environ 90 km (paragraphe 1.3.3) et a une ´epaisseur de

l’ordre de 10 km. L’étoile laser est donc une sorte d’ovo¨ıde allongé, situé entre 87 et

93 km en moyenne.

Seule l’approximation de Fresnel est consid´erée, l’image de la tache laser `a l’altitude@�


vue depuis le sol est d´efinie par :

1�1& � �62��!
� ���������"��� � ���#
������ (2.23)

où ���"��� est la phase atmosph´erique et���#
� est la phase ajout´ee pour simuler la d´efoca-

lisation du laser dans la couche de sodium (d´efinie un peu plus loin avec l’´equation 2.26).

Cette défocalisation d´epend de la distance `a l’altitude de focalisation et donc de l’altitude

z.

J’ai défini une couche d’´epaisseur*@�
, de densit´e gaussienne, d´ecoupée en sous-cou-

ches d’épaisseurÆ� choisie. PlusÆ� est petite, plus le nombre de sous-couches est grand,

meilleure est la repr´esentation en trois dimensions. L’interface graphique permet de choi-

sir les param`etres physiques reli´esà la couche de sodium mais aussi la discr´etisation par

exemple. Cependant, le nombre de sous-couches augmente le temps de calcul, il faut donc

déterminer le nombre optimal de plans `a considérer. L’ouverture d’un t´elescope est d´efinie

par

� �
@�


�
�

@�
 est la hauteur de la couche de sodium et D le diam`etre du télescope. La profondeur

de champ est alors

%� � #�����

avec� � �
�
, � � �#� nm, D = 8 m et H = 90 km. On obtient% � 	�� m. Il suffit donc

de calculer dans la couche de sodium une carte d’intensit´e (un plan) tous les 125 m`etres
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FIG . 2.7: La couche de sodium est discrétiśee pour mod́eliser la tache laser en trois dimensions. La densité

de la couche de sodium est supposée par d́efaut de forme gaussienne mais il est aussi possible d’utiliser des

profils réels.

(critère de Rayleigh).

Le nombre de photons contenus dans la tache laser peut ˆetre déterminé lorsque l’on est

hors du domaine de saturation de la couche de sodium (Gardner, 1989; Avicolaet al.,

1994) :

4����� � �K>���
3

����
$ ����������	 �

Æ�

�
���� (2.24)

Æ� � *@�
�4!
$ est la distance projet´ee entre deux sous-couches, si4!
$ est le nombre

de sous-couches consid´eré. L’efficacité du laser est indiqu´ee parK. >� est la transmission

de l’atmosph`ere,������ est le nombre de photons d´etectés dans un volume compris entre

�� � Æ���� � � Æ���� et$ �� est la section efficace du sodium.

Le laser est focalis´e à une altitude��, il est donc d´efocalisé aux autres altitudes. On peut

prendre en compte cette d´efocalisation en ajoutant un terme `a la phase (voir l’´equation

2.23). L’équation d’un cercle est d´efinie par :

�.� .��
� � �/ � /��

� � '��

où .�, /� et ' sont respectivement les coordonn´ees du centre et le rayon du cercle. Le

laser est propag´e à une distance finie, son onde est sph´erique. Le point de focalisation se

situeà l’altitude@#
�. Dans notre cas, si l’on consid`ere le plan Oxy vertical, on a R =@#
�,

.� = 0 et/� = @#
�. L’altitude / estégaleà :

/ �
.�

�@#
�
(2.25)

Le déphasage apport´e par la défocalisation du laser est alors en premi`ere approximation :

���#
� �
��

�
�/ � �/ � Æ/�� �

��

�



.�

�@#
�
� .�

��@#
� � Æ��

�

���#
� �
��

�

.�

�@#
�

Æ�

@#
�
� (2.26)
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où Æ� est défini par la relation

Æ� � @#
� � ��� Æ� �*@� ��� � �@� �@#
���

Ainsi, l’image de la tache laser est calcul´ee pour les diff´erentes altitudes de la couche de

sodium. Un exemple de tache laser est montr´e à la figure 2.8. Le t´elescope utilis´e pour

effectuer le tir laser a un diam`etre de 0,5 m. Le faisceau laser a une forme gaussienne et

sa largeur `a mi-hauteur est 0,25 m ce qui explique le fait que l’image ne pr´esente aucune

tavelure, le
� étant proche de la taille du faisceau. L’´etoile laser est d´efinie dans le rep`ere

FIG . 2.8: Image de l’́etoile laser dans la couche de sodium obtenue avec un télescope auxiliaire de 0,5 m

de diam̀etre. Le faisceau laser a une largeurà mi-hauteur de 0,25 m.

du télescope auxiliaire. Un changement de rep`ere sera donc n´ecessaire avant d’obtenir

l’image de l’étoile dans chaque sous-pupille de l’analyseur.

Variation de la forme de l’étoile laser

La densité de la couche de sodium varie temporellement en altitude et en densit´e comme

je l’ai décrit au paragraphe 1.3.3. Il est int´eressant de voir que les couches sporadiques

– entre autres – peuvent changer la forme de l’´etoile comme le montre la figure 2.9.

La variation de l’altitude moyenne de la couche de sodium agit principalement sur la

focalisation de la tache laser. Le syst`eme d’OA va mesurer une d´efocalisation et appli-

quer une correction, en introduisant une fausse d´efocalisation sur l’image scientifique. En

moyennant temporellement le terme de d´efocalisation mesur´e par l’étoile laser – terme

composé de la défocalisation de l’atmosph`ere réelle et du terme r´esultant de la variation

d’altitude moyenne de la couche – une estimation de cet effet peut ˆetre obtenue, le terme

atmosph´erique s’annulant en moyenne.
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FIG . 2.9: Forme de l’́etoile laser dans la couche de sodium en fonction de la densité en atomes. L’image

de gauche est obtenue avec une distribution gaussienne, une couche sporadique est ajoutée aux images

centrale et de droite comme le montrent les courbes de densité. La longueur de la tache est changée dans

certains cas (cas du milieu) ou seulement lég̀erement d́eforḿee, ceci d́ependant de l’altitude de la couche

sporadique.

Dans le cadre du projet TMR, des mesures de profil de la couche de sodium ont ´eté

effectuéesà Calar-Alto. La technique est simple : le laser continu est modul´e en pulses de

l’ordre de quelques micro-secondes lanc´es dans l’atmosph`ere. En comparant la s´equence

de pulse envoy´ee au flux retourn´e chaque 0,25 micro-seconde, on obtient le profil en

moins d’une minute. L’ensemble des r´esultats est pr´esenté à l’adresse internet de l’institut

du Max Planck6. Les mesures ont ´eté effectuées deux jours de suite et le profil change sur

une période de 24 heures.

2.3.4 La propagation vers le bas

Young (1974) a montr´e que lors d’une propagation vers le bas, les variations d’ampli-

tude (scintillation) du champ peuvent ˆetre négligées (approximation du champ proche).

L’image de l’objet est alors uniquement chang´ee par les variations de phase.

L’onde est encore sph´erique et le facteur# (équation 2.21) est utilis´e pourélargir les

écrans de phase situ´es aux différentes altitudes.

2.3.5 Image de la tache laser dans chaque sous-ouverture du senseur de front d’onde

Comme je l’ai décrit au paragraphe 2.2.4, le syst`eme Shack-Hartmann peut fonctionner

avec des objets ´etendus. Dans chaque sous-pupille, l’image r´esultante est la convolution

de la fonction d’étalement de point de chaque sous-pupille avec l’image de l’objet.

6.
��� � �����
���
���
������ �����������������

���
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Il faut calculer l’imageà 2 D de l’étoile laser. Cet objet est d´efini en trois dimensions dans

la couche de sodium, on peut donc d´eterminer sa projection `a 2 D vue par chaque sous-

pupille. Pour cela, il est n´ecessaire de connaˆıtre les coordonn´ees du centre des images de

chaque sous-couche dans le rep`ere de chaque sous-pupille. L’´etoile artificielle est plac´ee

sous-pupille i

La tache laser

sous couche j

télescope auxiliaire

ligne de visée du 
télescope principal

H FOC

x

y

z

θ

γ

(x,y)

(X ,Y )
j

i

FIG . 2.10: Géoḿetrie du syst̀eme t́elescope princi-

pal – t́elescope auxiliaire –́etoile laser. Le t́elescope

principal est le centre du ŕef́erentiel. Le t́elescope

auxiliaire est sitúe aux coordonńees sph́eriques

(���,
��,0). Le faisceau laser est propagé vers la

couche de sodium dans la direction (
��	,���	).

Les coordonńees de l’EL dans la sous-couche� de la

couche de sodium sont (�� ,��) selon l’axe de propa-

gation du laser et (� �

� ,�
�

� ) selon l’axe de optique du

télescope principal.

(X  ,Y  )j j

δ δ j

aux coordonnées

(  x,  y)

axe du faisceau laser
axe optique de la
sous-pupille i

 sous-couche 

FIG . 2.11: Grossissement de l’étoile laser. Pour

chaque sous-couche�, nous avons calculé une image

de la tache laser cŕeée par les photons rétro-diffuśes

sur l’épaisseurÆ�. Le cube d’image est centré sur

l’axe de propagation du faisceau laser, il faut donc

calculer la position� �

� ,�
�

� de l’image� à l’altitude

�� par rapport à l’axe optique de la sous-pupille

puis translater chaque image des distances� �

� ���

et � �

� � �� pour obtenir l’image associéeà la sous-

couche� vue par la sous-pupille considérée.

aux coordonn´ees cart´esiennes :

H	 � �	� ���� ()��� ������+ � Æ�+� ��

G	 � �	� ���� ()��� ������+ � Æ�+� �� (2.27)

Si .�"�� et /�"�� sont les coordonn´ees cart´esiennes de la sous-pupille� par rapport au

télescope principal et si l’on suppose que leur axe optique passe au centre de l’´etoile

artificielle au milieu de la couche de sodium, on peut d´eterminer les coordonn´ees des

points d’intersection de l’axe optique de la sous-pupille� avec chaque sous-couche de

sodium :

.%�&

�

�	
���� ���
,��

��������
,�� '$�� ���
,��

/%�&

�

�	
���� ���
,��

��������
,�� '$�� ���
,�� (2.28)
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FIG . 2.12: Image de l’́etoile laser vue depuis une sous-pupille avant qu’elle soit convoluée par la fonction

d’étalement de point.

Il faut alors translater chaque image obtenue pour chaque sous-couche de sodium par :

�.��	 � �������� �@*�� � * � Æ� �*� ���

���� ��
� '$�� ��� �H	 � .�"���

�/��	 � �������� �@*�� � * � Æ� �*� ���

���� ��
� '$�� ��� �G	 � /�"��� (2.29)

Les angles�� et � sont respectivement les angles de position et d’inclinaison de la couche

centrale de l’EL par rapport `a la sous-pupille�. Les indices� se réfèrent aux sous-pupilles

et les indices* aux sous-couches de l’´etoile laser dans la couche de sodium.Æ� est l’unité

d’épaisseur utilis´ee pour chaque sous-couche de sodium. Les param`etres sont repr´esentés

à la figure 2.10. Les images obtenues pour chaque sous-couche sont additionn´ees, et

rééchantillonnées avant d’ˆetre convolu´ees par la fonction d’´etalement de point de l’at-

mosphère. La figure 2.12 montre un exemple d’image obtenu dans une sous-pupille avant

la convolution par la fonction d’´etalement de point de l’atmosph`ere.

2.4 Exemple d’utilisation : le calcul de l’effet de ĉone

L’effet de cône est un probl`eme bien d´efini : il est lié à la propagation sph´erique de

l’onde de l’étoile laser. L’onde sph´erique traverse des portions plus petites des couches

atmosph´eriques qu’une onde plane. Le diam`etre�� de la portion travers´eeà l’altitude�

est défini par l’équation 1.63. Il suffit de d´eterminer pour chaque altitude la partie que

l’ étoile laser traverse et de l’agrandir afin qu’elle ait la mˆeme taille que le faisceau de

l’onde plane.

C’est la procédure qu’utilise la simulation CAOS. L’effet de cˆone est donc pris en consid´e-

ration et l’une des v´erifications qui s’imposaient ´etait de comparer la valeur num´erique

obtenue en fonction de la longueur d’onde aux r´esultats analytiques obtenus avec l’´equa-

tion 1.65. Tyler (1994) a d´eterminé cette formule `a partir de l’équation 1.64 o`u l’effet de

cône est d́efini par la variance de la diff́erence de l’́ecran de phase mesuré par l’étoile

laserà celui obtenu par l’́etoile naturelle.

Il ne faut cependant pas oublier que l’´etoile laser ne mesure pas le basculement du front

d’onde. Cet effet n’est pas reli´e à l’anisoplanétisme focal et doit donc ˆetreéliminé avant

tout calcul statistique.

Le calcul s’est donc d´eroulé de la fac¸on suivante :
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– acquisition de4� réalisations statistiques d’´ecrans de phase mesur´es par une ´etoile

naturelle et une ´etoile laser, les deux ´etant situées au z´enith ;

– détermination et soustraction du basculement pr´esent dans le jeu des ´ecrans de phase

mesurés par l’étoile naturelle (EN) et l’´etoile laser ;

– calcul de la différence entre les deux ´ecrans pour chaque r´ealisation ;

– obtention de la variance de la diff´erence.

J’ai vérifié la loi de dépendance en longueurs d’onde et en fonction de l’altitude de la

turbulence atmosph´erique.

2.4.1 D́ependance en longueurs d’onde

La simulation utilise une atmosph`ereà deuxécrans de phase plac´es comme indiqu´e au

tableau 2.4.1.

Pourcentage Altitude (km)

Couche 1 0,7 2,5

Couche 2 0,3 10

Les résultats obtenus sont donn´es au tableau 2.4.1 et pr´esentésà la figure 2.13. Le calcul

Longueur d’onde (�m) 0.7 1.25 1.65 2.2

�� = 15 cm ���"� (����) 2.33 0.71 0.43 0.23

�� � 
 (����) 2.15 0.68 0.39 0.21

�� = 25 cm ���"� (����) 1.10 0.34 0.20 0.11

�� � 
 (����) 0.92 0.29 0.17 0.09

numérique donne des r´esultats proches de la formule analytique mˆeme si le résultat est

légèrement pessimiste. La diff´erence est de l’ordre de quelques pourcents.

2.4.2 Variation de l’altitude de la couche atmosph́erique

La seconde v´erification de l’effet de cˆone obtenu par CAOS consiste `a modéliser l’at-

mosphère avec une couche unique et `a calculer l’effet de cˆone en fcontino de l’altitude de

cette couche. J’ai effectuer ce calcul pour 4 altitudes diff´erentes : 2,5 km, 5, 10 et 15 km

et la figure 2.14 r´esume les r´esultats obtenus. Le code CAOS donne des r´esultats plus pes-

simistes que ceux obtenus avec la formule de Tyler, et l’ecart entre les deux m´ethodes

s’accentue avec l’augmentation de l’altitude de la couche et donc de l’effet de cˆone.

Cependant, les r´esultats restent quand mˆeme suffisament proches avec l’une et l’autre

méthode.
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FIG . 2.13: La variance ŕesiduelle duèa l’effet de ĉone est obtenue par l’interḿediaire de la formule 1.65

pour la courbe continue et par simulation numérique pour leśetoiles. Les deux ḿethodes de calcul sont

compaŕees en utilisant deux couches atmosphériques sitúeesà 2,5 et 10 km repŕesentant respectivement

70 et 30	 de l’atmosph̀ere. Les ŕesultats obtenus avec l’expression analytique sont proches des résultats

nuḿeriques, ce qui permet de valider le calcul numérique.
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FIG . 2.14: J’ai compaŕe là encore les valeurs de l’effet de cône obtenues analytiquemementà l’aide de

l’ équation 1.65 aux ŕesultats nuḿeriques de CAOS en considérant une seule couche placéeà différentes

altitudes. M̂eme si le code CAOS donne des résultats pessimistes, la concordance des résultats entre les

deux ḿethodes est bonne.
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2.5 Syst̀emes d’optique adaptative simuĺes avec ce code

Ce simulateur a ´eté conçu pour pouvoirétudier tous les cas les plus exotiques de syst`eme

d’OA avec Shack-Hartmann utilis´es en astronomie. Ainsi, l’´equipe d’Arcetri l’utilise pour

simuler le futur syst`eme d’OA du LBT7. De notre cˆoté, nous avons ´etudié le système

NAOS (Nasmyth Adaptive Optics System) et ALFA. La configuration technique du pre-

mier est tout `a fait standard et ne demande pas de propri´etés particulières au code. Par

contre, ALFA est l’exemple typique de syst`eme compliqu´e : une pupille de t´elescope cir-

culaire mais une matrice de micro-lentilles hexagonales avec laquelle est utilis´ee un CCD,

de base carr´ee.

Ces deux instruments sont int´eressants, le premier pour l’estimation des performances et

le second parce que c’est le premier syst`eme d’OA europ´een avec une ´etoile laser. Je vais

donc les pr´esenter plus en d´etail.

2.5.1 NAOS

NAOS décrit dans Hubin (1997); Roussetet al. (2000); Feautrieret al. (2000); Rabaud

et al. (2000) est le syst`eme d’optique adaptative du VLT qui fonctionnera avec la cam´era

infrarouge CONICA. Les dessins 2.15 et 2.18 montrent la structure m´ecanique de NAOS

FIG . 2.15: Sch́ematique de NAOS installé au Nasmyth du VLT – Image disponibleà l’adresse internet de

l’Observatoire de Grenoble – http ://www-laog.obs.ujf-grenoble.fr/activites/meca/indexmeca.html.

et du syst`eme dans son ensemble. Mˆeme s’il sera utilis´e dans un premier temps unique-

ment avec des ´etoiles guides naturelles, l’instrument a ´eté conçu pour permettre l’utilisa-

tion d’uneétoile guide laser. Deux analyseurs de front d’onde de type Shack-Hartmann

sont disponibles, le syst`emeà % � % sous-ouvertures est destin´e aux objets faibles alors

7. Large Binocular Telescope, compos´e de deux miroirs de 8 m dediamètre placés côte à côte et maintenus par la

même structure m´ecanique.
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que le syst`emeà 	� � 	� sous-ouvertures est d´edié aux objets guides brillants comme

l’ étoile laser. Un analyseur infrarouge est aussi pr´evu pour observer entre 1 et 2,5,m.

FIG . 2.16: Plan de NAOS vu du ĉoté de la caḿera infrarouge – Image disponiblèa l’adresse internet de

l’Observatoire de Grenoble – http ://www-laog.obs.ujf-grenoble.fr/activites/meca/indexmeca.html.

Système NAOS-7 NAOS-14 ALFA

Nombre de sous pupilles 7� 7 14� 14 5� 5

Champ de vue par pixel (arcsec) 0,58 0,29 0,75

Nombre de pixel par sous-pupille 8� 8 8� 8 12� 12

Nombre d’actuateurs � 200 97

La figure 2.17 montre la simulation de deux matrices d’images obtenues avec l’analy-

seur Shack-Hartmann. L’image de gauche est obtenue avec une EL dont le laser a ´eté

propagé depuis l’arrière du miroir secondaire du t´elescope principal. L’image de droite

est obtenue avec un t´elescope auxiliaire plac´e à 10 m du centre du t´elescope principal.

Ce laser est dirig´e vers la couche de sodium de telle sorte que l’´etoile laser soit juste au

dessus du t´elescope principal. Ces deux images nous montre l’importance d’´etudier l’ef-

fet de l’élongation sur la mesure des centre de gravit´e de chaque image de l’analyseur

Shack-Hartmann.
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FIG . 2.17: Image de l’analyseur de front d’onde Shack-Hartmann en configuration NAOS 14� 14, le laser

étant tiŕe derrìere le miroir secondaire du télescope principal sur l’image de gauche (analyseur 2) et depuis

le bord du t́elescope principal sur l’image de droite (analyseur 1, le télescope auxiliaire est placé à 10 m

de l’axe optique du t́elescope principal). Le laser est dirigé de telle sorte qu’il soit focaliśe verticalement

au dessus du télescope de lancement.

2.5.2 ALFA

Ce second syst`eme est le premier syst`eme d’optique adaptative avec ´etoile laser en Europe

utilisé par les astronomes (Butleret al., 2000; Feldtet al., 2000; Eckartet al., 2000; Davies

et al., 2000a; Davies & et al., 2000; Rabienet al., 2000; Hippleret al., 2000). Construit

pour le télescope 3,5 m de l’Institut Max Planck, ce syst`eme utilise un analyseur Shack-

Hartmann 5� 5 à sous-pupilles hexagonales (figures 2.18 et 2.20). Le faisceau est produit

par un laser `a colorant continu g´enéré par pompage d’un laser argon de 25 W (pour plus

de renseignements consulter Kibblewhite, 2000b, par exemple). Le laser `a colorant est

réglé à la longueur d’onde de la raie de sodium-� et a une largeur de bande de 10 MHz.

Le faisceau est polaris´e circulairement et agrandi pour atteindre un diam`etre de 10 mm

avant la propagation jusqu’au t´elescope de lancement puis r´eagrandi jusqu’`a un diamètre

de 15 cm et lanc´e dans l’atmosph`ere. Le laser, d’une puissance de 3,8 W, permet d’obtenir

une tache de 2,5 secondes d’arc de diam`etre de magnitude ´equivalente d’environ 9��. La

simulation du syst`eme est d´ecrite au chapitre 3 au paragraphe 3.4.

2.6 Perspectives

Plusieurs des instituts associ´es au projet TMR utilisent maintenant l’outil de fac¸on in-

tensive. Des sessions de d´emonstration et d’apprentissage ont ´eté organis´ees pendant ces

trois ans. Le code est maintenant dans sa phase finale. Sorti sur CDROM, il est acces-

sibleà l’ensemble de la communaut´e astronomique depuis le d´ebut de l’ann´ee 2001. Il est

voué à évoluer comme tous les produits de ce type mais a ´eté largement test´e et amélioré

aussi bien par les d´eveloppeurs des diff´erents modules que par le nombre grandissant de
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FIG . 2.18: Le télescope�� 
 m de Calar-Alto. Le

syst̀eme d’optique adaptative ALFA est utilisé aussi

bien avećetoile naturelle qu’́etoile laser. Le t́elescope

de lancement est placé sur le bord du t́elescope prin-

cipal et ce syst̀eme est par essence un système typique

à simuler, notamment après les derniers ŕesultats ob-

tenus en juin 1999.

FIG . 2.19: Image du laser de ALFA.

FIG . 2.20: Image de l’analyseur Shack-Hartmann ob-

tenue en juin 1999 avec le laser. Aucuneélongation

des spots n’est visible, ce qui est vérifié par simula-

tion (voir au chapitre 3).

personnes l’utilisant – notamment des personnes de l’Imperial College afin d’´etudier les

profils de sodium mesur´es (Jeff Clifford), certaines personnes de l’Institut d’Astrophy-

sique des Canaries (Jos´e Rodriguez).

Du point de vue personnel, ce code a utilis´e une partie non n´egligeable de mes ann´ees de

thèse, aussi bien pour le d´evelopper, corriger les erreurs, l’adapter aux nouvelles versions
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que pour l’utiliser. J’ai collabor´e avec les post-doctorants et les dirigeants du groupe d’OA

d’Arcetri, effectuant plusieurs visites de quelques jours dans ce laboratoire.
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Chapitre 3

Elongation de l’étoile artificielle

3.1 Uneétoile allonǵee

Nous avons vu au chapitre 1 (page 33) que la couche de sodium a une ´epaisseur de dix

kilomètres. C’est pour cette raison que l’´etoile laser (EL) est allong´ee. La forme de l’EL

dépend

– de param`etres naturels : l’´epaisseur de la couche de sodium, son altitude, sa densit´e

d’atomes (un exemple de variation de la forme de l’´etoile artificielle est montr´e au

paragraphe 2.3.3 `a la page 64) ;

– de param`etres géométriques (que l’on choisit) : la position du t´elescope d’´emission du

faisceau laser par rapport au t´elescope principal, la direction de tir du laser par rapport

aux sous-pupilles, le champ de vue des sous-pupilles.

Les param`etres naturels ne peuvent pas ˆetre modifiés et je vais consid´erer uniquement

l’effet de taille angulaire de la tache EL dans ce chapitre. Il est n´ecessaire d’´etudier l’effet

de l’élongation sur les mesures des pentes afin de d´eterminer s’il est indispensable ou non

d’émettre le faisceau laser depuis l’arri`ere du miroir secondaire.

La figure 2.10 pr´esente la g´eométrie du syst`eme. Le faisceau laser est ´emis verticalement

par un télescope auxiliaire vers la couche de sodium. Les photons r´etro-diffusés forment

la tache artificielle allong´ee. Selon la position du t´elescope auxiliaire par rapport aux

sous-pupilles d’un analyseur Shack-Hartmann1, on peut d´eterminer la taille angulaire de

l’ étoile de référence dans chaque sous-pupille.

La taille de la tache est obtenue `a partir des ´equations 2.29, en calculant la projection `a

deux dimensions de la tache laser telle que vue par la sous-pupille la plus ´eloignée de l’EL

en utilisant les altitudes minimale et maximale de la couche de sodium. La configuration

la plus simple est obtenue lorsque l’EL est aux coordonn´ees cart´esiennes (H	,0,@�
), et

que l’on regarde la projection observ´ee en (0,0,0). On d´etermine la taille de la projection

de l’EL par :�� = 0,G	 = 0, /� = 0, ce qui revient `a considérer le syst`eme sur un seul axe.

Si @#
� = 90 km et que la couche est ´epaisse de 10 km, la taille de la projection de l’EL

1. Les analyseurs Shack-Hartmann sont introduits au paragraphe 1.2.2, `a la page 18.
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télescope
auxiliaire

Temps T=0 Temps T1

Image après le dé-rotateur de champ

FIG . 3.1: La forme de la tache laser varie dans le champ pendant le temps d’observation. Cette variation

est d’autant plus rapide lorsque l’on est proche du zénith, mais reste cependant négligeable par rapport̀a

la vitesse de mesure dans le Shack-Hartmann (la vitesse de rotation maximale du télescope principal est de

23 secondes d’arc par seconde). Par contre, cet effet implique que l’orientation de l’élongation de la tache

varie : la précision de mesure en abscisse et ordonnée change temporellement.

vue par une sous-pupille plac´ee en (0,0,0) est :

*. � ��@*
� �
*@�


�
�� �@#
� � *@�


�
��� H	

@#
�

*.

@#
�
� *@�
 � H	

@#
�
� (3.1)

Pour une couche de sodium de 10 km `a 90 km et un faisceau laser ´emis verticalement

depuis un t´elescope plac´e àH	 = 4,5 m du télescope principal, on obtient*.�@#
� = 1,1”

au centre du t´elescope. Le champ de vue par sous-pupille pour un syst`eme comme NAOS

est 2,32”. La taille de la tache projet´ee fait la moitié du champ de vue d’une sous-pupille.

L’effet principal de cette ´elongation est :

– l’augmentation du bruit de mesure tant que l’image de l’´etoile artificielle ne d´epasse

pas le champ de vue de la sous-ouverture ;

– un système d’OA impossible `a faire fonctionner si la tache est trop longue.

Dans le cas particulier de NAOS, le t´elescope auxiliaire doit ˆetre préférentiellement plac´e

au centre du miroir principal pour un probl`eme de rotation de champ. En effet, le syst`eme

d’OA est au foyer Nasmyth du t´elescope. Le t´elescope suivant l’objet scientifique, le

champ tourne au niveau du foyer Nasmyth (probl`eme des montures alt-azimuthales).

NAOS estéquipé d’un dé-rotateur de champ donc le champ de l’instrument reste fixe.

Par contre si le t´elescope auxiliaire est accroch´e au bord du t´elescope principal, la tache

laser changera de position temporellement – comme expliqu´e à la figure 3.1. Une ´etude

plus détaillée du bruit de photon en fonction de la position du t´elescope auxiliaire par rap-

port au télescope principal est pr´esentée dans la suite de ce chapitre. Dans une premi`ere

partie l’erreur de mesure associ´eeà une tache d’EL allong´ee est ´etudiée en boucle ouverte.

Je regarderai l’effet des conditions atmosph´eriques sur la pr´ecision de mesure. Ensuite,

l’effet de l’élongation est ´etudié pour un syst`eme comme NAOS en boucle ferm´ee.
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L’ensemble de l’étude est effectu´e en utilisant le code CAOS. Les r´esultats num´eriques

sont compar´es aux valeurs analytiques en boucle ouverte et montrent une grande simili-

tude.

3.2 L’étoile laser et NAOS, mesure en boucle ouverte

3.2.1 La méthode utilisée

Le système d’optique adaptative NAOS est simul´e dans sa configuration 14� 14 sous-

ouvertures en utilisant les caract´eristiques pr´ecisées au paragraphe 2.5.1 et dans le tableau

3.1 pour toute cette ´etude. Le t´elescope simul´e n’a pas d’obstruction centrale. La puis-

sance du laser est d´eterminée pour avoir une magnitude ´equivalente ´egaleà 6 environ.

Paramètres Valeur utilisée

Puissance du laser (W) 15

Diamètre du télescope auxiliaire (m) 0,5

�� Waist�� du faisceau laser (m) 0,3-0,4

Taille de la tache EL dans la m´esosph`ere (m) 0,5-1

Altitude de la couche de sodium (km) 90

Epaisseur de la couche de sodium (km) 10

Section efficace des atomes de sodium (m�) 1,5� �����

Densité moyenne des atomes de sodium (m��) 5� ��'

Transmission de l’atmosph`ere (�) 0,8

Diamètre du télescope principal (m) 8

Obstruction centrale (m) 1,2

Longueur d’onde du laser (nm) 589

Nombre de sous-pupilles 14� 14

Nombre de pixel par sous-pupille 8� 8

Champ de vue par pixel (secondes d’arc) 0,29

Bruit de lecture du d´etecteur (nombre d’´electrons) 3

TAB. 3.1: Param̀etres utiliśes dans la simulation.

L’atmosphère est simul´ee par deux couches dont les caract´eristiques sont d´efinies au ta-

bleau 3.2. Chacune des deux couches est un ´ecran de phase qui suit la loi de von K´armán

(�� = 20 m et 0,07 m� 
� � 0,80 m selon la configuration ´etudiée).

Altitude (m) ��� (�)

1000 0,8

10000 0,2

TAB. 3.2: Altitudes et́energies relatives des deux couches.
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Le système est test´e avec les quatre types d’´etoiles laser guide suivantes (on enregistre les

pentes mesur´ees par chaque sous-pupille avec chacune des EL) :

– un objet ponctuel (OP), les pentes obtenues seront nomm´ees-� ;

– un objetétendu (OE, disque uniforme de rayon 0,4 secondes d’arc), de pentes-� ;

– uneétoile laser lanc´ee depuis le centre du t´elescope principal (OC, pour objet centr´e),

de pentes-� ;

– uneétoile laser lanc´ee depuis le bord du t´elescope principal (OHA, pour objet hors

axe), de pentes-�.

Ces quatre types d’´etoiles laser sont situ´esà une altitude de 90 km. Ces diff´erentes confi-

gurations vont permettre d’´etudier l’effet de la taille angulaire de l’´etoile de référence

(ER) sur la précision de la mesure, l’effet de sa forme et de son ´elongation.

Je vais donc ´etudier (i) l’effet sur la mesure des pentes de l’utilisation d’une ER ´etendue

par rapport `a une ER ponctuelle et (ii) l’effet de l’´elongation de l’ER par rapport `a un OC

pour différentes valeurs de
� et un laser de 15 W (magnitude 6).

Il est évident que les diff´erentes ´etoiles guide utilis´ees ne donnerontpas des mesures

complètement d´ecorrélées. On peut mˆeme prévoir une forte corr´elation. C’est ce que l’on

obtientà la figure 3.2. Les mesures obtenues avec les diff´erentes EL (pour un
� = 0,15 m,

un laser de 15 W) sont indiqu´ees. La premi`ere remarque est la difficult´e à séparer les me-

sures les unes des autres. Pour ´etudier les légersécarts observ´es selon l’étoile de référence

utilisée, je pourrais comparer deux ensembles de mesures- et - � obtenus avec deux

références diff´erentes (en soustrayant on aurait-  � � - � - � et on supposerait alors

que- � est une r´eférence id´eale). La figure 3.3 montre un exemple de soustraction entre

deux jeux de mesures obtenus avec un OP et un OHA. La valeur moyenne des pentes

(en pixels) en abscisse et en ordonn´ee est indiqu´ee par une ligne horizontale. Avec un


� de 0,15 m, l’EL lanc´ee depuis 5 m de distance du centre du t´elescope mesure des

déplacements diff´erents de seulement quelques centi`emesà quelques dixi`emes de pixel.

C’est cette différence qui nous int´eresse. Elle est due au bruit de photon diff´erent pour

un objetétendu et pour un objet ponctuel. Le bruit de photon varie avec le nombre de

photons rec¸us par le d´etecteur,
� et avec la taille angulaire de l’objet de r´eférence uti-

lisé. A partir d’une seule mesure, il est impossible de discerner l’influence relative des

divers phénomènes impliqu´es. Par contre, la variance des diff´erentes erreurs est d´ecrite

analytiquement en fonction du �, de la taille de la tache dans une sous-pupille et des pa-

ramètres physiques du syst`eme. On peut donc v´erifier l’ordre de grandeur des variances

obtenues par ces formules, mais aussi ´etudier plus en d´etail l’effet de tel ou tel param`etre

sur la précision de mesure des centres de gravit´e de certaines sous-pupilles. Les mesures

effectuées par deux EL( et (� de type différentétant fortement corr´elées, le calcul de

la variance de-  � doit contenir un terme de covariance entre les deux jeux de mesure

(Bevington & Robinson, 1992) :

$�  � � $� � $� � � �� �  � �� �- � - ��
� � (3.2)
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FIG . 3.2: Mesures des d́eplacements en pixel avec les quatre types d’étoile laser. L’axe des ordonnées

montre le d́eplacement en unité de pixel de la tache guide par rapport au centre de la sous-pupille. L’axe

des abscisses indique les différentes sous-pupilles. Le système NAOS a 148 sous-pupilles, et pour chacune

d’entre elles, la mesure du centre de gravité de l’́etoile guide est effectuée en abscisse et en ordonnée. Par

conśequent, 296 mesures de centre de gravité sont obtenues avec chaqueétoile de ŕef́erence. J’ai indiqúe

sur l’axe des abscisses les mesures de centre de gravié reliéesà l’axe des abscisses des sous-pupillesà

gauche et celles reliéesà l’axe des ordonńeesà droite de la figure. Les mesures de l’OP (étoile ponctuelle)

sont repŕesent́ees par des�, celles de l’OE (́etoile étendue) par les symboles�, l’OC (étoile centŕee) par

les symboles� et la OH (́etoile hors axe) par des� – �� = 15 cm, P = 15 W. Les lég̀eres diff́erences dues

aux diverseśetoiles de ŕef́erence sont̀a peine visibles.

FIG . 3.3: Différence entre les mesures des déplacements en pixel obtenues avec une EL ponctuelle et une EL

hors axe (lanćee depuis un télescope auxiliaire plaće à 5 m du centre du télescope principal) –�� = 15 cm,

P = 15 W.

où�  � est la corrélation croisée entre- et- � :

�  � �
	

4����

��
�
	
���

�- � � - ��- �� � - ��� (3.3)
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L’ étude statistique est effectu´ee sur 500 it´erations, une nouvelle r´ealisation d’écrans de

phase est calcul´ee à chaque it´eration. Le choix du nombre d’it´erations est important,

l’ étude de la variance r´esiduelle en fonction de ce param`etre est trac´ee sur la figure 3.4.

Pour choisir le nombre d’´ecrans utilis´es, j’ai tracé la valeur de la variance r´esiduelle cal-
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FIG . 3.4: Des croix sont traćees toutes les 10 itérations. Elles indiquent la variance résiduelle obtenue en

utilisant toutes les mesures préćedant l’itération qui leur est associée. La ligne solide indique la valeur

de la variance ŕesiduelle obtenue en utilisant les 1000 itérations. Cet effet est lié au fait que la pente

suppośee exacte est entachée des diff́erents bruits associés au d́etecteur. Ces bruits ont une moyenne nulle

statistiquement et il est donc nécessaire d’avoir un nombre de réalisations suffisamment grand pour vérifier

cette propríet́e.

culée en soustrayant les mesures effectu´ees avec une ´etoile ponctuelle `a celles obtenues

avec une ´etoileétendue (de forme circulaire) et en utilisant l’´equation 3.2. La variance a

été calculée en augmentant le nombre d’´ecrans consid´erés dans le calcul de la variance par

incrément de 10 afin de d´eterminerà partir de combien d’it´erations le r´esultat ne d´epend

plus des ´ecrans suivants. Chaque croix repr´esente la variance r´esiduelle mesur´ee en utili-

sant toutes les it´erations la pr´ecédant. La convergence est asymptotique et il est suffisant

d’utiliser 500 itérations (ce nombre est un compromis entre la pr´ecision du résultat et le

temps de calcul, les 500 it´erations sont effectu´ees en 14 heures).

Une remarque importante doit ˆetre faite avant de commencer l’´etude de l’effet de l’´elon-

gation sur la pr´ecision de mesure. Je vais supposer pour chaque calcul de variance des

mesures de pentes entre deux objets, qu’un des deux objets consid´erés est la r´eférence et

donc que ses mesures sont parfaites. Cette hypoth`ese n’est pas exacte et peut mˆeme deve-

nir complètement erron´ee lorsque les conditions atmosph´eriques sont mauvaises. Apr`es

avoir introduit la méthode de comparaison, je vais ´etudier l’effet de la variation des condi-

tions atmosph´eriques lorsque l’objet de r´eférence est allong´e.
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3.2. L’ ÉTOILE LASER ET NAOS, MESURE EN BOUCLE OUVERTE

3.2.2 Conditions atmosph́eriques et variance ŕesiduelle

Etoile étendue circulaire

Pourétudier l’effet de l’atmosph`ere sur la pr´ecision de mesure lorsque l’objet guide est

résolu, nous allons comparer les mesures-� obtenues avec une ´etoile laser ponctuelle

(OP)à celles (-�) obtenues `a uneétoile laser ´etendue (de rayon 0,4”, OE). La variance de

la différence des deux mesures$��� est indiquéeà la figure 3.5 par les symbolesL.

Dans le cas d’´etoilesétendues circulaires, l’utilisation de l’expression analytique d´ecrite

dans S´echaudet al. (1992) et Roussetet al. (1987) permet de v´erifier les résultats de la

simulation num´erique et donc de valider l’ensemble des performances indiqu´ees dans la

suite de ce chapitre. La ligne continue trac´ee à la figure 3.5 montre la correspondance

entre les deux types de r´esultats. La variance de la position d’une image mesur´ee sur

un détecteur seulement limit´e par le bruit de photon est ´egale au rapport de la d´eviation

standard de l’image sur le d´etecteur divis´ee par le nombre de photons d´etecté. L’écart

quadratique moyen de la gaussienne d´epend de la taille de la tache de diffraction (� -

��

),

de l’élargissement dˆu à la turbulence (� -
��

) et de la taille angulaire de la source. S´echaud

et al. (1992) obtiennent l’expression du bruit de photon ´egaleà

$��� �
#

4��
���� �

����

��

�� (3.4)

si l’on considère que la longueur d’onde d’observation est identique `a celle de fonction-

nement de l’analyseur de front d’onde. Le terme���� �


��
�
�

� a été calculé par Yura (1973).

�� est le rapport de la taille de l’image r´esolue limitée par la diffraction `a la taille d’une

fonction d’étalement de point limit´ee par la diffraction.

Le détecteur introduit un bruit de lecture. Roussetet al. (1987) ont montr´e que l’erreur

résultante s’´ecrit sous la forme :

$�� �
	�

�

�4�
� � 	�$�

4�

��

���� �
����

��

� (3.5)

$�
 est la variance du bruit de lecture (en photons par pixel par trame),4 �
� est le nombre

total de pixels utilis´e pour le calcul du centre de gravit´e.

Si l’on suppose que l’´etoile résolue a le mˆeme nombre de photons que l’´etoile ponctuelle

– ce qui est le cas dans notre simulation – et que les bruits pour chaque ´etoile sont non-

corrélés, on peut d´eterminer la variance totale :

$���� � �
#

4��
�

	�

�

�4�
� � 	�

4�
��

$�
�� ���� � �
���

�

���� (3.6)

Le nombre de photons d’un laser est calcul´e à partir de la puissance par l’´equation 2.24

auquel on rajoute le facteur de propagation vers le sol. On obtient

4�� �
>�

��@�
*��

�� F���
�����

����	
	��

������� (3.7)
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où >� est la transmission de l’atmosph`ere et@*�� est l’altitude de focalisation.4�� est le

nombre de photons par temps d’int´egrationF��� et par surface de sous-pupille.

Les param`etres utilisés dans l’équation 3.6 sont les caract´eristiques de NAOS. Le pa-

ramètre�� = 2 est déterminé en calculant le diam`etre moyen dans une sous-pupille des

taches r´esolues lorsque
� = 80 cm et en le comparant `a la limite de diffraction de la

sous-pupille.
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FIG . 3.5: Effet de la qualit́e de l’atmosph̀ere sur la pŕecision des mesures. Les� correspondent̀a la va-

riance calcuĺeeà partir de la simulation nuḿerique. Pour indication j’ai traće la variance obtenue par des

approximations analytiques décrites par Śechaudet al.(1992) avec une ligne continue.

On remarque l’importance des conditions atmosph´eriques sur la pr´ecision de mesure en

boucle ouverte. La variance obtenue avec
� = 0,25 m est r´eduite d’un facteur 10 par

rapportà celle obtenue avec
� = 0,07 m. L’utilisation d’une ´etoile OE (étendue) comme

référence introduit une augmentation de l’erreur de mesure : le bruit de photon est plus

important et limite donc la precision de mesure. Lorsque le
� est très grand (sup´erieur

à 20 cm), les fluctuations du front sont suffisamment petites pour qu’il n’y ait pas de

diff érence de pr´ecision entre un OP et un OE, l’erreur r´esiduelle est petite. Pour des
�
moyens et petits, (entre 5 et 20 cm), l’OP subit l’effet des conditions atmosph´eriques :

la tache est limit´ee par le seeing et l’erreur de mesure augmente. Les mesures obtenues

par les deux objets sont moins bien corr´elées car le bruit de photon est plus grand pour

chacune d’entre elles. L’´etoileétendue introduit aussi une erreur de mesure qui augmente

avec le
�.

La détérioration du seeing implique donc une augmentation de l’erreur de mesure du

centre de gravit´e de l’étoile de référence qu’elle soit ponctuelle ou ´etendue. Cependant,

cette erreur est plus grande pour une ´etoile laser ´etendue, la taille angulaire de l’objet et

le seeing induisant des effets culmulatifs.
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Etoile allongée axialement, effet sur l’erreur de mesure pour�� = 0,15 m

Regardons maintenant l’effet d’un objet de r´eférence non centro-sym´etrique sur la pr´eci-

sion des mesures du centre de gravit´e. Le bruit de mesure augmente avec la taille de la

tache de r´eférence utilis´ee pour faire le calcul du centre de gravit´e. Par cons´equent, une

EL obtenue `a partir d’un faisceau laser ´emis depuis le bord du t´elescope va engendrer des

mesures de centre de gravit´e plus bruitées que celles obtenues avec une EL cr´eée par un

faisceau laser ´emis depuis l’arri`ere du miroir secondaire du t´elescope (donc centr´ee).

L’augmentation de ce bruit est-elle majeure ou pas ?

Pour le savoir, nous avons effectu´e uneétude statistique de la variance en fonction de la

distance horizontale de la sous-pupille `a la tache laser. Il faut faire attention `a la façon

d’abscisse xi

colonne i

d’abscisse x0

lancement

Télescope de

Analyseur de type
Shack-Hartmann

x  - x0 i

FIG . 3.6: Dessin d’un analyseur de type Shack-

Hartmann et du t́elescope d’́emission du faisceau la-

ser. Toutes les sous-pupilles de la colonne� sont à

la même coordonńee�
 du t́elescope auxiliaire. Par

contre leur coordonńee�
 varie. La taille angulaire

de la tache selon l’axe des abscisses dépend des dis-

tances�
. Les images de l’EL dans chaque sous-

pupille de la colonne� ont la mêmeélongation en

abscisse et donc la m̂eme variance en moyenne.

a b

FIG . 3.7: Selon l’orientation de la tache laser

sur la matrice de sous-pupilles, l’erreur de me-

sure des pentes sera identique sur les deux axes

de mesure ou pas. Le schéma de gauche montre

une configuration òu la position selon l’axe

des ordonńees est mesurée pŕeciśement alors

que celle selon l’axe des abscisses est entachée

d’imprécision. Le sch́ema de droite montre une

configuration òu les erreurs en abscisse et en or-

donńee sont identiques.

dont le télescope auxiliaire est plac´e par rapport `a la matrice de sous-pupilles. En effet,

si l’objet est orient´e à 45Æ dans chaque sous-pupille (voir figure 3.7, dessin de droite),

l’erreur est identique en abscisse et en ordonn´ee. Par contre, si l’orientation diff`ere de cet

angle (figure 3.7, dessin de gauche), l’erreur sera toujours plus grande sur l’un des axes

par rapport `a l’autre – ceci en supposant que le laser soit lanc´e au zénith pour simplifier

le problème.

Nous avons consid´eré deux syst`emes identiques `a un param`etre près : la distance t´elescope

auxiliaire – télescope principal fait 5 m dans un cas et 7 m dans l’autre. Le t´elescope

auxiliaire est plac´e suivant l’axe des abscisses des sous-pupilles. Nous comparons les

mesures obtenues avec un OC aux mesures obtenues avec l’OHA – plac´e à 5 ou 7 m

selon le syst`eme – en calculant la variance pour chaque mesure `a l’aide de l’équation 3.2.

Seules les mesures du centre de gravit´e le long de l’axe des abscisses sont ´etudiées, axe
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FIG . 3.8: Effet de la distance du télescope auxiliaire

sur la pŕecision des mesures. Les barres d’erreurà

�� ont ét́e ajout́ees (obtenues̀a partir des mesures

des diff́erentes sous-pupilles sur une même colonne

�). Mesures obtenues avec�� = 0,15 m et P = 15 W.
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FIG . 3.9: Nous avons consid́eré une colonne

du Shack-Hartmann et avons tracé la va-

riance de	��
�

pour chaque sous-pupille (va-

riance obtenue pour chaque sous-ouverture de

la ligne i indiqúee au dessin 3.6). Les valeurs

représent́ees par des losanges oscillent autour

d’une moyenne (ligne continue).

sur lequel la tache est allong´ee.

A partir du dessin 3.6, il est facile de voir que toutes les sous-pupilles qui sont `a la même

distance du t´elescope auxiliaire ont une tache allong´ee identiquement selon l’axe des abs-

cisses. La variance de la diff´erence des mesures-��� sur la colonne� de l’analyseur Shack-

Hartmann est la mˆeme au bruit pr`es comme on peut le voir `a la figure 3.9. En prenant la

valeur moyenne, on peut tracer les variations de�$����� en fonction de l’axe des abscisses.

On obtient la figure 3.8. La mesure de la variance�$����� est indiquée pour des distances

allant de 1,25 m `a 10,25 m du t´elescope auxiliaire. L’erreur augmente d’un facteur 5 entre

ces deux distances et devient significative apr`es 5 m.

L’explication est liée à la valeur de
� et à la taille angulaire de l’EL en fonction de la

distance de la sous-pupille `a la tache. Avec un
� de 0,15 m, la tache de L’EL `a 589 nm est

de l’ordre de��
�, soit 0,8”. Or, en utilisant l’´equation 3.1, on obtient qu’une sous-pupille

placéeà 4,5 m observe une tache de cette taille si la couche de sodium a une ´epaisseur

de l’ordre de 7 km. Donc jusqu’`a environ 5 m de distance, la correction est limit´ee par

les conditions atmosph´eriques et non pas par l’´elongation de la tache EL. Ensuite, c’est

l’erreur de l’élongation qui domine. L’utilisation de l’´etoile allongée pour mesurer les

centres de gravit´e entraˆıne une insenbilit´e aux petites fluctuations du front d’onde : les

mesures obtenues selon l’axe des abscisses avec l’OHA varient moins que celles obtenues

avec l’OC, donc la variance de la diff´erence entre les deux mesures augmente.

Effet de l’ élongation pour différents��

L’ élongation de l’EL entraˆıne une augmentation du bruit de mesure. Il est int´eressant

d’étudier la répartition de l’erreur sur les sous-pupilles de l’analyseur pour plusieurs
�.

En effet, les erreurs de mesure sont surtout gˆenantes lorsqu’elles ne sont pas homog`enes

sur toute la pupille du syst`eme.
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Nous avons donc calcul´e la différence des mesures de pentes obtenues avec l’OE et des
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0.01

0.10
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d2 )

Pentes en x Pentes en y

FIG . 3.10: Les mesures obtenues avec un OHA sont comparées aux mesures obtenues avec uneétoile

étendue. La variance de la différence est traćee en utilisant l’́equation 3.2 pour diff́erents diam̀etres de Fried

�� égaux respectivementà 0,07, 0,15, 0,25, 0,4 et 0,8 m si l’on considère les courbes du haut vers le bas.

L’axe des abscisses da la courbe indique le numéro des diff́erentes sous-pupilles pour les variances obtenues

selon les deux axes de mesure du centre de gravité de chaque sous-pupille. La partie gauche correspond

aux mesures des pentes selon l’axe des abscisses de chaque sous-pupille alors que celles de droite sont

obtenues̀a partir des mesures en ordonnée sur l’analyseur. Le faisceau laserétant émis verticalement

depuis la coordonńee cart́esienne (5,0), l’́elongation est vue selon l’axe des abscisses.

mesures effectu´ees avec l’OHA. La variance est pr´esentéeà la figure 3.10. Le faisceau

laser est ´emis verticalement depuis un t´elescope auxiliaire situ´e à 5 m de l’axe optique du

télescope principal selon l’axe des abscisses. Chaque sous-pupille doit mesurer les pentes

en utilisant une ´etoile de référence allong´ee�� horizontalement�� comme l’exemple (a) de

la figure 3.7 (droite). L’erreur selon l’axe des ordonn´ees est constante comme le montre

la figure 3.11. L’étude plus d´etaillée de la figure 3.10 permet de voir la diff´erence de

précision de mesures selon le
� (en supposant que la r´eférence est suffisamment pr´ecise

et donc que l’on a assez de photons. La puissance du laser est ´egaleà 3 � 	� W dans

notre cas).

Lorsque le
� est grand, l’atmosph`ere introduit peu de perturbations, les pentes obtenues

avec un OHA sont ´equivalentes `a celles obtenues avec l’OE. Avec peu de perturbations

atmosph´eriques le front d’onde est quasiment plan, donc quelque soit l’´etoile de référence

les mesures seront tr`es petites.

Par contre, lorsque le
� est petit (mauvaises conditions atmosph´eriques), l’étoile allongée

couvre une grande partie de la sous-ouverture. Un effet de vignettage apparaˆıt induisant

une mesure moins pr´ecise de la position de chaque tache sur la matrice de sous-pupille.

L’ étoile étendue subit aussi l’effet de l’atmosph`ere : la précision des mesures est limit´ee
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FIG . 3.11: Image de la variance ŕesiduelle en abscisse et en ordonnée en plac¸ant le t́elescope auxiliairèa

5 mà droite de l’axe optique du télescope principal. La variation en abscisse est importante. Les erreurs

sur la pupille de gauche sont en effet comprises entre 0,015 rad� pour les sous-pupilles les plus proches du

télescope auxiliaire et 0,5 rad� pour les plus lointaines. Ces images ontét́e obtenues pour�� = 0,15 m et


 � �
 W.

par le seeing, les mesures du centre de gravit´e sont alors moins pr´ecises. Comme l’erreur

de mesure augmente pour les deux objets on peut d´eduire que les deux jeux de mesures

sont moins corr´elés. La variance de la diff´erence devient plus importante.

TAB. 3.3: Pour indication, je donne la valeur de la variance de la différence des mesures	� (obtenues

avec un faisceau laseŕemis verticalement depuis le bord du télescope principal) et	
 (obtenues avec une

EL étendue ronde de 0,4” de rayon) pour deux sous-pupilles précises. La sous-pupille 0 mesure le centre

de gravit́e de la tache la plus allonǵee ; la sous-pupille 140 mesure le centre de gravité à partir une tache

laser presque ronde (la sous-pupilleétant proche de l’́etoile artificielle en distance projetée par rapport au

sol).

�� (m) 0,07 0,15 0,25 0,4 0,8

���� pour la 0,65 0,3 0,1 0,04 0,025

sous-pupille 0 (����)

���� pour la 0,2 0,1 0,04 0,02 0,015

sous-pupille 140 (����)

Considérons deux sous-pupilles extrˆemes du syst`eme. La sous-pupille 140 est la plus

proche du t´elescope de tir du laser, alors que la sous-pupille 0 est la plus lointaine (tache

très allongée). La variance entre ces deux sous-pupilles extrˆemes est tripl´ee lorsque
�
est petit (voir le tableau 3.3). Cette distance est due `a l’insensibilité de l’étoile allongée

aux variations du centre de gravit´e. Une précision de mesure trois fois moindre risque

de diminuer la pr´ecision de reconstruction de certains modes qui ont des structures selon

l’axe d’élongation de l’étoile de référence.

On peut donc conclure qu’en boucle ouverte, l’´elongation d’une ´etoile de référence induit

une perte de pr´ecision de mesure le long de l’axe d’´elongation. Cet effet est visible avec

86



3.3. LA BOUCLE FERM ÉE ET L’ ÉTOILE ALLONG ÉE

des conditions atmosph´eriques m´ediocres, le bruit de photon augmentant avec la taille de

la tache laser et inversement proportionnellement au
�.

3.3 La boucle ferḿee et l’́etoile allonǵee

L’ étude d’un syst`eme en boucle ferm´ee dépend de nombreux param`etres ext´erieurs comme

par exemple l’optimisation de la boucle, le d´elai entre la mesure et la correction, la rapidit´e

de correction par rapport `a l’évolution de l’atmosph`ere.

J’ai doncétudié le système en boucle ferm´ee sous certaines conditions. Le tip et le tilt sont

mesurés par une ´etoile naturelle sur l’axe optique du t´elescope. On suppose qu’il n’y a pas

de retard temporel entre la mesure des pentes sur le d´etecteur et l’envoi de commandes

au miroir déformable. Par cons´equent il suffit d’appliquer un gain G (que j’ai choisi ´egal

à 0,6) dans la simulation pour ´eviter que le syst`eme soit trop sensible aux variations des

mesures de pentes. L’atmosph`ere est compos´ee des deux couches d´efinies au tableau 3.2.

Celles-ciévoluent perpendiculairement l’une par rapport `a l’autre, chacune a une vitesse

de 5 m.s��. J’ai utilisé un temps d’int´egration de 10 millisecondes pour avoir une bonne

correction. Le laser a une puissance de 8 W. Les mesures sont d´ecompos´ees sur la base

des polynômes de Zernike, afin de filtrer les modes d´esirés. La boucle est ferm´ee en 50

millisecondes environ. Deux EL sont utilis´ees sur deux syst`emes d’OA en parall`ele afin

de voir l’effet de l’EL allongée. Le premier laser est ´emis verticalement depuis l’arri`ere du

miroir secondaire du t´elescope principal alors que le second laser est ´emis verticalement

depuis un t´elescope auxiliaire plac´e à 7 m ducentre optique du t´elescope principal. Nous

avons vu dans la section pr´ecédente qu’`a une telle distance les mesures des pentes dans

les sous-pupilles les plus ´eloignées sont affect´ees d’une perte de pr´ecision. En calculant la

variance de la diff´erence des pentes mesur´ees nous voyons encore cet effet d’´elongation

même s’il est moins important.

3.3.1 Modes mesuŕesà la première itération :

Il est intéressant de regarder tout d’abord, les valeurs des coefficients des modes mesur´es

à la première itération. En effet, aucune correction n’est alors effectu´ee et l’on peut voir

la sensibilité des deux ´etoiles aux divers modes.

La courbe 3.12 montre cette comparaison des modes mesur´esà la première itération du

système. Les coefficients(� et(� des modes tip et tilt ne sont pas repr´esentés sur ce gra-

phique. Le premier mode indiqu´e est donc la d´efocalisation. Les valeurs des(	 mesurées

avec les deux EL sont semblables. On remarque, par contre, quelques diff´erences entre

les coefficients r´eels (mesur´es directement `a partir de l’écran de phase de l’it´eration 0,

indiqués en pointillés sur le graphique) et ceux obtenus par les EL. Seuls deux des modes

mesurés présentent des coefficients diff´erents selon que l’une ou l’autre des EL est uti-

lisée. Ce sont les deux comas et aucune des deux EL ne mesure la valeur r´eelle pour ces
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FIG . 3.12: Les coefficients�� assocíes aux modes de Zernike sont mesurés simultańement en utilisant une

EL sur l’axe (ligne pleine) et une EL lancée depuis un télescope auxiliaire plaćeà 7 m du centre du télescope

principal (OHA de la section pŕećedente, repŕesent́ee par des losanges). Les mesures obtenuesà la premìere

itération sont compaŕees dans cette courbe. Le tip et le tilt ne sont pas inclus ici, donc le premier mode est

la défocalisation. L’OHA obtient des coefficients�� plus grands pour les deux comas. Pour vérifier le bon

fonctionnement du système, j’aiégalement indiqúe en pointilĺes la valeur des coefficients�� desécrans de

phase.

deux modes. D’autres diff´erences de mesures de centre de gravit´e existent (par exemple

les modes 20 et 21) mais elles sont beaucoup plus petites.

L’impr écision de mesure due `a l’élongation de la tache ne semble agir que sur certains

modes particuliers.

3.3.2 Modes mesuŕes en boucle ferḿee :

Nous avons vu que l’ensemble des modes n’´etait pas parfaitement mesur´e avec les ´etoiles

laser. Que se passe-t-il en boucle ferm´ee ? Est-ce que chaque EL mesure des coefficients

diff érents ou pas ? Est-ce que la variance de ces coefficients est ´equivalente pour les deux

EL ? Pour répondre `a ces questions, j’ai trac´eà la figure 3.13 les coefficients obtenus apr`es

deux secondes de boucle ferm´ee.

Les mesures obtenues avec les deux EL sont ´equivalentes. On remarque quand mˆeme que

lorsque le num´ero des modes de Zernike augmente (ordre radial plus ´elevé) des petites

diff érences se manifestent selon l’´etoile guide utilisée.

J’ai aussi regard´e la variance de ces coefficients en boucle ferm´ee pour voir s’il y avait

une différence syst´ematique des mesures. Le calcul de la variance des coefficients des

modes de Zernike en boucle ferm´ee permet de d´eterminer si la forme de l’´etoile laser
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FIG . 3.13: Les coefficients�� assocíes aux modes de Zernike sont mesurés simultańement en utilisant

une EL sur l’axe (ligne pleine) et une EL lancée depuis un télescope auxiliaire plaće à 7 m du centre du

télescope principal (OHA de la section préćedente, repŕesent́ee par des losanges). Les mesures obtenuesà

la dernìere it́eration (it́eration nuḿero 199, apr̀es 2 secondes de boucle fermée) sont comparées dans cette

figure. Le tip et le tilt ne sont pas inclus ici, donc le point le plusà gauche est la d́efocalisation. On peut voir

des petites diff́erences entre les coefficients mesurés par les deux EL mais rien d’important, surtout si l’on

remarque que les valeurs des�� ont diminúe d’un facteur 10 entre l’it́eration 0 (figure 3.12) et l’it́eration

199 (boucle ferḿee, ce graphique).
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FIG . 3.14: La variance des coefficients�� assocíes aux modes de Zernike est calculée pour les mesures

obtenues en utilisant une EL sur l’axe et une EL lancée depuis un télescope auxiliaire plaće à 7 m du

centre du t́elescope principal (OHA de la section préćedente). La variance atmosphérique est indiqúee en

pointillés. Aucune diff́erence n’est visible entre EL sur l’axe (ligne pleine) et l’EL hors axe (losanges).

agit sur la qualit´e de la correction. J’ai donc calcul´e la variance des coefficients(	 à

partir des 195 it´erations effectu´ees en boucle ferm´ee. La courbe 3.14 montre la variance
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des coefficients obtenus avec une EL sur l’axe en trait plein et la variance obtenue avec

une EL dont le laser est lanc´e verticalement depuis un t´elescope auxiliaire situ´e à 7 m

de l’axe optique du t´elescope principal `a l’aide de losanges reli´es par un trait plein. La

variance atmosph´erique est indiqu´ee en pointillés pour information. Aucune diff´erence de

variance n’est visible entre les mesures obtenues avec l’EL centr´ee et OHA. On peut donc

conclure que l’utilisation d’une ´etoile laser allong´ee dans les conditions de la simulation

ne détériore pas la qualit´e de la correction en boucle ferm´ee, aucun mode n’est moins bien

mesuré par l’étoile allongée.

Il faut quand même remarquer que la correction est bonne, le nombre de photons impor-

tant (la puissance du laser utilis´e est 8 W) et que les ´ecrans de phase ne bougent qu’`a

5 m.s��. Il est fort possible que dans des conditions d’observations moyennes, la position

du laser soit bien plus essentielle.

3.4 Effet de la diffusion Rayleigh sur la pŕecision de mesure

L’effet de la diffusion Rayleigh est consid´eré dans toute cette ´etude de mani`ere analy-

tique. Son effet n’est pas visible en raison du champ de vue limit´e des sous-pupilles de

NAOS utilisées pour les simulations de l’´elongation. Le cˆone de diffusion Rayleigh est

visible dans une sous-pupille si celle-ci est proche du laser (en supposant que celui-ci est

lancé verticalement) et si le champ de vue des sous-pupilles est suffisamment grand. Le

simulateur calcule la diffusion Rayleigh obtenue lors de la propagation du faisceau laser

du télescope auxiliaire vers la couche de sodium.

La diffusion Rayleigh est simul´ee en utilisant l’expression analytique d´ecrite dans Mc-

Cartney (1976a); van de Hulst (1981) et au chapitre 2, `a l’équation 2.22. Nous avons

estimé la diffusion Rayleigh pour deux syst`emes d’optique adaptative : NAOS et ALFA.

Nous avons ainsi montr´e que cet effet n’´etait pas visible dans les sous-pupilles de NAOS,

le champétant suffisamment petit. Les d´etails de l’étude et l’application au cas d’ALFA

sont indiqués dans l’article qui suit, publi´e dans le journalExperimental Astronomy.
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Rayleigh scattering and laser spot elongation problems at
ALFA

E. Viard (eviard@eso.org), F. Delplancke (fdelplan@eso.org)
and N. Hubin (nhubin@eso.org)
European Southern Observatory, Garching, Germany

N. Ageorges (nancy@epona.physics.ucg.ie)
Physics Departement, National University of Ireland, Galway, Ireland

R. Davies (davies@mpe.mpg.de)
Max-Planck-Institut f¨ur extraterrestrische Physik, Garching, Germany

Abstract.
This paper describes the qualitative effects of LGS spot elongation and Rayleigh scattering

on ALFA wavefront sensor images. An analytical model of Rayleigh scattering and a numer-
ical model of laser plume generation at the altitude of the Na-layer were developed. These
models, integrated into a general AO simulation, provide the sensor sub-aperture images. It is
shown that the centroid measurement accuracy is affected by these phenomena. The simula-
tion was made both for the ALFA system and for the VLT Nasmyth Adaptive Optics System
(NAOS).

Keywords: adaptive optics, laser guide star, Rayleigh scattering, spot elongation

Abbreviations: NGS – Natural Guide Star; LGS – Laser Guide Star; AO – Adaptive Optics;
FWHM – Full Width Half Maximum;

1. Introduction

In LGS-AO systems, many issues have to be studied and tested on real hard-
ware and the ALFA system in Calar Alto is a remarkable test bench for the
characterization and improvement of LGS-AO operation. In Shack-Hartmann
systems, it can be observed that the laser spot shape, as seen from different
wavefront sensor sub-apertures, varies as a function of the launching tele-
scope position relative to the sensor. The spot shape depends on 2 phenomena
:

1. the Na-layer thickness : producing a 3-D laser plume of about 10 km
which is seen from different angles by the different wavefront sensor
sub-apertures and leads to different laser spot elongations for each sub-
aperture ;

2. the presence of Rayleigh scattering in the lower atmosphere : which gives
a cone of light below the laser plume itself ; the Rayleigh cone can be seen

c� 2000Kluwer Academic Publishers. Printed in the Netherlands.
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by the sensor sub-apertures under certain circumstances to be studied
here.

Figure 1. Calar Alto set-up

We have modeled both phenomena
independently. Then to calibrate and
verify these t‘heoretical and analyti-
cal models a common observation pro-
gramme was conducted (in August
1998) at Calar Alto. The Na plume
elongation and the Rayleigh cone due
to the ALFA laser beam were observed
from the neighboring 2.2 m telescope.
The experimental results (Delplancke
et al., 1998) were used to constraint the
models, as well as to study the evolving
Na layer density profile. The experi-
mental set-up is shown in figure 1.

The models were introduced into a general AO software package, also de-
veloped in the frame of the LGS network, to get the wavefront sensor sub-
aperture images and the corresponding centroid positions in any experimental
conditions. We have computed the Rayleigh scattering and the Na spot as seen
from wavefront sensor sub-apertures, both in the ALFA case and in the case
of a 8-m telescope (typically the Nasmyth Adaptive Optics System - NAOS-
of the ESO Very Large Telescope project).

The influence of the LGS shape on the wavefront sensor performances
and on noise propagation in the AO system can be evaluated. The modal
optimization of the AO closed loop can be adapted accordingly for optimal
results, based on noise propagation. This technique must then be compared
with other proposed ways of removing the perspective elongation effects
(Beckers, 1992).
Here are presented the modeling principles, their correlations with observa-
tions, and the qualitative results (sections 2 for the Rayleigh scattering, and 3
for the spot elongation) as well as a first analysis of the LGS shape influence
on measurement noise in section 4.

2. Rayleigh scattering modeling

The Calar Alto experiment was modeled using analytical Rayleigh single
scattering theory and geometrical optics.
The hypotheses made in the modeling are the following :

� the geometry is as shown in Fig. 2 with a Na-layer altitude of 90 km.

paper.tex; 15/12/2000; 11:20; p.2
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� the scattering is only due to Rayleigh scatterers (of size� than the
wavelength), air molecules were used. We did not take the aerosols into
account for 2 reasons : first, their concentration is highly variable with
the period of the year, with the observatory location, and with the local
weather, making the modeling very difficult. Moreover, as we are inter-
ested in the top of the Rayleigh cone close to the Na-layer, it corresponds
to high altitudes where there are few aerosols.

� we considered only single scattering.

� we neglected the loss of power of the laser beam due to the scatter-
ing when it is going up in the atmosphere (in case of pure Rayleigh
scattering, this loss is lower than 1% on a path length of 100 km).

� the beam is supposed to have a constant width all along its path. In-
deed, even if the beam is focalised on the Na-layer, its diameter does
not change significantly due to the turbulence which is widening the
spot. This was verified during Calar Alto run where the laser plume was
observed to have a FWHM diameter of about 1 m (for a launched beam
of 0.25 m).

� the beam is assumed wide enough to be resolved by the wavefront sen-
sor camera on several pixels. Again, it was verified during last August
observations.

� the laser launch telescope has no central obscuration.

� we neglected the influence of the beam polarization because we are
working in backscattering where the scattered light polarization is iden-
tical to the propagating beam one.

� the atmospheric density model as a function of the altitude is the USSA-
1962 model (McCartney, 1976a) whose profile is given in Fig.2.

� the Rayleigh scattering analytical formula is the classical one (van de
Hulst, 1981) (McCartney, 1976b) :

dI1�α�
dΩ

� P0 4 π2 �n0�1�2

N2
0 λ4

�cos�φ�2 cos�α�2�sin�φ�2� (1)

wheredI1�α�
dΩ is the intensity of the light scattered by a single particle, per

unit of solid angleΩ in the directionα (close to 180� in backscattering),
P0 the power of the incident light per unit of surface,n0 the atmospheric
refractive index at sea level (=1.000292),N0 the number of particles
(molecules) per unit of volume at sea level(=2�5� 1025 particles per
cubic meter),λ the wavelength,φ the angle between the scattering plane
and the direction of polarization of the incident light.
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261m

Figure 2. Left : Geometry used for the simulation. Right : Atmospheric density (inkg�m3, in
log-scale) as a function of the altitude (in km) as given by the model USSA-1962.

The model predicts correctly the presence of a maximum in intensity per
pixel at a certain elevation depending mainly on the distance between the
launching and observing telescopes, as observed during Calar Alto observa-
tion run from a telescope placed at 261 m from the launching one. This results
from 3 effects :

� the decrease in atmospheric density with the altitude,

� the increase of the scattering volume (corresponding to one camera pixel,
with the telescope elevation) and

� the increase of the distance between that volume and the observing tele-
scope.

Figure 3. Na layer plume (right side) and Rayleigh cone top (just seen at the left side) as seen
from the 2.2 m telescope (top) and as modeled (bottom). The image size is 600x80arcsec2.
Images are in linear scale

The model gives the right shape and the right intensity ratio between the
Na plume (set, in the model, to a cumulated magnitude of 9, as observed from
ALFA (Quirrenbach et al., 1997)) and the top of the Rayleigh cone as seen in
figure 3.
The simulation gives also results comparable with images taken with the tv-
guider camera of the 3.5 m telescope in Calar Alto (Fig. 4). The tv-guider
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camera is much closer to the laser launch telescope and corresponds more to
the close configuration encountered with the wavefront sensor.

The simulation helps us to predict that the elevation of the apparent in-
tensity maximum increases when the observing telescope gets closer to the
launching one; the top of the Rayleigh cone approaches the Na-layer LGS.
For close configurations (separation between the launching telescope and the
observing sub-aperture lower than 1 m), the top of the Rayleigh cone can even
apparentlytouchthe Na plume.

Figure 4. Comparison between ALFA off-axis tv-guider image of the LGS and Rayleigh cone
(left) and the image obtained with the simulation (right) for the same scale and field of view.
Distance tv-guider - launch telescope = 1 m. LGS magnitude = 7. Output laser power = 2.2 W.
Pixel size = 0.37 arcsec

3. Sodium layer spot modeling

The Na layer spot simulation is divided into 3 steps whose parameters are the
following :

� the launch of the laser beam by a telescope of adjustable diameter (here
set to 0.25 m in ALFA case), without central obscuration. The beam
is supposed gaussian, its waist (related to the full width half max) was
chosen here equal to 33 % of the diameter, its focalization was set on the
Na-layer supposed to be at 90 km altitude, and its power was set to 2 W
continuous.

� the upward conical propagation of the laser beam through a von K´armán
atmosphere (here withr0 � 20 cm and L0 � 20 m) made of several
layers (here 2 layers at 10 m and 10 km respectively). Fraunhofer prop-
agation (Born and Wolf, 1959) is assumed here taking into account the
focalization on the Na-layer.
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� the generation of the 3-D spot in the Na-layer by computing the inten-
sity pattern at different levels in this layer (supposed of FWHM equal
to 7 km centered around an altitude of 90 km), supposing a gaussian
distribution of the Na column density as a function of the altitude, and
not considering saturation (because of the use of a continuous laser).
The resonant backscattered number of photons is computed following
the results obtained by Gardner (1989). The principle scheme of such
a simulation is given in Fig. 5. An example of the so obtained 3D spot
shape, as seen from the ground, is given in figure 6.

Figure 5. Principle scheme for the generation of the 3-D spot in the Na-layer. The sub-layer
images are given for a 8-metre launching telescope in order to show the speckle due to the
propagation through the turbulent atmosphere.

4. Influence on Shack-Hartmann wavefront sensor performances

4.1. RAYLEIGH CONE

As shown by the simulation and by the Calar Alto experiments, the Rayleigh
cone intensity per pixel angularly close to the Na layer spot, increases when
the observing aperture gets closer to the laser launching telescope. It will be
the most important for the closest wavefront sensor sub-apertures in a LGS
AO system. This situation was modeled both for ALFA (5x5 hexagonal sen-
sor) and NAOS (14x14 square sensor) systems, considering that the minimum
distance between sub-aperture and launching telescope is equal to 1 m. The
results of such simulation are shown in figures 7 and 8.

In ALFA case, the Rayleigh cone is very important in the sub-aperture,
closest to the laser launch. The total intensity due to the Rayleigh on the
sub-aperture field of view is of the same order of magnitude as the total
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Figure 6. Example of a 3-D Na spot obtained with a 0.25 m launched beam, a 7 kmFWHM
Na layer at 90 km mean altitude, and a slightly off-axis launching direction.

Figure 7. Rayleigh cone and Na spot images in a sub-aperture of ALFA. The Na spot has a
global 9 magnitude, for a 2 W laser power. The 0.7 diameter sub-aperture center is located
1 m from the laser launching telescope. At left, the pixel size is equal to 0.023 arcsec while
at right, the image is rebinned to the actual ALFA pixel size of 0.75 arcsec. The sub-aperture
field of view is in both cases of 6 arcsec. The atmospheric turbulence is not taken into account.
Laser launch telescope diameter = 0.25 m.

Na spot intensity. As the Rayleigh is situated only on one side of the Na
spot, it is inducing a large bias on the centroid measurement. Fortunately it
is not so affecting the other sub-apertures : for a laser-sub-aperture distance
of 1.7 m, the Rayleigh total intensity is reduced to about 8 % of the Na spot
total intensity.
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Figure 8. Rayleigh cone and Na spot images in a sub-aperture of NAOS (14x14). The Na spot
has a global 9 magnitude, fora 2 W laser power. The 0.57 diameter sub-aperture center is
located 1 m from the laser launching telescope. At left, the pixel size is equal to 0.009 arcsec
while at right, the image is computed for the actual NAOS pixel size of 0.29 arcsec. The
sub-aperture field of view is in both cases of 2.32 arcsec. The atmospheric turbulence is not
taken into account. Laser launch telescope diameter = 0.25 m.

A solution to remove the Rayleigh scattering cone is to take the sub-aperture
images with a detuned laser so that only the Rayleigh cone can be seen. This
reference image is then subtracted from the real closed loop image before
getting the centroid. It only works when the laser is launched from the center
of the telescope so that the configuration is centrally symmetric. Indeed, if the
laser is launched sidewise, the pupil rotation on the Shack-Hartmann sensor
will induce a displacement of the laser launch position relative to the Shack-
Hartmann axes. The Rayleigh cone aspect on each sub-aperture will vary
with time and no easy calibration is possible. On the contrary, when the laser
is centrally launched, the pupil rotation does not induce this displacement
and the Rayleigh cone aspect (orientation and shape) remains the same at any
moment (as long as the Rayleigh is constant). Still, the Rayleigh added noise
has to be taken into account. This parasitic noise is of the order of 5e� per
pixel per ms, at his highest point. This is not negligible relative to the other
noise sources : read-out noise (around 6e� rms) and sky background noise.
The Rayleigh cone can also be reduced by windowing the sub-aperture field
of view and by temporal filtering in case of pulsed laser. Other means will be
investigated, e.g. using the beam polarization properties.

On the contrary, Fig. 8 shows that the Rayleigh cone can be neglected
in the case of NAOS. This is due to the fact that, in NAOS, the pixel scale
is much smaller than in ALFA (0.29 arcsec versus 0.75 arcsec). The sub-
aperture field of view is thus smaller, providing a kind of spatial filtering.
Moreover, in NAOS, the Rayleigh cone is distributed on a larger number of
pixels than in ALFA while the Na spot is notdiluted so much. The inten-
sity per pixel due to the Rayleigh scattering goes down to 4 % of the Na
spot intensity per pixel. This represent a parasitic noise, after Rayleigh cone
substraction, of 0.4e� per pixel per ms, which is negligible relative to the
read-out noise.
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4.2. SPOT ELONGATION

The 3-dimensional Na spot image, obtained as described the section 3, is then
used in the wavefront sensor image computation.
Again Fraunhofer and weak fluctuations approximations are used : the scintil-
lation is neglected and we propagate only phase variations through the same
atmosphere as used in upward propagation, taking the cone effect into ac-
count. Phase at the entrance of the telescope is obtained and Shack-Hartmann
wavefront sensor sub-aperture images are computed using Fourier optics :

� the 2-D Na spot source maps are obtained by projecting the 3-D map on
each sub-aperture taking the perspective effects into account ;

� the sensor point-source images are computed by Fourier transform of
the phase on the sub-apertures ;

� the convolution of the point-source images with the 2-D Na spot maps
gives us the final sensor images.

This simulation was made in 2 cases : ALFA (3.5 m telescope with a 5x5
hexagonal Shack-Hartmann wavefront sensor) and NAOS (8 m telescope with
a 7x7 square Shack-Hartmann sensor).
The 2-D Na spot maps are shown in Fig. 9 for ALFA and in Fig. 10 for NAOS
and for different positions of the laser launch telescope relative to the pupil.
The differential elongation of the spots as a function of the sub-aperture can
be easily seen on the extracted contour plots. It is more noticeable with the
8 m telescope than with the 3.5 m.

Figure 9. Right : Na spot elongation on the various sub-apertures of ALFA system (5x5
hexagonal array). The laser is launched from the pupil side (grey dot). The closest and farest
spots are enlarged as contour plots in order to show the differential spot elongation. The global
field of view of the contour plots is 3 arcsec. It can be compared with the natural guide star
spot shape (at left).

The spot elongation modifies the accuracy of the centroid measurement
along its long axis. As the spot elongation is not the same for each sensor
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Figure 10. Na spot elongation on the various sub-apertures of NAOS system (8 m telescope,
7x7 square array) for various positions of the laser launch telescope (grey dot) : a) behind the
secondary mirror, c) at the pupil side, along one of the sensor axes, d) at the pupil side and at
45� from the axes. It can be compared with the natural guide star spot shape (b). Some of the
spots are enlarged into contour plots whose global field of view is 3 arcsec.

sub-apertures and as a function of the laser position, the noise on the cen-
troiding measurement is different and therefore the noise propagation into the
reconstructed modes is affected. This effect is negligible for ALFA. Indeed
the measurement noises (read-out noise, background noise ...) are very large
relative to the LGS signal and the laser spots are deformed due to atmospheric
turbulence. The very slight spot elongation shown in figure 9 without noise
nor perturbation is so completely dominated by other ALFA noise sources in
real situations.
On the contrary, in system like NAOS where the measurement noises are
considerably reduced, the spot elongation will have to be taken into account
and the laser launch telescope position well chosen. Indeed, in an alt-azimutal
telescopes, the pupil rotates on the sensor and if the launching laser is not
located behind the telescope secondary mirror (central position), the shape of
the spots on each sub-aperture will vary with time. This effect is well shown
in Fig. 10 c and d.
In LGS AO operation, the differential noise propagation must be compen-
sated via the reconstruction matrix and via an adapted modal optimization
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in the time and mode filtering. If the spot elongation on one sub-aperture
varies with time (i.e. with a lateral launching telescope), various reconstruc-
tion matrix have to be implemented as a function of the pupil position on the
Shack-Hartmann sensor. The quantitative effects of these phenomenon on the
adaptive optics loop performances have to be evaluated.

5. Conclusion and Perspectives

Experiments were conducted in Calar Alto with the 2.2 and 3.5 m telescopes
and with ALFA, in order to study the Rayleigh scattering induced by the laser
beam, and the spot elongation due to the non-negligible Na-layer thickness.
The observations allowed us to develop and calibrate models of these phe-
nomena. The models have been used to study the impact of Rayleigh scat-
tering and spot elongation on the Shack-Hartmann wavefront sensor image
and on the centroiding performances. The spot elongation was shown to be
negligible in ALFA case while it is more important with an 8 m telescope. On
the contrary, the presence of the top of the Rayleigh scattering cone appeared
to be more noticeable in ALFA case and to induce a non-negligible bias in
the centroiding measurements close to the laser launch telescope.

We are planning to make new observations in Calar Alto to exactly cal-
ibrate the photon returns from the Na spot and from the Rayleigh cone, to-
gether with Lidar measurements of the atmosphere. These data will be used
to certify our developed models.
We will also test the polarization method for suppressing the Rayleigh cone
in the sub-aperture images. Finally, the investigation of noise propagation in
the AO loop with spot elongation will be pursued quantitatively. We plan to
propose strategies to correct for this effect.
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Les sous-pupilles du syst`eme ALFA ont un champ plus grand (´egalà 6 secondes d’arc)

que celles du syst`eme NAOS (2.3 secondes d’arc) et par cons´equent la diffusion Rayleigh

devrait être visible dans les sous-pupilles du t´elescope, ajoutant au maximum un bruit

de 5électrons par ms par pixel ce qui est comparable au bruit de lecture d’ALFA. Cette

diffusion n’est pas visible sur les images de l’analyseur d’ALFA (voir la photographie

2.20à la page 73), ce qui peut ˆetre expliqué par l’image très bruitée. L’élongation de la

tache obtenue avec le syst`eme ALFA a aussi ´eté étudiée dans cet article et nous avons

montré qu’elleétait négligeable.

3.5 Conclusion

Le phénomène d’élongation a ´eté étudié dans ce chapitre pour le syst`eme d’optique adap-

tative NAOS. Les mesures du centre de gravit´e en boucle ouverte sont moins pr´ecises

si l’objet de référence est allong´e. L’erreur de mesure augmente avec la diminution du

diamètre de Fried, cet effet ´etant la cons´equence de l’augmentation du bruit de photon.

Cependant, nous avons montr´e que l’imprécision de mesure n’est pas visible (dans le

cas du syst`eme NAOS) si le faisceau laser est ´emis depuis l’arri`ere du miroir principal. En

fait, les mesures deviennent moins pr´ecises si les sous-pupilles sont situ´eesà des distances

supérieures `a 5 m pour un
� égalà 15 cm.

Il faut cependant relativiser cette erreur en regardant la valeur r´eelle des pentes : les va-

riances en boucle ouverte sont en moyenne 60 fois plus petites que les variances des

mesures elles-mˆemes.

La comparaison des modes mesur´es par les diff´erentes ´etoiles de r´eférence `a la première

itération (boucle ouverte) montrent que certains modes sont mal mesur´es par les ´etoiles

laser (qu’elles soient ´emises depuis l’arri`ere du miroir secondaire du t´elescope principal

où depuis le bord du t´elescope principal).

La simulation num´erique de la boucle ferm´ee montre qu’aucun effet n’est visible mˆeme

en utilisant un t´elescope auxiliaire situ´e à 7 m du télescope principal.

L’ étude de la diffusion Rayleigh est ´egalement faite dans ce chapitre. Nous montrons que

celle-ci n’est pas visible dans le cas de NAOS, le champ de vue des sous-pupilles ´etant

suffisamment petit. Par contre, dans le cas d’ALFA, cet effet devrait ˆetre visible (en r´ealité

il n’est pas observ´e dans les sous-pupilles d’ALFA mais il est difficile de conclure ´etant

donné le bruit de photons mesur´e par sous-pupille). On peut donc ´eliminer la diffusion

Rayleigh dans un syst`eme d’OA en utilisant des sous-ouvertures qui ont un champ de

vue de l’ordre de la taille de l’EL allong´ee. Tant que la diffusion Rayleigh n’est pas aussi

brillante que l’EL, on peut ´egalement utiliser des seuillages avant de mesurer le centre de

gravité sur chaque sous-pupille.
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Chapitre 4

La méthode 4 EL : une façon de

diminuer l’effet de cône

4.1 Introduction

Comme je l’ai introduit au paragraphe 1.3.6, l’effet de cˆone découle directement de l’uti-

lisation d’un laser et du fait que celui-ci est projet´e à une altitude finie. L’onde provenant

de la mésosph`ere est sph´erique, elle ne traverse pas les mˆemes parties des couches turbu-

lentes de l’atmosph`ere qu’une onde plane, il y a un effet degrossissement. La correction

obtenue grˆace aux mesures de l’´etoile laser (EL) ne sera pas exacte pour l’onde plane.

Pour un télescope de 8 m, la r´eduction du rapport de Strehl est `a peu près de 50� à 1,m

pour un
� = 0,25 m. Dans les longueurs d’onde du visible, la variance devient trop grande

et il n’est plus possible d’obtenir une bonne correction.

Pour corriger cet effet il faut mesurer toute la perturbation que l’´etoile naturelle traverse.

Une EL n’étant pas suffisante pour cette mesure, on en utilise plusieurs. On peut classer

les diverses m´ethodes `a plusieurs EL propos´ees en deux cat´egories :

– certains ont propos´e des techniques utilisant plusieurs ´etoiles guide mais ne mesurant le

front d’onde uniquement au niveau de la pupille et ne corrigeant le front d’onde qu’au

niveau de la pupille du t´elescope (Parenti & Sasiela, 1994; Tyler, 1994; Sasiela, 1994;

Fried, 1995) ;

– d’autres se sont dirig´es vers des m´ethodes dites�� multi-conjuguées�� en proposant

l’utilisation de plusieurs ´etoiles guides et de plusieurs miroirs d´eformables conjugu´esà

plusieurs altitudes. Cette partie sera d´ecrite au chapitre 5.

Lorsque l’on parle de m´ethodeà plusieurs EL, on choisit souvent de consid´erer au moins

le cas 4 EL pour des raisons de sym´etrie par rapport `a la pupille d’un télescope. En effet,

il faut trouver une m´ethode pour relier les mesures effectu´ees avec les diff´erentes EL

et mesurer le basculement qui est associ´e à 4 EL. Or il est plus facile de mesurer le

basculement associ´e à 4 EL qu’à 3 EL (questions de sym´etrie par rapport aux axes x et y).

Par ailleurs, la difficult´e de traitement des donn´ees en temps r´eel croˆıt avec le nombre
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d’objet guide. La disposition des quatre ´etoiles artificielles est imm´ediate : pour cou-

vrir toute la pupille du t´elescope, il faut que chacune des quatre ´etoiles corrige un quart

de la pupille. Je d´enomme par la suite ces quart de pupilles desmacro sous-pupilles1.

Un aspect important intervient ensuite :chaque laser doit-il̂etre vu par l’ensemble des

sous-pupilles du télescope (nous considérons un système Shack-Hartmann uniquement)

ou bien vu par un nombre limité de celles-ci ?C’est de cette question qu’ont dˆu émerger

les dénominations donn´ees par Tyler (1994) au trois m´ethodes : le�� butting ��, le �� stit-

ching�� et le�� merging��. La traduction littérale de ces mots est tr`es imagée :

– ainsi le�� butting �� est l’aboutage, l’assemblage de plusieurs pi`eces par leurs extr´e-

mités : chaque ´etoile est vue uniquement par une macro sous-pupille ;

– le�� stitching�� est lasoudurede plusieurs ´eléments : chaque macro sous-pupille mesure

le déplacement de l’´etoile qui lui est associ´ee et les ´etoiles avoisinantes pour associer

les différentes mesures ;

– le �� merging�� est lafusion de plusieurs pi`eces : chaque ´etoile est vue par toutes les

macro sous-pupilles.

Ces trois m´ethodes ont pour objectif de corriger les perturbations mesur´ees au niveau de

la pupille du télescope. Voyons plus en d´etail chacune d’elles.

4.1.1 L’aboutage

C’est la méthode la plus intuitive de toutes ; elle est repr´esentée sch´ematiquement `a la

figure 4.1. Elle semble r´ealisable mais a des d´efauts importants. Le principal est la dis-

L’aboutage

FIG . 4.1: Lesétoiles sont accolées les unes aux autres sans se superposer.

continuité des mesures entre chaque macro sous-pupille. Le basculement n’est pas mesur´e

par lesétoiles artificielles et il est impossible de connaˆıtre la perturbation globale. Le cro-

quis 4.2 explique cet effet : supposons que le front d’onde soit la combinaison d’un tip-tilt

1. Une macro sous-pupille est un ensemble de sous-pupilles d’un syst`eme d’OA qui utilise la mˆemeétoile guide

pour mesurer le front d’onde atmosph´erique.
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et d’une défocalisation. Une ´etoile naturelle observe la combinaison de tip-tilt et d’une

défocalisation alors qu’avec plusieurs EL, seule la d´efocalisation est mesur´ee.

étoile naturelle étoiles artificielles

FIG . 4.2: Le dessin de gauche montre la perturbation mesurée avec unéetoile naturelle : le basculement

et la d́efocalisation sont d́etect́es sans problème. Le dessin de droite nous indique ce que lesétoiles laser

vont observer pour une m̂eme perturbation : le basculement n’est plus visible, seule la défocalisation est

observ́ee mais pas complètement en raison de l’effet de cône.

Il faut donc trouver une m´ethode pour r´egler ce probl`eme. Une possibilit´e est d’utiliser

uneétoile guide suppl´ementaire (´etoile naturelle ou ´etoile laser) qui couvre tout le miroir.

Parenti & Sasiela (1994) ´etudient cette technique analytiquement (mˆeme s’ils parlent de

stitchingdans leur article, c’est lebuttingqui estétudié). Ils supposent que chaque section

mesurant une EL est circulaire – ce qui n’est pas r´ealiste si l’on veut que toute la pupille du

télescope principal soit recouverte – et d´eterminent une expression approch´ee de l’erreur

résiduelle due :

– à l’atmosphère située au-dessus de l’EL,$�(���"
– à l’atmosphère mal sens´ee par l’EL,$�!
)�" (effet de cône) ;

– au fait que qu’un tilt différentiel soit introduit entre chaque EL,$�*(����+.

Le premier terme, est bien entendu nul dans le cas d’une ´etoile laser sodium mais c’est

par contre l’erreur la plus importante avec les ´etoiles Rayleigh. Le second terme d´ecroı̂t

avec l’augmentation du nombre d’´etoiles guides, il est reli´e à la quantité d’atmosph`ere

sondée par l’étoile (ou les ´etoiles) guide(s). Pour un nombre infini d’´etoiles artificielles,

c’est un terme n´egligeable devant les deux autres. Le troisi`eme et dernier terme est dˆu

au tilt différentiel engendr´e par la travers´ee d’une partie diff´erente de l’atmosph`ere par

chaque EL. Cette erreur est ind´ependante du nombre de EL utilis´e : au mieux, l’erreur

résiduelle avec4� étoiles guides est$�*(����+.

Ces trois termes sont pr´esentésà la figure 4.3 pour un profil de Hufnagel, `a 589 nm pour

un télescope de 8 m et 4 EL au z´enith. Leurs expressions sont :

$�(���" � 
� 
�%��������"�� �,
�
��@'()� (4.1)
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,���@'()� détermine le n-i`eme moment de turbulence se situant au dessus de l’altitude

@'()

,���@'()� �
� �

.���

0���
�������

et �� est déterminé pour la longueur d’onde de compensation du front d’onde. Avec des

FIG . 4.3: Variation de l’erreur ŕesiduelle en fonction de l’altitude desétoiles guide. Simulation effectuée

avec 4étoiles guides, un télescope de 8 m̀etres de diam̀etreà 589 nm.

étoiles guides situ´eesà 90 km, l’erreur r´esiduelle est d’environ 0,1 $�� (soit-/ � �
�).

En considérant de plus l’incertitude sur la position de chaque EL, Sasiela (1994) montra

que l’erreur sur la mesure du tilt augmentait.

Une expérience utilisant le butting a ´eté effectuée par Murphyet al. (1991). Ils ont utilisé

deuxétoiles laser cr´eées par la diffusion de Rayleigh. Le r´esultat n’est pas convaincant,

la fonction d’étalement de point obtenue avec une seule ´etoile laser ´etant quasiment iden-

tiqueà celle obtenue avec les deux ´etoiles laser.

4.1.2 La soudure

Cette seconde technique consiste `a mettre plusieurs faisceaux laser l’un `a côté de l’autre,

les bords de chaque faisceau se superposant pour arriver `a éliminer les effets de bords lors

de la reconstruction de la surface d’onde (figure 4.4). Cette m´ethode se situe donc entre

le butting et le merging. Pratiquement, cette technique est de loin la plus difficile. Aucune

étude n’aété effectuée sur le stitching et l’int´erêt de la méthode est loin d’ˆetreévident.
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La soudure

FIG . 4.4: Chaque laser est mesuré entìerement par une macro sous-pupille. De plus, chaque macro sous-

pupille avoisinante mesure l’étoile avec quelques unes de ses sous-pupilles.

4.1.3 La fusion

C’est la méthode la plus g´enérale. En fait, on peut consid´erer que le stitching et le butting

sont des cas particuliers de cette m´ethode. Cette technique est diff´erente de la tomographie

de l’atmosph`ere car elle n’essaie pas de caract´eriser la perturbation atmosph´erique en trois

dimensions. La fusion d´etermine la perturbation uniquement au niveau de la pupille du

télescope (figure 4.5).

A l’aide de techniques de filtrage optimum, les mesures sont combin´ees afin d’obtenir

La fusion

FIG . 4.5: Toutes leśetoiles lasers sont mesurés par l’ensemble des sous-pupilles. Cette technique considère

toute l’information accessible au niveau de la pupille du télescope.

une estimation de la distorsion du front d’onde. Cette m´ethode n´ecessite plus de mesures

que le stitching. Tyler (1994) estime la variance r´esiduelleà l’aide des fonctions hyper-

géométriques et montre qu’en utilisant la diffusion Rayleigh (situ´eeà 20 km), la variance

résiduelle est r´eduite d’un facteur 2 avec 4 EL par rapport `a 1 EL. Malheureusement,

aucune ´etude n’est effectu´ee avec des lasers `a 90 km.
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Tyler (1997) a calcul´e le nombre optimum n´ecessaire d’EL pour la correction du front

d’onde. Il montre qu’`a 1,m, avec une EL cr´eée par la couche de sodium, on a un�� de 9

m environ alors qu’il vaut 4 m `a 0,5,m. Donc, pour la g´enération des grands t´elescopes

(8 à 10 m), il est n´ecessaire d’utiliser la couche de sodium et plusieurs lasers.

Aucun test pratique n’a ´eté fait jusqu’à présent. Cette m´ethode permettrait de mieux cor-

riger l’effet de cône que le stitching, mais la quantit´e de calcul serait plus importante.

Cependant, l’´etoile laser ´etant incapable de mesurer le basculement du front d’onde traver-

sé par suite de son aller-retour, le tilt diff´erentiel associ´eà chaque ´etoile doitêtre déterminé

avec un autre objet guide.

4.2 La méthodeà 4 étoiles lasers

Nous avons d´ecidé d’étudier la technique d’aboutage un peu plus ´elaborée : une ´etoile

naturelle est utilis´ee pour mesurer les modes d’ordre radial inf´erieur ouégalà 2. L’intérêt

de la �� méthode 4 EL�� est de réduire l’effet de cˆone sans utiliser plusieurs miroirs

déformables. Un syst`eme�� classique�� d’OA - ayant un laser suffisamment puissant -

pourrait ainsi choisir entre la technique `a 1 EL et celle `a 4 EL selon l’objet ´etudié, la qua-

lit é de l’atmosph`ere et la magnitude de l’´etoile guide. Ce travail fait l’objet d’un article

à publicationà référés accept´e dansApplied optics. L’article est inclus juste apr`es cette

introduction.

Dans une premi`ere partie, l’effet de cˆone résiduel obtenu avec 4 EL est calcul´e. Sa varia-

tion avec la longueur d’onde est trac´ee et analys´ee. Dans une deuxi`eme partie, les sources

d’erreur associ´eesà tout syst`eme d’OA sont d´ecrites en d´etail. Deux syst`emes sp´ecifiques

sontétudiés en introduisant les diff´erentes erreurs des syst`emes d’OA afin de d´eterminer

les performances r´eelles de ceux-ci avec 4 EL. Enfin, la couverture du ciel est calcul´ee

avec les 4 EL et compar´ee aux résultats obtenus avec une seule EL.

Les formules analytiques de l’anisoplan´etisme modal calcul´ees par Chassat (1989, 1992)

permettent de d´eterminer l’erreur d’anisoplan´etisme associ´eeà l’étoile naturelle qui mesu-

re les perturbations jusqu’`a l’ordre radial 2 (des polynˆomes de Zernike). Les expressions

analytiques des erreurs sont d´ecrites dans Rigautet al. (1998).

Cet article est interm´ediaire par rapport aux diverses m´ethodes propos´ees en OA : les

performances sont am´eliorées par rapport `a 1 seule EL pour des ´etoiles suffisamment

brillantes. Par contre, la correction est toujours uniquement sur l’axe, le gain de l’OA dite

tomographique ou multi-conjugu´ee n’apparaˆıt pas ici car chaque ´etoile mesure seulement

une partie du front d’onde perturb´e au dessus de la pupille uniquement. L’une des limi-

tations de la m´ethode 4 EL est la probabilit´e d’avoir uneétoile naturelle suffisamment

brillante dans un rayon inf´erieur à l’angle anisoplan´etique par rapport `a l’objet scienti-

fique.

Cette technique pourrait ˆetre utile pour des objets plus brillants que la magnitude 14 qui

serviraient d’objet guide pour la correction des bas ordres ou pour des objets ayant une
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étoile de magnitude 14 proche d’eux. Les performances en terme de rapport de Strehl

sont moindres compar´e à l’OA classique avec une NGS mais la couverture du ciel est

largement plus importante. Les performances en fonction de la longueur d’onde, de la

magnitude de l’´etoile naturelle guide et la couverture du ciel sont d´etaillées dans cet article

en utilisant un syst`eme de type NAOS.
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	��������� �# �"� )���#���� )"��" ��� ��� �� �������	 ����������. *"� ���� �# ���)��	,� �# �"� ���'
���� �5��������	 �� �"� ��)��	 ����� ���� �������� �"� �������� �# �"� 	�)�)��	 ���. *"���#���
�"� ���'���� ����������� ������ �� �������	 #��� � 
3! ��	 ��	���� �"� ��������� �# �"� �3! ��
	�������� �"� ���'����. *"� �����	 	��)���� �� �"� �����-����� �# �"� 8���� ������	� �# �"� ����8����
����. *"� 
3! ����� � ��"������ )���#����
 )"��" 	��� ��� ���� �"���," �"� ���� ���������� ��
�"� ������� ��4���. ������"�����
 �"� ������� ��4��� �� ��������	 �� ����, �"� �"��� ������������
�# �"� ����� ��,"�. *"� ����� ��	���	 �� �����	 ���� �;��� ��� #���� ���������������.  � ��	���� �
���������� )���, ���������� ��	 �"�� ������ �"� ����������� �# �"� ���,� -������.  � �������
���� �������� ��)��	� �"����� )������,�"�
 #�� ���,�� ��������� ���������
 �� #�� "�,"�� ������	�
�����,. �� �� �����,� ������������ ���� ��	 #�� �� /'� ���������
 �"� !���"� ����� ���� 	�� �� �"�
���� �;��� �� ���������	 ������ �� <��� �� ������� )������,�"�. *"� ���� �;��� "�� �����	� ����
���,��� ���	��	 ��	 �"� ���� �������� �� ����� �� ����� �� �� �� ��� ������� ,��	� �����.

*���,���"�� ���"�	� "��� ���� �������	 �� ����� ��� �"� ������"��� ��	 �� ����������� �"� =�
������� �# ����������. *"�� ��� ��������� ��	�� ���	� ��	 )��� ������ ����� ���� �# �"� ���� �;���
����)��, �"� �������������� �# �� �� ������ �� �"� �������. �����'���4�,���� �	������ ������
��� ��������� ��	�� 	����������. *"� ��� �� �� ��� ������� ����� ,��	� ����� �� ������� )"���
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4.3. CONCLUSIONS

L’article présente une ´etude analytique de la m´ethode et nous permet d’estimer les perfor-

mances d’un tel syst`eme.

Un rapport de Strehl de 0,6 est atteignable `a 1,25,+ avec un syst`eme comme NAOS

et 4 EL. Cette m´ethode permet d’obtenir des meilleures performances pour des EN de

magnitude sup´erieureà 14. Les performances obtenues sont moins bonnes que celles

obtenues avec une EN mais la couverture du ciel est bien meilleure. De plus, si l’on

compare la couverture du ciel obtenue avec respectivement, 1 EN, 1 EL ou 4 EL, seule la

méthode 4 EL permet d’obtenir pour un rapport de Strehl de 0.8 une couverture du ciel

subsistante.

4.3 Conclusions

Dans l’optique de corriger – ou au moins de r´eduire – l’effet de cˆone, sans pour autant

augmenter le champ de vue, il ´etait intéressant d’´etudier les m´ethodes de typebutting. La

méthode 4 EL a ´eté étudiée en boucle ouverte dans une premi`ere partie puis en boucle

fermée.

L’ étude en boucle ouverte nous a permis de montrer que la m´ethode 4 EL apporte un

gain supérieurà un facteur 2 en terme de rapport de Strehl pour des longueurs d’ondes

inférieures `a 900 nm avec des bonnes conditions atmosph´eriques. Cette m´ethode donne

des rapports de Strehl inf´erieurs aux performances atteintes avec une ´etoile naturelle mais

elle permet une plus grande couverture du ciel.

Cette méthode interm´ediaire est un moyen d’augmenter le nombre d’objets observables

vers les courtes longueurs d’onde sans changements importants des syst`emes d’optique

adaptative. C’est une solution id´eale pour les objets scientifiques assez brillants qui ne

nécessitent pas de champ de vue.

C’est cependant une technique lourde car il est n´ecessaire d’avoir un syst`eme laser suffi-

samment puissant pour cr´eer quatre ´etoiles laser.
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Chapitre 5

L’optique adaptative multi-conjugu ée

5.1 Introduction

L’id ée de syst`eme multi-conjugu´e est décrite pour la premi`ere fois par Dicke (1975).

Celui-ci propose d’utiliser une technique de mesure de contraste de phase et des ´etoiles

naturelles afin de corriger jusqu’`a 2 minutes d’arc de champ de vue avec un t´elescope de

3 m de diam`etre. Il suppose une atmosph`ereà deux couches, la plus basse ´etant immobile

alors que la plus haute est d´eplacée par un vent transversal (la connaissance de l’altitude

des deux couches est n´ecessaire). Pour s´eparer correctement les d´eplacements induits par

les couches basses de ceux dus aux couches hautes, il faut imager les deux couches sur

leur miroir déformable correctif respectif. En mesurant les changements de phase dans

des temps inf´erieurs au temps caract´eristique d’évolution de l’atmosph`ere, il estime que

la phase peut ˆetre retrouv´ee en utilisant des ´etoiles naturelles (EN) de magnitude 10.

Dix ans plus tard, Foy & Labeyrie (1985) proposent l’utilisation de matrice d’´etoiles laser

(EL) pour corriger l’effet de cˆone et augmenter le champ isoplan´etique. Chaque d´etecteur

Hartmann regarderait une matrice de taches laser. Mˆeme si dans aucun de ces deux ar-

ticles, le terme de multi-conjugu´e n’apparaˆıt pas encore, les bases sont jet´ees.

Beckers (1988, 1989) propose le concept de syst`eme multi-conjugu´e. Il insiste sur l’utili-

sation d’étoiles laser avec un tel syst`eme pour r´egler le problème de couverture du ciel li´e

au manque d’EN guides suffisamment brillantes.

5.1.1 Principe

L’OA multi-conjuguée a souvent ´eté mélangéeà l’idée de tomographie de l’atmosph`ere.

On peut cependant – en clarifiant les deux techniques – s´eparer l’une de l’autre.

La tomographie n’est pas une technique propre `a l’OA : les milieux hospitaliers l’utilisent

tous les jours notamment pour d´etecter les maladies c´elébrales1. La tomographie est la

1. Ce n’est tout `a fait le même problème, car les milieux hospitaliers ont un tr`es grand nombre de mesures : ils
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détermination d’un volume `a 3 dimensions la plus exacte possible `a partir d’un certain

nombre de mesures. Le concept est introduit en OA par Tallon & Foy (1990).

Tant que l’on ne consid`ere que la mesure de l’atmosph`ereà 3 D, on parle de tomographie.

La technique du multi-conjugu´e intervient pour la partie correction de l’atmosph`ere : en

utilisant un seul miroir, le syst`eme d’OA est dit�� classique��, dès que l’on utilise au moins

deux miroirs, le syst`eme d’OA est dit multi-conjugu´e. Il suffit alors d’avoir plusieurs mi-

roirs déformables, chacun ´etant conjugu´e à une altitude particuli`ere de l’atmosph`ere et

d’utiliser plusieurs ´etoiles guides pour mesurer la perturbation aux diff´erentes altitudes.

On peut ainsi corriger un champ de vue bien plus important que le champ anisoplan´etique.

En conjugant les miroirs aux couches les plus turbulentes, on optimise la correction.

5.1.2 La tomographie du ciel

Tallon & Foy (1990) décrivent les bases de la tomographie. Le d´eplacement de chaque

étoile guide mesur´e au niveau du sol est la somme des d´eplacements aux diff´erentes

altitudes. En effectuant une inversion ad´equate, la perturbation `a chaque altitude peut

être retrouv´ee. L’atmosph`ere est discr´etisée : chaque couche turbulente est consid´erée

comme une succession de cellules. Cette discr´etisation permet de relier chaque mesure

obtenue dans la pupille du t´elescope `a la somme des diff´erentes phases travers´ees par le

rayon de lumière provenant de l’´etoile laser dans la direction consid´erée. Il faut alors plus

d’étoiles guides que ce qu’il y a de couches turbulentes. Cependant, Tallonet al. (1992)

préviennent des risques d’instabilit´e et de propagation d’erreur. Cette m´ethode est utilis´ee

par Le Louarn & Tallon (2000) avec plusieurs miroirs d´eformables (voir le paragraphe

suivant).

Jankevicks & Wirth (1991) ont le mˆeme type d’approche que Tallon & Foy (1990). Ils

reconstruisent l’atmosph`ere en 3 D en d´ecoupant chaque couche de turbulence en cellules

élémentaires. Ils d´eterminent alors un syst`eme d’équations lin´eaires qui relient les ´etoiles

guidesà l’analyseur. Ils ´etudient une atmosph`ere compos´ee de 24 ´ecrans de phase avec 25

étoiles guides et d´eduisent le rapport de Strehl en fonction de la distance `a l’axe optique

pour un nombre diff´erent de miroir d´eformable. L’utilisation de 5 miroirs leur permet

d’obtenir un champ anisoplan´etisme 5 fois plus grand atteignant 25 secondes d’arc.

Fuscoet al. (1999) reprennent aussi la m´ethode de tomographie mais en ajoutant une

connaissance sur la covariance du bruit et de l’atmosph`ere (méthodea posteriori). Ils es-

timent la phase sur un nombre fix´e de couches ´equivalentes `a partir des mesures de phase

obtenues sur la pupille du t´elescope par plusieurs ´etoiles guides plac´eesà différentes po-

sitions angulaires#. Les performances en terme de rapport de Strehl sont calcul´ees pour

utilisent donc des int´egrales. Alors qu’en OA, il y a peu de mesures et le probl`eme du tilt en plus.
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un système multi-conjugu´e à40' miroirs en sommant les40' couches ´equivalentes et

en comparant statistiquement cette phase et la phase r´eelle entre-elles. Ils montrent qu’`a

partir d’une connaissance approximative de l’atmosph`ere et d’une technique de recons-

tructiona posteriori, il suffit d’utiliser 3 étoiles guides et de d´efinir deuxà trois couches

équivalentes (et donc d’utiliser 2 ou 3 miroirs d´eformables) pour caract´eriser l’atmosph`ere

et obtenir une correction homog`ene dans le champ de vue.

La première démonstration sur le ciel de la faisabilit´e de tomographie est faite par Ragaz-

zoniet al.(2000b) au Telescopio Nazionale Galileo (TNG)2. Une configuration de quatre

étoiles naturelles est choisie dans le ciel. Ils d´eterminent la perturbation dont l’´etoile

centrée est affect´ee en traitant des donn´ees obtenues par les trois ´etoile naturelles avoisi-

nantes. Ragazzoniet al.(2000b) réduisent ainsi la variance de l’erreur de phase de 92,3 %

en traitant les donn´eesa posteriori.

5.1.3 Les diff́erentes approches du multi-conjugúe

Plusieurs groupes travaillent depuis ces derni`eres ann´ees sur la compr´ehension des m´etho-

des multi-conjugu´ees. Cependant, les premi`eresétudes approfondies sont d´ecrites dès

1991 par Johnston et quelques ann´ees plus tard par Johnston & Welsh (1994). Ils estiment

les performances d’un syst`eme multi-conjugu´e en utilisant une atmosph`ere simulée par

deuxécrans de phase. L’´etude est faite en utilisant une simulation num´erique d’un syst`eme

en boucle ouverte. Pour simplification, l’ensemble du syst`eme est consid´eré à base carr´ee.

Pour chaque miroir d´eformable, la phase est estim´ee en utilisant une connaissancea priori

sur la statistique de l’atmosph`ere. En comparant les r´esultats d’un syst`eme d’OA classique

à ceux obtenus avec deux miroirs d´eformables et 4 EL, ils montrent une am´elioration d’un

facteur deux du champ de vue mais n´egligent le probl`eme de l’anisoplan´etisme de tilt.

Ellerbroek (1994) pr´esente une m´ethode similaire `a Johnston & Welsh (1994) pour simu-

ler les syst`emes d’OA les plus complexes en boucle ferm´ee. Chaque mesure du d´etecteur

est obtenue en int´egrant la mesure instantan´ee en boucle ouverte. Il estime l’erreur r´esi-

duelle en comparant la phase r´eelleà la phase reconstruite sur la base des fonctions d’in-

fluence. La phase est reconstruite en utilisant une connaissancea priori de la statistique de

la turbulence atmosph´erique et du bruit de mesure. Il ´etudie les performances de syst`emes

multi-conjugués en boucle ferm´ee et montre qu’avec 2 miroirs d´eformables, il obtient une

correction homog`ene sur tout le champ corrig´e – de 20 secondes d’arc – avec 5 EN (une

étant plac´ee au centre du champ et les quatre autres au bord). Par contre, en utilisant une

EN au centre et 4 EL au bord du champ les performances diminuent sur le bord du champ

de vue.

2. TNG,Telescopio Nazionale Galileo, télescope de 3,5 m de diam`etre construit `a La Palma, aux ˆıles Canaries. Plus

d’informations sont accessibles `a l’adresse Internet http ://www.tng.iac.es/
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de La Rue & Ellerbroek (1998) ´etudient quelques ann´ees plus tard le gain apport´e par

l’utilisation d’étoiles laser de types diff´erents. Ils comparent les performances obtenues

avec 3 EL sodium et un syst`emeà une EL sodium et une ´etoile Rayleigh. Ils montrent ainsi

que le syst`eme MCAO avec 3 EL sodium est le plus performant pour des petits champs

de vue corrig´es mais que pour les champs de vue plus grands que 24 secondes d’arc, la

seconde m´ethode (une EL sodium et une ´etoile Rayleigh) donne des variances r´esiduelles

plus faibles. C’est dans cet article qu’est aussi pr´esenté le gain apport´e par la conjugaison

d’un miroir déformableà une altitude autre que celle de la pupille du t´elescope.

Ellerbroek a effectu´e de nombreuses autres ´etudes depuis, notamment dans le cadre de la

définition des syst`emes d’optique adaptative pour les deux t´elescopes de l’Observatoire

Gemini. Un article r´ecentétudie même la correction pour des t´elescopes de diam`etre plus

grands allant jusqu’`a 30 m de diam`etre (Ellerbroek & Rigaut, 2000). Ils estiment les per-

formances d’un syst`eme MCAO qui utilise 5 ´etoiles guides (EN ou EL) pour d´eterminer

les hauts ordres radiaux et 4 EN pour les bas ordres radiaux. Ils obtiennent des perfor-

mances similaires pour des t´elescopes de diam`etres compris entre 8 et 30 m.

Une autre approche est propos´ee par Baharavet al. (1994). Leur idée est de cr´eer un

ensemble de franges `a deux dimensions en faisant interf´erer trois lasers au niveau de la

couche de sodium. Cette matrice de franges permet de s´eparer les perturbations de la

haute et de la basse atmosph`ere. En consid´erant un analyseur de front d’onde de type

Hartmann et des sous-pupilles avec un champ de vue important, chaque sous-pupille voit

une partie de la matrice de frange. Cette partie traverse une grande portion de la couche

de turbulence haute, ce qui engendre des distortions de franges diff´erentes selon leur posi-

tion. Par contre la couche la plus basse est plus proche de la sous-pupille, donc les franges

observées par cette sous-pupille ne subissent qu’un tilt. Il est ainsi possible d’extraire les

contributions des deux couches turbulentes s´eparément. Ils obtiennent par simulation une

correction sur un champ de vue de 80 secondes d’arc.

Baharav & Shamir (1995) ´etudient un syst`eme MCAOà deux miroirs d´eformables et

plusieurs couches turbulentes. Un point int´eressant dans cet article est l’utilisation d’une

méthode�� stitching�� généraliséeà plusieurs miroirs d´eformables. Des ´etoiles Rayleigh

sont utilisées pour sonder la couche atmosph´erique basse alors que la couche sup´erieure

est mesur´ee par des ´etoiles laser sodium. Ils augmentent ainsi le champ de vue corrig´e et

regardent l’effet du nombre d’´etoiles laser sur la correction. Le nombre d’´etoiles Rayleigh

est notamment important car il d´efinit le champ de vue n´ecessaire par sous-pupille ce qui

agit sur la précision de mesure.

Berkefeld (1999) montre qu’en conjugant un analyseur SH `a l’altitude de la couche tur-

bulente la plus haute (si l’atmosph`ere est compos´ee d’une couche basse et d’une couche

haute de turbulence) on peut augmenter le champ de vue corrig´e. La relation entre la scin-

tillation, le profil du!�� et la pupille du télescope ´etant connue, la mesure des fluctuations
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d’intensité sur la couche la plus basse est suffisante pour associer les perturbations du

front d’ondeà leurs couches respectives. Il corrige ainsi un champ de trois minutes d’arc

en bande K (2,2,m avec deux miroirs d´eformables et 7 ´etoiles guides.

Fuscoet al. (2000) investiguent la variation de l’angle d’anisoplan´etisme avec 3 ´etoiles

guides naturelles plac´ees aux sommet d’un triangle ´equilatéral. Cet angle diminue drama-

tiquement si les ´etoiles sont trop ´eloignées. Le nombre de miroirs d´eformables influence

la qualité de reconstruction. Ainsi la variance r´esiduelle est plus importante pour un seul

miroir déformable mˆeme si la qualit´e reste constante sur le champ consid´eré.

Ragazzoniet al. (1999) montrent qu’une surface d’onde d´ecrite par une somme de po-

lynômes de Zernike)� jusqu’à l’ordre radial5, pondérés des coefficcients(�, sur une

pupille donnée peut ˆetre définie sur n’importe quelle portion circulaire plus petite par une

somme de polynˆome de Zernike jusqu’au mˆeme ordre radial5.

Le Louarn & Tallon (2000) reprennent la m´ethode de tomographie d´ecrite par Tallonet al.

(1992) etétudient num´eriquement ses performances. Le nombre de mesure devant ˆetre

toujours sup´erieur au nombre d’inconnues, ils montrent que pour un nombre d’EL fix´e,

le champ corrig´e diminue si l’on utilise plusieurs miroirs d´eformables c’est `a dire si l’on

considère plusieurs couches atmosph´eriques. En analysant le spectre des valeurs propres

associéesà chaque mode, Le Louarn & Tallon (2000) montrent que la m´econnaissance

du tilt associé à chaque ´etoile artificielle induit une impossibilit´e de mesurer certains mo-

desparticuliers. Ainsi dans un cas `a deux miroirs d´eformables, des combinaisons impaires

de tip-tilt, de défocalisation et d’astigmatisme ne sont pas visibles par les ´etoiles laser.

Ils estimentégalement l’erreur induite lors d’une mauvaise conjugaison des miroirs et

déduisent que la m´econnaissance de l’altitude d’une couche turbulente de 4 km entraine

une augmentation d’environ 30� de l’erreur résiduelle.

5.2 Approche ǵeométrique

Pour clarifier le concept de champ de vue corrig´e et des angles utilis´es pour d´efinir un

système multi-conjugu´e, il faut tout d’abord faire un peu de g´eométrie. C’est l’idée de ce

paragraphe qui permet d’introduire les champs de vue typiques manipul´es en conjugaison

et de donner des ordres de grandeur. La figure 5.1 a pour but de d´efinir plus clairement

les angles utilis´es en MCAO. Ce dessin est particulier aux ´etoiles laser plac´ees de fac¸on

optimale. Il est malheureusement impossible de faire de mˆeme en utilisant le MCAO avec

desétoiles naturelles – celles-ci n’´etant pas d´eplaçables. Plusieurs angles doivent ˆetre

définis :

– �'() indique la position angulaire des ´etoiles laser autour de l’objet scientifique (par

rapportà l’axe optique du t´elescope).

131



CHAPITRE 5. L’OPTIQUE ADAPTATIVE MULTI-CONJUGU ÉE
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FIG . 5.1: Définition des diff́erents angles utiliśes pour d́ecrire un syst̀eme multi-conjugúe. Ce dessin a

ét́e fait dans le cas d’étoiles laser. L’angle
��	 définit la position deśetoiles laser. Le champ de vue

non-vignet́e est obtenu en retirant la surface de la pupille du télescopèa la surface sitúeeà l’altitude �

compl̀etement couverte par les faisceaux desétoiles laser. Au contraire, la surface vignetée n’est pas tota-

lement recouverte mais a des zones où l’injection de connaissance a priori est nécessaire (extrapolation).

– �1%21 est le champ de vue corrig´e vigneté autour de l’objet scientifique. Ce champ de

vue est intéressant car il est possible de corriger tout ce champ au moins partiellement

en utilisant la connaissancea priori pour extrapoler les mesures obtenues par les EL.

Fuscoet al. (2000) ont calcul´e l’effet du champ vignet´e sur la correction.

– ��1
%21 est le rayon correspondant au champ de vue compl`etement corrig´e autour de

l’objet scientifique. Aucune connaissancea priori n’est nécessaire pour le corriger.

Pour obtenir une formule g´enérale des champs de vue vignet´e (�1%21 ) et non-vignet´e

(��1
%21 ) en fonction du nombre d’´etoiles guides utilis´ees, j’ai suppos´e que celles-ci ´etaient

placées en cercle autour de l’axe optique. Cette configuration est optimale avec peu d’EL

mais ne l’est plus lorsque le nombre d’EL est sup´erieurà 6. On consid`ere donc que les

EL sont placées en configuration circulaire, `a �'() secondes d’arc de l’axe optique.

Considérons tout d’abord le cas o`u l’objet scientifique est au z´enith. Il faut déterminer les

paramètres
,-�, 
#
�, (� et(� représentésà la figure 5.2, en connaissant le nombre d’EL,

leur position angulaire�,-� par rapport au z´enith et l’altitude maximale��
� des couches

de turbulence.
,-� est la distance dans la couche la plus haute correspondant `a l’angle de

position des ´etoiles laser et
#
� le rayon du faisceau d’une EL `a l’altitude��
� :


,-� � ��
� � '$���,-�� (5.1)


#
� �
@�
 � ��
�
��@�


��� (5.2)

132



5.2. APPROCHE GÉOMÉTRIQUE
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FIG . 5.2: Les distances��, ��, � et���	 doiventêtre d́etermińeesà l’altitude de la plus haute couche de tur-

bulence atmosph́erique pour en d́eduire
���� et
��
��� . Elles sont obtenues par des simples considérations

géoḿetriques. Le cercle en pointillés indique la limite extérieure du champ de vue vigneté.

On peut alors d´eduire le champ de vue vignet´e

�1%�. �

#
� � 
,-� ����

��
�
� (5.3)

La position des ´etoiles guides sur le cercle de rayon
,-� est définie par l’angle# �

����,-�. Le champ de vue non-vignet´e est défini par(� et(� :

(� � 
,-� � ����# ���

(� �
 

�#
� � 
�,-� � �����# ����

(5.4)

On déduit ainsi le champ de vue non-vignet´e :

��1
%�. �

(� � (� ����

��
�
� (5.5)

La limite géométrique est atteinte si
,-� � 
#
�. La partie centrale autour de l’axe optique

n’est plus recouverte par les faisceaux laser. Les figures 5.3, 5.4 et 5.5 montrent les trois

premières configurations. Plus le nombre d’EL augmente plus la valeur du champ de

vue non-vignet´e est proche de celle du champ de vue vignet´e. Cet effet est visible en

comparant les dessins 5.3, 5.4 et 5.5. L’altitude de la couche maximale agit aussi sur le

champ de vue vignet´e. Plus l’altitude est ´elevée moins le champ de vue est grand. Avec 3

EL, le champ de vue non-vignet´e maximal que l’on peut obtenir si��
� = 10 km est 2”,

lesétoiles laser ´etantà 40” de l’axe du syst`eme optique.

Le tableau 5.1 r´esume la position des EL, les angles vignet´e et non-vignet´e si l’on es-

saie d’avoir le plus grand��1
%�. possible pour un nombre de EL donn´e. On n’a donc pas

forcément le plus grand champ de vue vignet´e, mais par contre, on est sˆur que le centre

du champ de vue est enti`erement mesur´e par les ´etoiles laser. Cette position optimale
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Pupille du télescope

Champ de vue non-vigneté

Les étoiles sont placées
aux coins d’un triangle
équilatéral

de l’étoile laser

Trace du faisceau 

Champ de vue vigneté

FIG . 5.3: Configuration des diff́erents faisceaux̀a

l’altitude de la perturbation atmosph́erique la plus

haute avec 3 EL.
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FIG . 5.4: Position optimale de 4 EL afin d’avoir le

champ de vue corriǵe le plus grand possible.
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FIG . 5.5: Configuration des diff́erents faisceaux̀a l’altitude de la perturbation atmosphérique la plus haute

avec 5 EL.

correspond aux cas dessin´es aux figures 5.3, 5.4 et 5.5, les ´etoiles laser se supersosant

juste au centre du champ de vue. On peut donc consid´erer que la valeur du champ de

vue vigneté indiquée dans ce tableau est une bonne estimation du champ de vue que l’on

peut corriger avec un syst`eme multi-conjugu´e en utilisant la connaissancea priori de l’at-

mosphère. Ce calcul a pour unique but de donner des ordres de grandeur des diff´erents

angles. Avec trois EL le champ non-vignet´e est quasiment inexistant mais `a partir de 4 EL

(pour��
� = 10 km) il devient non n´egligeable.

Lorsque l’objet n’est plus au z´enith, l’angle zénithal intervient dans le calcul de ces angles

la distance du sol `a la couche turbulente le long de l’axe optique d´ependant de l’angle

zénithal (� � ��
�������/���).

L’angle est toujours mesur´e dans la direction de l’objet guide et on peut donc consid´erer

que la seule diff´erence est le changement de distance pour atteindre une altitude donn´ee

dû au facteur	������/���. Les rayons
'() et 
* � restent identiques, donc(� et(� aussi.
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5.2. APPROCHE GÉOMÉTRIQUE

TAB. 5.1: Le champ de vue vigneté et non-vignet́e est indiqúe pour une altitude maximale de 10 ou 18 km

au źenith avec 3, 4, 5 et 6 EL placées en cercle autour de l’objet scientifique. Le télescope a un diam̀etre de

8 m. L’angle de position des EL est celui pour lequel
��
���

est maximum. J’ai aussi indiqué l’angle
�
���

pour les EL plaćeesà cette distance (ce qui implique que ce n’est pas forcément l’angle
�
���

maximum

pour le nombre d’EL consid́eré).

Nb d’EL ��
� (km) �,-� ” �1%�. ” ��1
%�. ”

3 10 40 32 2

18 40 24 1.5

4 10 70 64 21

18 70 45 15

5 10 70 64 36

18 70 45 26

6 10 70 64 44

18 70 45 31

Seule l’altitude maximale varie. Les ´equations 5.3 et 5.5 sont multipli´ees par le facteur

�����/���.

Finalement, on conclut `a l’aide des ´equations 5.3 et 5.5 que les champs de vue vignet´e et

non-vigneté diminuent.

La limite géométrique d’un syst`eme multi-conjugu´e est atteinte lorsque les ´etoiles guides

deviennent trop ´eloignées de l’axe optique pour mesurer la couche de turbulence proche

de celui-ci sur la couche la plus haute. Si l’on consid`ere un télescope sans obstruction

centrale – hypoth`ese faite jusqu’ici – la limite g´eométrique implique que


'() � ���� (5.6)

Si l’on considère l’obscuration centrale du t´elescope, la limite g´eométrique devient plus

grande puisque qu’il suffit alors que
'() � 
��� � ��� soit vérifiée.

Après avoir défini les angles utilis´es pour d´ecrire les syst`emes multi-conjugu´es, il est

intéressant d’´etudier leurs performances. Il faut cependant garder en m´emoire que lorsque

l’on parle de champ de vue corrig´e avec un syst`eme multi-conjugu´e, on se limite `a une ou

deux minutes d’arc. Cet aspect ressort dans la suite de ce chapitre mais je pense qu’il est

déjà important de le souligner.

Nous avons donc d´efini le champ de vue vignet´e et non-vignet´e selon la position des

étoiles guides. Un historique des travaux effectu´es depuis une dizaine d’ann´ees a ´egalement

été présenté. Ces différentes publications simulent des cas particuliers de syst`emes MCAO,

la quantité de param`etresà choisirétant gigantesque.

Cependant, aucune ´etude ne d´etermine les limites th´eoriques de tels syst`emes. Aussi,

notre approche a tout d’abord ´eté d’estimer les limites fondamentales des syst`emes multi-

conjugués en s´eparant la partie mesure et la partie correction. Ensuite, je d´ecris un ou-

til analytique, développé au sein du groupe, mod´elisant les performances des syst`emes
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CHAPITRE 5. L’OPTIQUE ADAPTATIVE MULTI-CONJUGU ÉE

multi-conjugués en boucle ouverte. Mais commenc¸ons par les limites fondamentales d’un

systèmeà plusieurs ´etoiles guides.

5.3 Les limites fondamentales

5.3.1 Corrections optimales pour un nombre limit́e de miroirs

Tokovinin et al. (2000) se sont int´eress´es à l’effet de l’utilisation d’un nombre limit´e

de miroirs sur la correction. Ils supposent que la perturbation atmosph´erique en 3 D est

connue. Ils ont pour cela consid´eré des profils r´eels de Cerro Paranal obtenus lors de la

campagne de mesure Parsca – publi´es par Fuchs & Vernin (1996) et Sarazin (1996) –

et en partant de l’hypoth`ese qu’avec autant de miroirs d´eformables que de couches de

turbulence la correction ´etait parfaite, ils ont d´eterminé la position optimale des miroirs

par rapport aux couches atmosph´eriques en utilisant un nombre limit´e de miroirs. Cette

technique permet d’obtenir une variance r´esiduelle la plus petite possible. Ils ont ainsi

déterminé une version g´enéralisée de l’angle anisoplan´etique�� de Fried pour7 miroirs

déformables :

�& � ��� �
��������
�
��
����6&���@�� @�� ���� @&��������� (5.7)

Ce coefficient�& est le rayon d’un champ de vue pour lequel la variance r´esiduelle atteint

1  $��. Une expression de la fonction6& est indiquée pour les cas les plus simples. Ils

évaluent les positions optimales de trois miroirs d´eformables en utilisant diff´erents profils

de��
� et montrent que la valeur du�& dépend peu de la forme du profil, l’atmosph`ereétant

généralement r´epartie de fac¸on continue. Pour Paranal,�& � �� #��7 lorsque7 � �.

L’effet d’une pupille de taille finie est aussi ´etudié et les auteurs montrent que l’optimisa-

tion d’un champ fixé intervient sur la qualit´e de correction : plus le filtrage veut corriger

un grand champ de vue, moins la correction dans ce champ est bonne. Ils indiquent fina-

lement qu’en optimisant le syst`eme pour corriger un champ de 40” avec un t´elescope de

8 m et 2 miroirs d´eformables `a 2,2,� ils obtiennent une variance r´esiduelle de 0,7 $��.

Cet article présente la partie correction d’un syst`eme multi-conjugu´e. Le paragraphe sui-

vant étudie l’aspect oppos´e du problème : nous consid´erons que le miroir corrige par-

faitement et nous regardons la limite de reconstruction en fonction des mesures du front

d’onde selon différentes directions et des connaissancesa priori de l’atmosph`ere. Ces

deux approches permettent d’estimer deux limites fondamentales pour le MCAO :

– la qualité de reconstruction pour un nombre fini de miroirs ;

– la qualité des mesures avec une nombre fini d’´etoiles naturelles guides plac´eesà des

positions pas forc´ement idéales (en supposant une pupille infinie).
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5.3. LES LIMITES FONDAMENTALES

5.3.2 La partie mesure-correction

Il est important de connaˆıtre les limitations de la�� reconstruction�� d’un front d’onde se-

lon la position et du nombre d’´etoiles guides, la distribution des couches atmosph´eriques

et la taille du champ reconstruit. C’est la d´etermination des limitations g´eométriques. Par

�� reconstruction��, dans ce chapitre, nous ne consid´erons que l’estimation de la variance

minimale et supposons que les miroirs sont parfaits. Ce travail a abouti `a l’écriture d’un

article à référé dans leJournal of the Optical Society of America A, volume 18, num´ero

4, page 873 en 2001. Je vais r´esumer les points principaux de celui-ci et j’ai ins´eré l’ar-

ticle à la page suivante. Nous avons effectu´e cetteétude en utilisant une approche par les

transformées de Fourier. Cela implique que la pupille soit infinie et que les ´etoiles guides

soient naturelles.

Dans l’espace de Fourier, mesurer des pentes d’un front d’onde par un analyseur Shack-

Hartmann revient `a multiplier la phase par le filtre repr´esentant une sous-pupille carr´ee

de diamètre�. L’opérateur de passage de la phase au pentes est donc proportionnel `a un

produit de fonctions sinus cardinal. Le bruit de mesure est suppos´e être un bruit blanc sur

chaque sous-pupille. La phase estim´ee est alors la somme des mesures obtenues pour les

diverses ´etoiles guides pond´erées par des fonctions filtres.

Dans un tel syst`eme on d´etermine souvent les performances en calculant la diff´erence

entre la phase r´eelle et la phase obtenue par la mesure. Dans notre cas, la phase obtenue

par mesure d´epend des filtres de pond´eration introduits avant la sommation des mesures

des différentes ´etoiles. On peut donc ´ecrire l’expression du spectre de puissance r´esiduel

et trouver les filtres de pond´eration optimums pour minimiser la diff´erence entre les deux

phases. On va ainsi d´eterminer la meilleure m´ethode pour retrouver la phase dans un cer-

tain champ de vue `a partir de l’ensemble des mesures disponibles.

Nous avons calcul´e l’expression du filtre minimum en diff´erenciant le spectre de puis-

sance. Les filtres optimimums sont alors r´eintroduits dans l’expression du spectre de

puissance r´esiduel ce qui permet d’exprimer la fonction de transfert de l’erreur r´esiduelle

comme :

E�	0� 	��� � 	� �D���+�� � �+��� (5.8)

� dépend de la position de la source scientifique et de l’op´erateur de mesure ;� contient

l’information sur la corrélation des mesures obtenues avec diff´erentes ´etoiles guides ;�

est le filtre optimum.

En négligeant le bruit de mesure, on peut alors d´eterminer la pr´ecisionà laquelle la phase

peut être reconstruite en int´egrant le spectre de puissance r´esiduel sur l’ensemble des

fréquences. Nous avons ainsi introduit un nouveau param`etre, l’erreur tomographique

� ������	��� � définie par :

� ������	��� �� ��E
���
�
?��	0 ��E3�	0 �� 	����	0 � (5.9)
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ce qui se r´eécrit :

� ��������� �� �
E


��Æ3
����"3���� (5.10)

E est la distance du centre du champ de vue aux ´etoiles guides.

"3���� décrit la variation relative de� ��������� � dans le champ de vue, on pose donc

"3�
� = 1. Le param`etreÆ3 a la dimension d’une longueur. Si l’on note*3 � 
��Æ3, on

obtient

� ��������� �� �E�*3�����

Par analogie aux ´equations 1.22 et 1.23, on peut appeler*3 la taille du champ de vue

tomographique d’un syst`eme. L’erreur tomographique au centre du champ atteint 1 $��

lorsque la taille de la constellation est ´egaleàE � *3. Æ� est ainsi une largeur ´equivalente

de l’atmosph`ere pour une certaine g´eométrie d’étoiles guides.

L’effet de la méconnaissance du profil��
� est aussi ´etudié en estimant le filtre optimum

avec un profil donn´e et en calculant ensuite l’erreur r´esiduelle avec un profil��
� diff érent.
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Limiting precision of tomographic phase estimation
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In the context of multi�conjugate adaptive optics� the optimum linear estimation of a wave�front
phase for a target object using the phases of several surrounding natural guide stars �NGSs� is
studied� A Wiener��lter�type estimator is constructed� The minimum residual wave�front phase
error �tomographic error� depends on the turbulence vertical pro�le� and for typical pro�les it is
almost insensitive to the presence of strong layers� contrary to current belief� Tomographic error
is characterized by a new parameter �K � equivalent pro�le thickness� which depends on the NGS
number K �typically �� � 	 km�� The angular radius of the NGS con�guration must not exceed
r���K �

Exact pro�le knowledge is not required� When the optimized �lters are constructed from some
model pro�le the loss of the �eld size is within 	
� with respect to exact pro�le knowledge� Moreover�
a method to measure turbulence pro�le using wave�front sensor data is outlined�

Noise propagation in the restoration algorithm is signi�cant� but not dramatic� Noise increases
with increasing size of NGS constellation� Practically� guide stars for tomography should be at least
as bright as those for classical adaptive optics�
OCIS codes� 
	
�

	
� 
	
�	


� 
	
�	��
�

�� Problem layout

The idea of Multi�Conjugate Adaptive Optics �MCAO� appears �rst in the works of Dicke� and
Beckers�	 The method of measuring the 
�dimensional atmospheric phase perturbations for MCAO
was proposed by Tallon and Foy� and was called turbulence tomography	 The problem of recon�
structing the instantaneous perturbations was then considered as a solution of a set of linear
algebraic equations	 Turbulence was assumed to be concentrated in a small number of thin layers	
More advanced theories were developed by Johnston and Welsh�� Ellerbroek�� and� further� by

Fusco et al	�	 In these works the statistics of atmospheric phase and measurement noise was taken
into account	 Fusco et al	 admit that real turbulence may not be concentrated in few layers� but
rather is distributed continuously with altitude	 Still� they try to estimate phase distribution in
few �equivalent layers� and use the formalism of statistical theory �maximum aposteriori� to derive
the algorithm	 These layers are then supposed to be corrected by the corresponding number of
Deformable Mirrors �DMs�	 Apriori information on turbulence statistics is used in the form of the
covariance matrix of Zernike coe
cients and the strengths of equivalent layers	 Thus� statistical
techniques of MCAO optimization need second�order quantities �covariances�� unlike the matrix
inversion technique of Tallon and Foy�	
In� we investigated the fundamental limits of the Field�Of�View �FOV� size when correcting real

turbulence pro�les by a �nite number of DMs	 The 
�dimensional phase distribution was supposed
to be known	 Correction�limited FOV was characterized by the generalized isoplanatic angle �M �
a system�independent parameter	
Here we turn to the problem of measuring the wave�front phase using data from several natural

guide stars	 The number of sources is limited� while the number of turbulent layers is large
or in�nite	 It is thus out of question to reconstruct the 
�dimensional turbulence� because the
number of unknowns is much larger than the number of measurements	 Instead� we are in the
realm of statistical theory� trying to �nd the best possible estimate of the object wave�front phase
from the noisy measurements of guide stars	 The term �tomography� is used here in this sense	 It
has been demonstrated experimentally by Ragazzoni et al	� that such estimate of the object phase
can be obtained by a linear combination of phases measured on neighboring guide stars	 Those
authors used Zernike decomposition and obtained the desired linear restorator as �tomographic�
matrix	 In the present work the precision of such linear restoration is investigated theoretically
using Fourier formalism	
We consider an idealized case of a telescope with in�nite aperture which observes several natural
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guide stars �NGSs�� Hence� all e�ects of incomplete beam overlap in the upper atmospheric layers
and of LGS wave�front scaling are outside the scope of this work� These e�ects are likely to degrade
the performance� hence the limits derived below are optimistic for real systems� The problem is
illustrated in Fig� ��

φ1

φ
Obj

φ φ2 3

Estimator

C  (h)n
2 Noise

Turbulence   spectrum

NGS2

NGS3NGS1

Object

φ
Est

Res
ε

TOMOGRAPHY

Fig� �� Problem layout� The phase of the object wave�front �Obj is estimated from the phases of

surrounding guide stars �i in an optimized way� using the apriori information on turbulence pro�le� noise

and turbulence statistics� Variance of the residual phase �Res is used as an optimization criterion and as a

characteristic of tomographic error�

Of course� the idealized problem considered here does not take into account all aspects of future
multi�conjugate adaptive optical systems� However� due to the complexity of MCAO� we feel that
it is very instructive to consider the fundamental limits by isolating speci�c factors in idealized
models� A di�erent approach 	 more comprehensive modeling of representative cases� 	 as adopted
by other authors� provides more precise performance metric but makes it di
cult to disentangle
individual factors and to explore the limits� Additional interest of this work is its relevance to very
large apertures� permitting to estimate MCAO performance on extremely large telescopes��
In Section � the theory of optimum linear phase estimation is given� In Section � the scaling

law of the tomographic error is established� and the new parameter �K �equivalent thickness of
atmosphere� is introduced� In Section 
 this parameter is computed for a variety of real turbulence
pro�les and the sensitivity of reconstruction to exact pro�le knowledge is studied� A method to
estimate turbulence pro�le from the wave�front sensor data� eliminating the need for a separate
pro�le monitor� is outlined in Section �� Noise propagation issues are addressed in Section �� and
conclusions are given in Section ��
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�� Theory

A� Propagation

A theory of optical propagation through the atmosphere� as reviewed by Roddier��� is used through�
out this paper� As usual� di�raction e�ects are neglected and a simple geometric propagation model
is adopted� The scienti�c target �source� is observed at a direction � �� � 	 is the FOV center��
The atmosphere is composed of a very large number of turbulent layers� One �n�th� turbulent

layer at an altitude hn introduces a phase perturbation �n�r�� The combined e�ect of N atmo�
spheric layers leads to the wave�front phases ��r��� which depend on the coordinate vector r and
the source position vector �


��r��� �

NX

n��

�n�r � �hn�� ���

We denote by tilde the Fourier transforms� and re�cast Eq� � in the spatial frequency domain�
Spatial shifts translate into exponential factors


���f ��� �

NX

n��

��n�f�e
���if�hn �
�

�the dot product f � � is written here simply as f���

B� Wave Front sensor

In any real AO system a �nite number of parameters is measured by a Wave Front Sensor �WFS��
and a �nite number of wave�front parameters �modes� is corrected� Here we describe the operation
of an MCAO system by continuous functions� Following Rigaut et al���� the WFS is modeled a
linear �lter
 the WFS signal is equal to �ltered phase plus noise� Unlike Rigaut et al���� we neglect
the discrete WFS sampling� it amounts to neglecting the aliasing noise� which is not dominating
in real systems� In the Fourier domain WFS �ltering corresponds to a multiplication by some
measurement operator M� For example� a Shack�Hartmann �S�H� WFS measures phase slopes �in
units of radians per m� averaged over square sub�apertures of size d� There are two operators M
for x� and y�slopes� Slope measurement in the x direction corresponds to

Mx�f � � 
�ifxsinc�dfx�sinc�dfy�� ���

The number of guide stars is K� their positions on the sky are �k� Slopes measured in x and y
directions are considered separately �see below�� The input data for a k�th guide star are Sk


Sk�f� �M�f ����f ��k� � ��k�f�� ���

where ��k is the noise term�
In reality a WFS measures wave�fronts only within the telescope pupil� Multiplication by a pupil

window function leads to a convolution in Fourier space� which is not described by Eq� �� The
theory presented below is hence applicable to very large apertures �AO systems of high order��
when edge e�ects may be neglected�
The power spectral density of photon noise in a S�H WFS may be written as

��k�f � � �
�������N��sinc��dfx�sinc
��dfy�� ���

where � is the spot size and N is the photon �ux density on the sub�apertures� in photons per
m�� This is white noise �ltered with square sub�apertures� When integrated over frequencies� this
spectrum gives the correct slope variance of �
���������Nd���
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C� Linear estimator and residual phase error

Given a set of WFS measurements� we want to determine the best linear estimate of the phase
���f ��� for the viewing direction �� The most general form of a linear estimator is a sum of suitably
weighted and �ltered WFS measurements�

���f ��� �

KX

k��

gk�f ���Sk�f �� �	�

The di
erence � between real and estimated phases can be computed as a combination of atmo�
spheric phases� summed over all layers� and noise�

���f ��� � ��� �� �

NX

n��

P �f ��� hn���n�f ��
KX

k��

gk�f �����k�f�� ���

where the �lter P is equal to

P �f ��� h� � e���if�h

�

�

KX
k��

gk�f ���M�f �e��if����k�h

�
� ���

D� Residual power spectrum

The power spectrum of the residual phase can now be derived from the power spectra of phase and
noise terms� The power spectrum of atmospheric phase W� is given by the Kolmogorov model�
The Von K�arm�an model with �nite outer scale can be used instead� but� as we shall see� the low�
frequency part of the spectrum does not in�uence the result� So� the use of Kolmogorov model is
not restrictive� It is convenient to isolate the refractive index structure constant C�

n�h� by writing
for the n�th layer

W��f � � W��f�C
�
n�hn�dh� ���

W��f� � ��	� � 
�������	��jf j������ �
��

The usual assumptions are now made� Phase perturbations in individual layers are mutually
independent� Noise contributions in di
erent sources are mutually independent� Noise is not
correlated with phase� All this permits to express the power spectrum of residual phase as a sum
of individual power spectra� The sum of atmospheric terms is written� naturally� as an integral
over altitude �integration limits are not explicitly given� being de�ned by the atmosphere extent��

W��f� �W��f �

Z
jP �f ��� h�j�C�

n�h�dh�
KX
k��

jgk�f ���j
���k�f �� �

�

where ��k�f� is the noise power spectrum for the k�th guide star� and the spatial �lter jP j� is given
by

jP �f ��� h�j� � 
� �Re

KX
k��

gkMe��if����k�h �
KX
k��

KX
k���

gkg
�

k� jMj�e��if��k���k�h� �
��

Here Re means real part� � means complex conjugate� and f � � arguments of gk andM are omitted�
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AO imaging properties do not depend on the constant phase component within telescope aper�
ture� piston� The power spectrum of piston�removed phase residuals can be computed in the same
way by introducing into Eq� �� additional �ltering term which depends on aperture size� as done
in�� This term reduces the contribution of low spatial frequencies� which is not signi�cant for this
particular problem� just as outer scale� We do not include the piston term in the following formulas�
which are then correct in the limit of in�nitely large aperture� when piston can be neglected�
The altitude dependence of jP j� is given by phase terms of the type exp���i�h�� When multiplied

by the C�

n�h� and integrated over altitude� this leads to the Fourier transform of the turbulence

pro�le� 	C���


	C��� �

Z
C�

n�h�e
��i�hdh� ����

Thus� the turbulence vertical pro�le enters only through its Fourier transform

In the following formulas we do not write explicitly the frequency and angular arguments for

brevity� Using Eq� ��� we express the integrals over altitude through 	C� This leads to

W� � W�c�

�
�� �Re

KX
k��

gkck �

KX
k��

KX
k���

gkg
�

k�akk� �

KX
k��

jgkj
���k

�
� ����

where

c� � 	C����

ck �M 	C�f �� � �k���c��

akk� � jMj� 	C �f��k� � �k���c��

��k � ��k��W�c��� ����

The matrix A � fakk�g is hermitian� akk� � a�k�k� and W� is real� Only vector c depends on source
position �� Parameter c� is the integral of turbulence pro�le related to the Fried parameter r�


c� �
����

����

�
�

��

��

r
����
�

� ����

For the Shack�Hartmann WFS the number of measurements �and hence matrix dimensions� K
is twice the number of guide stars� so K in the above formulas is doubled� The slopes in x� and
y�directions are mutually correlated for non�coincident sub�apertures� leading to some non�zero
elements of the matrix A corresponding to xy combinations� However� we neglect this correlation
and consider the slope components separately be setting the xy elements of A to zero� We checked
that in low�noise case this treatment leads to the same results as direct measurement of phase
�M � ���
It is instructive to look at the dimensions of the relevant quantities� Phase is dimensionless� its

slope �and hence M� is measured in m��� and its power spectrum W� in m�� Filters gk which
transform slopes to phases are in meters� Vector c is measured in m����� matrix A and vector ��

in m����� c� in m����

E� Optimization

The �lters gk can be found that minimize W� at any spatial frequency f and for a particular
viewing direction �� This would ensure the minimization of the residual phase variance� This
derivation follows the idea of Wiener �lter which is obtained as a linear �lter minimizing the r�m�s�
di�erence between restored and original signals� as explained in���
We di�erentiate Eq� �� over real and complex parts of gk and solve the resulting system of

equations� The answer� in a compact matrix form� is

g � ��A� ��I���c��� ����
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where I is the unity matrix� The presence of even a small amount of noise guarantees the existence
of the inverse matrix and makes the problem numerically stable� Otherwise the simple con�gu�
rations with few layers lead to a singular matrix A at some frequencies� when relative shifts of
phase screens of some pair of NGSs happen to be equal �or di�erent by ��n� and hence do not
contain independent information� Combining the expressions given above� the relative noise power
�� �wavelength�independent� is given by

���f� 	 
������N��c��

�
jf j����sinc��dfx�sinc

��dfy�� �

�

When the optimum �lters are found� they can be put back into Eq� 
� to obtain the power
spectrum of residual wave�front errors� It is instructive to write explicitly the error transfer function

G�f ��� as

G�f ��� 	 
� �Re�cTg� � gTAg� �
��

and to express the residual spectrum as

W��f � 	 c�W��f� �G� gT ���I�g��� ����

The low�frequency components of phase spectrum experience small relative phase delays
exp���if����k�h�� and hence will be well estimated from NGS phases� One would expect that at
low frequencies G is close to zero� Then G grows and eventually reaches 
� which means a complete
absence of information on high spatial frequencies� because NGS phase become de�correlated with
object wave�front phase�
Using the fact that bothA and �A���I��� are hermitian� and neglecting noise� the error transfer

function with optimum �lters may be simpli�ed to

G��f ��� � 
� cTA��c�� ��
�

However� to study the sensitivity of phase reconstruction to the exact knowledge of pro�le� we
must calculate g using our best idea of the pro�le� then substitute the real pro�le into A and c

and compute phase residuals using the full Eq� 
�� not Eq� �
�
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object

guide star

f

fy

x

Fig� �� Error transfer function G�f� in the spatial frequency plane �right� for � guide stars and two
positions of object� at the FOV center and decentered� The Paranal model pro�le �see Section �� was used
in the calculations� Only the upper half of the frequency plane is displayed due to symmetry	 coordinate
origin is in the middle of fx
axis� Dark �shadows� are perpendicular to the directions for which the object
projects onto one of guide stars� Bright stripes at �
�� from vertical correspond to the directions for
which matrix A would be singular without measurement noise� in these directions error transfer function
depends on the adopted noise level�

In Fig� � the two�dimensional shape of error transfer function is given for a symmetrical con�
�guration of � guide stars and a model turbulence pro�le� for two object positions� It goes to
zero at low spatial frequencies� and also for several directions� orthogonal to the directions where
object projects on some of guide stars� In these directions the Fourier components of the object
wave�front are in�phase with NGS wave�fronts� and hence are well measured� One may think of the
zeroes in G�f� as 	shadows
 cast by turbulent layers� When the turbulence pro�le is compressed
in altitude� the shadows get wider� residual variance diminishes� For pro�les with several thin
layers the structure of shadows is more complex�

�� Scaling law for tomographic error

How precisely can the object phase be reconstructed� To answer this question� we suppose that
wave�fronts of guide stars are measured directly �M�f � � 
� and without noise ��� � ��� In this
case the optimum �lters gk and the error transfer function GK�f ��� do not depend on turbulence
spectrum� but are entirely de�ned by the problem geometry� Subscript K is added to highlight
the dependence of GK on the number of NGSs� It may be veri�ed that GK is invariant to a pro�le
translation �i�e� to the multiplication of �C��� by a factor e��i�x� and to a change of turbulent
energy �due to the normalization by c��� Thus� the limiting quality of WF reconstruction from
noiseless data depends only on the source geometry and on the shape of the turbulence pro�le�
The minimum residual phase variance �tomographic error� is obtained by integrating the �rst term
of Eq� ���
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Fig� �� For a symmetrical con�guration of � guide stars the dependence of residual phase variance on

object position is traced when object is moved from FOV center in � directions� Object position along the

radius is given in the units of guide star distance from center�

In Fig� � the dependence of tomographic phase error variance on object position is illustrated�
Variance is zero when object is close to one of guide stars �in this case it depends only on WFS
noise��
Now let us establish the scaling law for tomographic phase error� that is its dependence on the

size of the NGS constellation� Let � be the distance of NGSs from the FOV center �for complex
NGS con	gurations some mean distance must be used�� The change of variables �� � ��� and
f � � f� is useful to single out the dependence of h��

tom
i on ��

Both c and A depend on the spatial frequency f only through the products of the type �f �see
Eq� 
��� which means that GK�f ��� � GK�f

������ �From Eq� �
 it is also clear that when WFS
noise can be neglected� GK is independent of the WFS measurement operators M� because they
cancel out in the cTA��

c
� term� Taking into account the form of W�� Eq� �� is transformed into

h��
tom

����i � c��
���

Z
W��f

��GK�f
�����df �� ����

It remains to express c� through r� �Eq� 

�� Using Eq� 
� and combining constants� we get
eventually

h��
tom

����i � ����r
����
�

�
���
K eK��

��� ����

where

�
���
K eK��

�� � ������

Z
jf �j�����GK�f

�����df �� ����

The new parameter �K has a dimension of length� It does not depend neither on � nor on
wavelength �all error dependence on wavelength is contained in r�� as typical for many other
atmospheric propagation problems�� On the other hand� �K depends on the turbulence pro	le
shape and on the NGS con	guration� The dimensionless term eK��

�� describes the variation of
h��
tom

i across the 	eld� it is convenient to set eK��� � 
� Then Eq� �� can be used to calculate �K
by putting �� � ��
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In analogy with the atmospheric isoplanatic patch size�� ��� a tomographic patch size �K can
now be introduced� When the radius of K�NGS constellation reaches �K � the tomographic error
in the center of the FOV equals � rad�� At other FOV locations this error can be either smaller
or larger� depending on the function eK��

��� The size of the corrected FOV in MCAO can not be
much larger than �K � It follows from Eq� �� that

h��tom��
��i 	 eK��

�� �
��K�
����

�K 	 r���K � ����

The parameter �K may be called e�ective thickness of turbulence pro�le with respect to a given
NGS con�guration� It describes the interplay between position and thickness of layers and source
geometry� For example� when the layers are in�nitely thin and their number is not greater than
the number of NGSs� the 
pure� tomographic case is realized� and we obtain �K 	 �� whatever
the layer altitudes� In the opposite case of turbulence uniformly distributed in a layer of thickness
L the �K parameter will be directly proportional to L� with proportionality coe�cient depending
on the number and positions of NGSs�
This scaling law leads to the interesting consideration about the maximum number of pixels in

the corrected image� Image size will be of the order of �
 	 �r���K � the pixel size must be ���D
�Nyquist sampling�� The number of pixels along one image axis� Npixel� can be estimated as the
ratio of these� Taking into account the dependence of r� on wavelength� it turns out that Npixel

dependence on wavelength is small�

Npixel 	

�
�

��

����
�D r�����

�K ��
� ����

Assuming �� 	 � km �see below�� � 	 �� 	 ��� nm� r����� 	 ���� m and D 	 � m� we obtain
Npixel 	 ����� Going to the wavelength of ��� �m increases Npixel only by a factor of ����� The
conclusion is that the detector format for imaging with MCAO at � m telescopes is likely to be
limited to �Kx�K or �Kx�K if a small number of guide stars is used for tomography�

�� E�ective thickness for real turbulence pro�les

In this section� the tomographic error will be quanti�ed� still assuming zero noise andM 	 � case�
First of all� we calculate the e�ective thickness for a uniform turbulence distribution� A variable
number of guide stars K was tried in symmetrical con�gurations around the FOV center� The
resulting ratio of the e�ective thickness �K to the layer thickness L is given in Table ��

Table �� Equivalent thickness of a uniform layer for di�erent number of guide stars

Number of NGS� K � � � � � 	 
 � �

�K�L 
�	�
 
��
� 
���
 
���� 
�

� 
�

� 
�
�� 
�
�� 
�
��
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The general tendency of decreasing �K with the increasing K is clear� However� it is also seen
that symmetrical con�gurations �K��� �� �	 produce slightly worse results than asymmetrical
ones �K�
� �	� This is understandable� in symmetrical con�gurations the number of directions
for which the object projects exactly on some of the guide stars is less than K due to symmetry�
These directions correspond to the minima of the error transfer function G�f 	 in the frequency
plane �
shadows�	� In the following we concentrate on theK � 
 andK � � cases as representative
of future MCAO geometry�
The case K � � deserves additional comments� At �rst glance� it describes the classical aniso�

planatism� when phase di�erence between object and guide star increases with their increasing
separation� Still� here the phase di�erence does not depend on the layer altitude and� moreover�
the object phase is estimated with optimum spatial �ltering �with increasing distance from NGS
the uncorrelated high�frequency components are progressively removed from the estimated phase	�
Classical formula relating the anisoplanatic r�m�s phase di�erence to atmospheric patch size ��

���
when applied to a layer of thickness L�� at altitude zero� would give a result which corresponds to
�� � r���� � ����� � 
��	��� � ���L � ����L� to be compared to ����L obtained here with optimized
�ltering�
For the Hufnagel�Valley turbulence pro�le�� one obtains �� � ���� m and �� � ���� m for 


and � guide stars� respectively ��K of ����� and ������ at ��� nm	� Comparing those numbers with
uniform thick layer model �Table �	� we �nd that the Hufnagel pro�le may be assimilated to a
�� km thick uniform turbulent slab� It is interesting that correction�limited isoplanatic angle was
computed in� to be �� � ����� at ��� nm� i�e� equal to ��� For other pro�les these parameters are
not equal� but still similar to each other�
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Fig� �� Cumulative turbulence pro�les for Paranal � fraction of total turbulent energy below a given
altitude� Two di�erent cases are selected� pro�le �� which is similar to the mean pro�le 	dashed and thick
lines
 respectively� and pro�le �� 	thin line� which shows a strong peak at an altitude of 
�� km containing
about ��� of the total energy�

Real turbulence pro�les often contain few strong layers� One might expect that in this case
equivalent width would be smaller� We use the set of �� C�

n�h	 pro�les obtained by balloon
soundings at Paranal �Chile	������ The �ights number �� and �� are selected as typical of this data
set� They have similar r� and �� values� but pro�le �� has a well marked strong layer� in addition
to the ground layer �Fig� �	� We also use the average Paranal pro�le� Corresponding equivalent
widths for 
 and � NGSs are given in Table ��
From Fig� � is is clear that at Paranal turbulence is found at all altitudes� Even when a strong

layer is present� the continuous component is non�negligible� In fact� equivalent thickness for pro�le
�� is more than that of pro�le �� or of the mean pro�le�

Table �� Equivalent thickness of atmosphere �K
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Pro�le Ref� pro�le ��� ���

m m

Hufnagel ���� ����

Paranal mean ���� ����

Paranal model �	�	 
��

Paranal��� �
�
 ��



Paranal��� ���
 ����

Paranal��� Mean ���� ��
�

Paranal��� Hufnagel ���� �
��

Paranal��� Mean ���� ����

Paranal��� Hufnagel ��
� ��		
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We conclude that the presence of strong layers in itself is not enough to improve the quality of
phase reconstruction� unless all turbulence is indeed concentrated in a small number of very thin
layers�
Inspired by the shape of Paranal mean pro�le� we consider a �Paranal model� pro�le consisting

of only two equally strong thick layers� ��km layer at mean altitude of 	 km and 	
�km layer at
mean altitude of � km� For such a two�step model pro�le we also calculated the parameter �K � As
evident from Table �� the results obtained are not much di�erent from real pro�les�
It is likely that turbulence pro�le corresponding to the instantaneous observing conditions will

not be known precisely� Anyway� it rapidly changes due to turbulence intermittence� So� an impor�
tant issue is the sensitivity of wave�front reconstruction to exact pro�le shape� To investigate this�
we use either mean Paranal pro�le or Hufnagel pro�le to compute the matrix coe
cients and the
optimized spatial �lters� Then� real pro�le is used to estimate the expected r�m�s� reconstruction
error� By the way� when doing this� we might obtain error transfer function G�f � greater than 	�
owing to pro�le�s mismatch�
The results are also given in Table �� As expected� the smallest � is obtained when the pro�le

and reference coincide� However� the use of mean pro�le or even Hufnagel pro�le for optimum
�lter de�nition does not degrade the performance dramatically� We see that the use of average
�instead of actual� pro�le increases �K by 	������ leading to the �K loss of the same amount�

�� Turbulence pro�le measurement

Usually the necessity to measure real�time atmospheric turbulence pro�les is evoked in relation
to MCAO� and reference is made to the existing techniques like SCIDAR �see the most recent
SCIDAR description in���� However� with WFS data on several NGSs the pro�le can be obtained
as a by�product� eliminating the need for an additional instrument�
The cross�spectrum Wkk� of two WFS signals Sk and Sk� contains information on the pro�le�

Starting from Eq� �� neglecting noise �it is uncorrelated between two NGSs�� and using also the
expression Eq� � for phase Fourier transform� we have

Wkk� �f� � hSkS
�

k�i � jMj�
NX

n��

h��n�f ���
�

n�f�ie
���if��k��k� �hn � ����

where the summation is performed over all N atmospheric layers which are mutually independent�
Recognizing in the average phase product the phase power spectrum �Eq� ��� replacing the sum
by the integral� and performing altitude integration with the help of Eq� 	�� the �nal expression is
obtained�

Wkk� �f � � jMj�W��f� �C �f��k� � �k��� ����

Instead of cross�spectrum� the cross�correlation function of WFS data may be calculated� Then
it follows from back�transforming Eq� �� that it equals to the scaled turbulence pro�le convolved
with some kernel which depends on the shape of W� and M� The same is true for SCIDAR�
except that its kernel function is di�erent and altitude�dependent� while Eq� �� leads to a true
convolution� For S�H WFS the kernel is equal to the slope covariance function� known to have
sharp peak and long wings� Of course� both SCIDAR and the pro�le measurement from WFS data
are just particular cases of turbulence sensing with crossed beams� known for quite a long time�
The maximum spatial frequency of the WFS data will be 	��d� where d is the S�H sub�aperture

size �Nyquist condition�� The maximum separation between NGSs will be about ��� It means
that the altitude resolution of the pro�le will be of the order of d��� Typically one might expect
d � r� and � � r���K � so the vertical resolution will be not too di�erent from �K �
Further details of pro�le measurement from WFS data �sensitivity� �nite telescope aperture

diameter� deconvolution� etc�� are beyond the scope of this work�
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�� Noise propagation

The issue of noise propagation in turbulence tomography was not clear until now� It has been
suggested� that each of NGSs can be fainter than in conventional AO� because their signals are
used jointly for optimized wave�front estimation� However� the solution of an inverse problem
�estimation of object phase from NGS phases� involves typically some noise ampli�cation� In the
above formalism noise ampli�cation can be traced to the fact that the modulus of the �lters g
exceeds � at some frequencies�
To study the noise propagation� a model of Shack�Hartmann WFS was adopted with in�nite

spatial resolution �zero aperture size�� We veri�ed that for bright stars it yields exactly the same
results as the M � � model used in the previous sections� The parameters of S�H WFS were
then chosen to compute photon 	ux from a given NGS magnitude �roughly� �
�� ph�m� from a
���th magnitude star�� and spot size � � ��
�� was used� We do not pretend that these parameters
correspond to some real AO system� and the NGS 
magnitudes� given below must be considered
as illustrative only�
The r�m�s� residual phase variance at a wavelength of 
�� nm was computed from Eq� �� for the


Paranal model� pro�le with a typical median seeing of r� � ���
 m� The object is placed at the
FOV center� The limiting diameter of NGS constellation ��K �� rad� variance� is ������ and ���
��

for � and 
 NGSs� as follows from �� and �� values given in Table ��
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Fig� �� The residual phase variance for a wavelength of ��� nm as a function of NGS con�guration
diameter for � NGSs �a� and � NGSs �b�� Curves are labelled by NGS magnitudes� Dash�dot horizontal
lines mark the r�m�s� residual levels of ��� and 	 rad�
 corresponding to the Strehl ratio degradation of
���� and ���	
 respectively� Dashed lines show the �
� scaling law �Eq� ���� Object is at the FOV center�
Paranal model pro�le with r� � ��	� m is used�

In Fig� 
 the phase variance at the FOV center is plotted against NGS con�guration diameter
�� for di�erent NGS magnitudes �all NGSs are supposed to be equally bright and located at the
vertices of a regular polygon�� For bright NGSs these curves are close to the ����K�

��� limit
given by Eq� ��� The NGS separation corresponding to the � rad� error is however � ��� less
than predicted from the noise�free scaling law� even for �m NGSs� For fainter NGSs the variance
increases� limiting the e�ective FOV size� It can be modeled as a sum of tomographic and photon
noise contributions� but the photon noise level depends on the NGS separation�
In other words� our conclusion is that noise propagation can not be neglected� With K � � or 


��m NGSs located on axis �� � �� the wave�front error is well below ��
 rad�� In agreement with
common sense on�axis error is inversely proportional to K� as can be inferred from Fig� 
� As soon
as the NGSs are away from the FOV center� the photon noise increases roughly linearly with ��
At larger NGS separations the photon noise curve will intercept the tomographic 

��� curve� and
the tomographic error will dominate� So� for the same NGS brightness and the same turbulence
pro�le� the relative importance of photon noise with respect to tomographic noise depends on NGS
separation� For ���magnitude stars in a ���� �eld the photon noise dominates� but in a ����� FOV
as appropriate for imaging in the infrared the tomographic error would be larger than photon noise�
and such stars would be considered as 
bright��
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Fig� �� Maximum Strehl ratio achievable at ��� nm as limited by combination of tomographic and
photon noise errors with � NGS� as a function of their magnitude� Model Paranal pro�le is used for
calculation� Diameter of NGS con�guration is indicated near the curves� Dashed line shows for comparison
an on�axis performance of a classical single�NGS AO system�

It would be nice to model the tomographic noise propagation by a simple engineering formula
like Eq� ��� For the moment we were not able to suggest a valid approximation� however� A very
rough guess would be that the NGSs needed for tomography must be at least as bright as single
NGS for a classical on�axis AO� The comparison with classical AO is given in Fig� �� showing the
Strehl ratio at ��� nm as a function of NGS magnitude� Photon noise limit for a classical AO
system is plotted in dashed line� With � NGSs there are � times more photons� so that when they
are located on axis 	no tomography
� a gain is about � magnitude� However� for NGS separations
of ���� the curves intersect around ���th magnitude and a Strehl ratio of ���� indicating that there
is no useful gain in limiting magnitude when reconstructing phase in a ���� FOV�

Fig� 	� Distribution of Strehl ratio at ��� nm over the FOV for a random constellation of � NGSs of
magnitudes 
from left to right� 	� �� ��� 
� and �� 
NGS positions are marked by crosses�� The faintest
star is at the center� Paranal pro�le �� was used� Contours with numbers indicate Strehl ratio levels�
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In Fig� � an example of the maximum achievable �tomography�limited� Strehl ratio over FOV is
shown for a random constellation of � NGSs of di�erent magnitudes� for a real Paranal turbulence
pro	le� A Strehl ratio larger than 
�� can be obtained over the whole �
�� FOV�

�� Conclusions

The limits of a linear tomographic phase reconstruction have been investigated� The e�ects of 	nite
aperture diameter and incomplete beam overlap have been neglected� as well as the additional
problems inherent to laser guide stars� Our results describe hence an ultimate performance of
a very large telescope using natural guide stars to measure the object phase� No errors due to
correction �e�g� 	nite number of DMs� 	nite actuator spacing� 	nite bandwidth� are added� so our
performance estimates would refer to a case when the wave�front is corrected by an �ideal
 DM
for the selected object only�
Contrary to the current belief� it has been shown that the minimum reconstruction error is

entirely dominated by the continuously distributed turbulence component� and that the presence
of strong turbulent layers has little e�ect� The minimum error can be described by a new parameter
�K � �equivalent thickness
 of a turbulence pro	le� This thickness is estimated to be around � km
and � km for � and � NGSs� respectively� for some representative pro	les� including the Hufnagel�
Valley one� Thus� the FOV diameter of the future MCAO systems with a small number of guide
stars is not expected to exceed some �
�������

nm������ For a � m telescope the number of pixels
along one axis in a Nyquist�sampled corrected image will be no more than few thousands� whatever
the wavelength�
A good news is that exact pro	le knowledge is not critical for wave�front reconstruction� A loss

of the FOV size resulting from the use of some model pro	le �instead of a true one� for optimum
	lter computation is very moderate� typically within �
�� The pro	le itself can be extracted from
the WFS data� eliminating the need to operate a special instrument for its real�time measurement�
Noise propagation in a tomographic reconstruction� like in any inverse problem� is signi	cant�

Thus� the hopes to use somewhat fainter NGSs for tomography are not justi	ed� Faint NGSs must
be closer to the object� all other parameters being equal� A tradeo� between magnitude and 	eld
size is necessary when studying the future MCAO systems using NGSs�
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5.4. LE CODE DE SIMULATION MODALE D’UN SYST ÈME MCAO

Comme cela est pr´ecisé dans l’article, cette ´etude est une limite optimiste applicable aux

futurs extrêmement grands t´elescopes. Nous montrons que la forme g´enérale du profil de

turbulence agit plus sur la correction que la r´epartition stratifiée des différentes couches

minces. L’aspect bruit de photon permet d’insister sur la n´ecessit´e d’avoir des sources

aussi brillantes qu’en OA classique.

La comparaison entre les deux ´etudes du paragraphe pr´ecédent (5.3.1) et de celui-ci

(5.3.2) montrent que :

– la taille du champ tomographique d´epend principalement des positions des sources

guides et de l’objet scientifique.

– la taille du champ de vue corrig´e pour une syst`eme multi-conjugu´e est choisie sous

réserve d’augmenter l’erreur sur ce champ : on obtient une tr`es bonne correction si

l’on corrige un petit champ mais plus le champ corrig´e est grand plus la correction se

dégrade.

5.4 Le code de simulation modale d’un système MCAO

Après avoir présenté les limites fondamentales de la mesure pour un nombre fini d’´etoiles

guide et la qualit´e de correction pour un nombre fini de miroirs correcteurs, nous avons

élaboré un code analytique avec contrˆole optimisé, qui calcule les performances d’un

système d’optique adaptative – simple ou multi-conjugu´e – en boucle ouverte, en fonction

des différents param`etres d’entr´ee.

Le code a ´eté élaboré en utilisant l’approche d´eveloppée par Ellerbroeket al. (1994).

Cependant aucun filtrage temporel n’est consid´eré ce qui simplifie ´enormément la partie

théorique. Le but est d’estimer les performances d’un syst`eme multi-conjugu´e qui uti-

liserait plusieurs ´etoiles guides (naturelles ou artificielles) pour d´eterminer la correction

à appliquer `a une source scientifique. Pour cela, la variance r´esiduelle de la phase est

minimisée sur un certain champ de vue d´efini.

5.4.1 Description du code MCMC

Hypoth̀eses

Le système utilise les modes de Zernike aussi bien pour d´ecrire l’atmosph`ere que pour

calculer les commandes `a appliquer aux diff´erents miroirs. Les mesures sont reli´ees aux

commandes par une matrice�. Notre but est de d´eterminer la matrice� qui permettrait

de reconstruire les fronts d’onde le plus pr´ecisément possible. Afin d’expliquer le che-

min suivi pour obtenir les commandes `a partir des mesures, j’ai repr´esenté les différents

éléments au sch´ema 5.6.

Supposons que l’atmosph`ere soit décrite sur la base des polynˆomes de Zernike, la phase
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FIG . 5.6: Ce croquis explique le fonctionnement du code mcmc. Des mesures sont effectuéesà partir de

chaquéetoile de ŕef́erence (ER). Les mesures sont obtenues sur la base des polynômes de Zernike et classées

dans le vecteur des données�. Ce vecteur est ensuite multiplié matriciellement̀a la matrice de passage�.

On obtient ainsi le vecteur de commandes associé aux diff́erents miroirs d́eformables.

Z (x)j r (x,  )i θ

FIG . 5.7: Les fonctions d’influence sont définies sur une portion de la ḿeta-pupille dans la direction�
.

en un point	. et pour une source de position	� est la somme :

��	.� 	�� �
�	
	��

(	�	��)	�	.� (5.11)

Chaque miroir d´eformable est conjugu´e à une altitude diff´erente a donc une pupille dif-

férente. On introduit ici le concept de�� méta-pupille��. Une�� méta-pupille�� est la pupille

d’un miroir déformable qui est conjugu´e à une altitude donn´ee. Si l’on a un seul miroir

conjugué à la pupille du télescope, la m´eta-pupille est la pupille du t´elescope et ce terme

n’est pas utile. Par contre, avec un syst`eme multi-conjugu´e, chaque miroir a une pupille

de taille différente qui d´epend du champ `a reconstruire, le miroir conjugu´e à l’altitude la

plus haute ayant la pupille la plus grande. Ces pupilles de tailles sup´erieures `a la pupille

du télescope sont appel´ees méta-pupilles. La phase reconstruite peut ˆetre définie sur la

base des fonctions d’influence
��	.� 	�� par les commandes��. Supposons que les fonc-

tions d’influence soient des polynˆomes de Zernike. Ragazzoniet al. (1999) ont montr´e

qu’une portion du mode ZernikeM peutêtre décompos´ee sur la base des polynˆomes de

Zernike définis sur un plus petit cercle et que cette d´ecomposition utilise des modes de

Zernike d’ordre radial inf´erieur ouégalà celui du modeM . Par cons´equent, les fonctions

d’influence obtenues pour chaque miroir d´eformable sont la projection d’une portion du
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front d’onde défini sur la méta-pupille la plus grande :


��	.� 	�� �
4	

	��

3�	�	��)	�	.�� (5.12)

Matrice de projection

3�	 est la matrice de projection. Pour la d´eterminer, il faudrait d´ecomposer des polynˆomes

de Zernike sur des pupilles plus petites ce qui n´ecessiterait un temps de calcul ´enorme.

Nous avons donc d´efini la base de polynˆomes sur une grille de�+"�!!� points répartis sur la

méta-pupille. Les4�
� polynômes sont ainsi d´eterminés en�+"�!!� points et class´es dans

une matrice� de taille (�+"�!!�, 4�
�). Il faut ensuite inverser la matrice�, et multiplier

matriciellement��� et la matrice�� pour obtenir la matrice de projection�. La matrice

�� est aussi de taille (�+"�!!�,4�
�). Pour obtenir la matrice de projection entre deux pu-

pilles de diam`etres différents, il faut en effet que la base des polynˆomes de Zernike soit

définie sur une pupille plus petite et que la position de cette pupille sur la m´eta-pupille

soit connue. La matrice�� contient la décomposition sur la pupille plus petite. Le produit

matriciel de��� à�� permet d’obtenir la matrice de projection entre deux bases de po-

lynômes de Zernike d´efinies sur des pupilles de taille diff´erente.

L’inversion de� dépend de la grille, et il nous a donc fallu tester plusieurs types de

grilles avant de trouver la grille qui donnait les meilleures inversions avec le moins de

points possibles. Nous utilisons une grille `a �4�
� � 	��4�
� � ���� points� qui ont

pour coordonn´ees polaires
 � ����+"�!!��
��� et� � ���+"�!!� � ����+"�!!��

���.

Erreur résiduelle

L’erreur résiduelle en (	.� 	�) se déduit en retirant la phase atmosph´erique et la phase es-

timée par les miroirs d´eformables dans la mˆeme direction. On peut d´ecomposer la phase

atmosph´erique en deux parties : les modes de degr´e inférieur à M qui sont mesur´es par

l’analyseur de front d’onde et les modes sup´erieursàM qui ne peuvent pas ˆetre déterminés.

L’erreur résiduelle peut ˆetre réécrite :

��	.� 	�� �
�	

	�4��

(	�	��)	�	.� �
4	

	��

(	�	��)	�	.��
5	

���

4	
	��

��3�	�	��)	�	.� (5.13)

Le premier terme est l’erreur r´esiduelle des hauts ordres radiaux. Cette erreur ne peut

pasêtre réduite. Par contre les deux autres termes peuvent s’annuler si la correction est

parfaite. Le terme du milieu est en effet la perturbation `a corriger et le dernier terme est

la correction du syst`eme grâce aux commandes�� et aux fonctions d’influence.

La base des polynˆomes de Zernike est orthonormale sur une pupille circulaire. Il nous

suffit de calculer la variance de l’erreur r´esiduelle moyenne sur le champ de vue corrig´e

en remplac¸ant�� par7�
�
 où� est la matrice de passage des mesures aux commandes
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et� est le vecteur de mesures :
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avec-

� �� �
�
� �, '��� �

4

	�� 3�	3��	 et >�
 �

4

	�� 3�	 � (	�
 �. C’est la

matrice� qui permet d’optimiser les performances du syst`eme. Pour d´eterminer�

il suffit de différencier l’équation 5.14 par rapport `a un élément de�. On déduit que

� � �
��
	
��. Déterminons les expressions de
,� et	.

Matrice de covariance des mesures bruitées

La matrice
, de coefficients-

� , est la matrice de covariance des mesures obtenues par

les diverses ´etoiles guides. Cette matrice est la somme de deux matrices de covariance : la

matrice de covariance des donn´ees atmosph´eriques (sans bruit) et la matrice de covariance

du bruit de mesure lorsque l’on utilise un analyseur de type Shack-Hartmann.

On considère que l’atmosph`ere est d´efinie sur la base de polynˆomes de Zernike. Whiteley

et al. (1998) ont déterminé les expressions des covariances entre les diff´erents modes de

Zernike. Ils montrent que chaque coefficient est proportionnel `a un produit de fonctions

de Bessel int´egrées.

Le bruit de mesure sur un analyseur Shack-Hartmann a ´eté étudié par Rigautet al.(1992).

Les auteurs montrent que lorsque le nombre de sous-pupilles d’un analyseur devient suf-

fisamment grand, le coefficient de propagation du bruit de mesure entre deux modes de

Zernike� et * est déterminé par l’intégrale sur la pupille du produit de la d´erivée de ces

deux modes. Noll (1976) exprime la d´erivée du mode j de zernike comme la somme de

* � � * modes de Zernike pond´erés de coefficients 		�. On suppose que la matrice de cova-

riance du bruit de mesure est diagonale (le bruit dans une sous-pupille est ind´ependant des

autres sous-pupilles) et on obtient l’´elément de covariance entre deux modes de Zernike

* et * � par :

�����		� � �
����	�	��	
���

 �	� 
�
	�� �  �	� 

�
	��� (5.15)

La matrice de covariance contient l’ensemble des modes associ´esà chaque ´etoile guide.

Matrice reliant deux bases de Zernike définies sur des pupilles de taille différente

La matrice� est la somme pond´erée sur toutes les directions du produit matriciel d’une

matrice de projection� et de sa transpos´ee :

'��� �
	
�6

?6�	��
4	

	��

3�	3��	 (5.16)
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La fonction?6�	�� détermine la pond´eration demand´ee dans les diff´erents endroits du

champ de vue.

Matrice cible

La matrice	 est le produit d’une matrice de projection et de la matrice de covariance

des mesures obtenues par les ´etoiles guides et des mesures de la source. Cette matrice de

covariance est obtenue encore une fois par l’expression de Whiteleyet al. (1998) qui per-

met de calculer la covariance entre des modes de Zernike le plus g´enéralement possible.

L’expression de	 est alors :

> �
 �
	
�6

?6�	��
4	

	��

3�	 � (	�
 � (5.17)

L’utilisation des matrices	 et�moyennées sur les diff´erents angles permet de d´eterminer

la variance r´esiduelle moyenn´ee sur l’ensemble du champ de vue consid´eré.

La matrice optimis´ee est d´efinie, je vais maintenant pr´esenter quelques performances ob-

tenues dans le cadre du projet d´emonstrateur commenc´e depuis le d´ebut de l’ann´ee 2000

à l’ESO.

5.4.2 Simulation du d́emonstrateur RTN

Un projet de syst`eme multi-conjugu´e est en ´etude au sein de l’ESO, en collaboration

avec Office National d’Etudes et de Recherche A´erospatiales (ONERA), l’Observatoire de

Padova et l’Observatoire de Firenze en Italie. Cette ´etude conceptuelle devrait permettre

de définir les caract´eristiques d’un d´emonstrateur multi-conjugu´e qui serait test´e sur l’un

des télescopes du VLT. Le but final est d’observer dans le visible sur un champ de vue de

l’ordre d’une minute d’arc ou plus. Nous avons donc ´etudié les performances atteignables

avec deux miroirs d´eformables conjugu´es respectivement au sol et `a une altitude moyenne

autour de 8 km. Les param`etres sont r´esumés au tableau 5.2.

TAB. 5.2: Param̀etres utiliśes pour simuler les performances du démonstrateur multi-conjugúe étudíe ac-

tuellement̀a l’ESO. Le syst̀eme est simulé dans ce code avec 2 miroirs conjugués respectivement au sol et

à 8 km d’altitude. Les performances données plus bas ont́et́e estiḿees en corrigeant jusqu’au soixante-

sixième mode.

D (m) � (m) ��		
 �� (m) Nb. de DM Alt. des DM (m) 
�
�

8 �� ����� 25 0,15 2 0 66

8000 66

Il est nécessaire d’utiliser les mesures de plusieurs ´etoiles guide pour pouvoir corriger un

certain champ de vue. Le nombre minimum d’´etoiles guides d´epend du nombre de miroirs

déformables utilis´es car il faut au moins autant d’´etoiles guide que de miroirs.
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Position deśetoiles guides et performances

La seule limite sup´erieure au nombre d’´etoiles guides est leur existence, lorsque l’on parle

d’étoiles naturelles. Il est en effet difficile de trouver des configurations avec plus de trois

étoiles de r´eférence suffisamment brillantes plac´ees autour d’un objet scientifique dans

un cercle de moins d’une minute d’arc. La distance entre les ´etoiles guides est en effet

essentielle pour une bonne correction. Ainsi, si l’on d´esire corriger un champ de vue de

rayon d’une minute d’arc et que l’on a 3 ´etoiles guides situ´ees chacune `a une minute d’arc

du centre du champ, on obtient un rapport de Strehl de 0,5 en bande K sur l’ensemble du

champ. Si les objets sont `a des distances de 1,5 minute d’arc, le rapport de Strehl descend

à 0,13 sur l’ensemble du champ en bande K.

La figure 5.8 montre la variation du rapport de Strehl en fonction de la distance radiale

des ER du centre du champ de vue lorsque les ´etoiles de r´eférences sont situ´eesà 60” du

centre.

FIG . 5.8: Nous avonśetudíe la variation du rapport de Strehl selon la distance au centre du champ de vue.

Un champ corriǵe d’une minute d’arc de rayon est demandé. Lesétoiles de ŕef́erence sont plaćeesà une

distance radiale de 60” du centre du champ. Un rapport de Strehl d’environ 0,5 est obtenu sur l’ensemble

du champ de 60” de rayon.

5.5 Futur proche

Les systèmes multi-conjugu´es sont propos´es sur beaucoup de t´elescopes de classe 8 –

10 m. Leur installation a deux buts, le premier est de corriger un�� grand�� champ de vue

autour de l’objet scientifique (on esp`ere atteindre quelques minutes d’arc en bande K)

et de permettre ainsi l’acc`es de la correction optique adaptative aux objets ´etendus et/ou

faibles. Il faut aussi d´emontrer la faisabilit´e des syst`emes multi-conjugu´es en perspective

de la construction des t´elescopes extrˆemement grands. L’Observatoire Gemini veut at-

teindre le premier but en construisant un syst`eme d’OA multi-conjugu´e pour le télescope

de Cerro Pachon (Rigautet al., 2000). Le second but est plutˆot visé par l’ESO. La princi-
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pale différence est alors la finition de l’instrument : Les instituts regroup´es dans le projet

Gemini construisent un instrument pour la communaut´e alors qu’un d´emonstrateur est en

étude pour tester l’aspect multi-conjugu´e sur un des t´elescopes du VLT.

5.5.1 Pŕeliminaires

Afin de commencer le projet de d´emonstrateur, nous avons pr´esenté l’esquisse d’un sys-

tème multi-conjugu´e lors de la conf´erence SPIE de Munich cette ann´ee 2000. Cette ´etude

était préliminaire mais un premier sch´ema optique est pr´esenté dans cet article. Les per-

formances en rapport de Strehl et en quantit´e d’énergie encercl´ee sont estim´eesà partir de

formules analytiques. Quelques id´ees instrumentales sont ´egalement indiqu´ees en s’ap-

puyant sur les performances atteignables.
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Concept and Performance of multiple laser guide

stars for � m class telescopes

Elise Viard� Norbert Hubin� Miska Le Louarn�

Bernard Delabre� Guy Monnet and Andrei Tokovinin

ESO� Karl Schwarzschild Str� �� D������ Garching� Germany

ABSTRACT

In this paper� we describe a concept of multiple laser guide stars system based on tomographic
reconstruction and multi�conjugate correction for ��m class telescopes� We show that this type
of adaptive optics �AO� systems can be considered as the next generation of AO systems for
��m telescopes and represents a necessary intermediate step toward AO systems for Extremely
Large Telescopes�

Multiple guide stars allow to correct the cone e�ect which a�ects single LGS systems and
prevents from going to wavelengths shorter than � � �m� With 	 LGS plus � NGS� it is
expected that correction with a high Strehl can be obtained at least in the R and I bands� with
an extended corrected 
eld of view �FOV�� An analytic AO model is used to assess the expected
on�axis performance� Using recent results on �D mapping of turbulence �i�e� tomography�� we
estimate the sky coverage of such a system�

We also discuss the implications of a large corrected 
eld of view on the system design� large
wavefront sensor 
eld� constrains on the optics and deformable mirrors� and size of the science
detector� With an MCAO system� large telescopes would be able to observe faint extragalactic
objects and wide crowded 
elds �
 arcmin� at the di�raction limit�

Keywords� Multiple Laser Guide Star� Adaptive Optics� focus anisoplanatism

�� INTRODUCTION

Currently� Adaptive Optics �AO� systems are being installed on almost all � meter class tele�
scopes� The Deformable Mirror �DM� corrects the turbulence measured by the reference star�
But due to a lack of bright stars near the science object� the sky coverage of such systems
is small even at the near infrared wavelengths� The straight�forward idea is to use arti
cial
objects as reference stars� In ����� Foy and Labeyrie� suggested to use synthetic beacons as
Guide Star �GS� reference�

An other limitation of current AO systems is the small scienti
c corrected Field Of View
�FOV� �fews arcseconds in the visible�� which prevents high resolution observations of crowded

elds without anisoplanatism e�ects� Foy and Labeyrie� pointed out the idea of using several
laser guide stars �LGS� to correct for the focus anisoplanatism e�ect and to increase the FOV�
Even if Dicke� was the 
rst to describe a Multi Conjugate Adaptive Optics �MCAO� system�
Beckers�� in ����� introduced the term of Multi Conjugate Adaptive Optics and proposed to
conjugate each DM to a plane at a speci
ed distance from the telescope pupil� Tallon and Foy�

suggested to consider phase screens as a mosaic of coherence areas� All the area are sensed by at
least one arti
cial guide star� The problem is then considered as a linear system� the unknowns
are the phase perturbations associated with each coherence areas and the Shack�Hartmann
wave�front Sensor �SHS� measurements are the known parameters�

Further author information� �Send correspondence to EV�
EV� E�mail� eviard�eso�org
NH� E�mail� nhubin�eso�org
MLL� E�mail� lelouarn�eso�org
BD� E�mail� bdelabre�eso�org
GM� E�mail� gmonnet�eso�org
AT� E�mail� atokovin�eso�org
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Several studies���� on MCAO have been made during the last �� years� The aim is to
correct the atmospheric perturbation in a given volume larger than the isoplanatic patch using
several guide stars and several mirrors conjugated to di�erent altitudes� An MCAO system is
already planned to be installed in Chile at Cerron Pachon on Gemini�south by the end of ����
�� We consider here a low�cost MCAO system which will be a technical demonstrator of MCAO
performance on the Very Large Telescope� In a second phase� it could be upgraded to become
a scienti	c instrument� Up to now� the choice between natural or arti	cial GS is still open� It
will be a trade�o� between the achievable sky�coverage for a given SR in a certain wavelength
range and the instrument cost and complexity�

The aim of this paper is to describe the MCAO system concept we are currently studying
and its expected performance� In paragraph � we describe the limits of current AO systems
and the advantages of MCAO� We then present our low�cost MCAO concept� The expected
performance is discussed and compared with the Nasmyth Adaptive Optics System 
NAOS�
performance with NGS and LGS 
sections � and ��� Then� a schedule of the construction is
given 
section �� and a design is described 
section 
�� In section �� we give a schematic of the
scienti	c instrumentation planned behind the MCAO system and describe scienti	c goals of the
project�

�� MULTI CONJUGATE ADAPTIVE OPTICS APPROACH

���� Limits of current AO systems

Current AO systems are optimized for the near infrared 
IR� wavelengths� With a natural
guide star� high angular resolution is achieved� but only in a small FOV 
� �� arcsec in K
band� and the sky coverage is low� Using single synthetic beacon does not improve the on�axis
performance because of the focus anisoplanatism and tip�tilt indetermination but increases sky
coverage for H and K bands� The FOV is still small�

For the next generation AO systems� the aim is to go to shorter wavelengths and�or to
increase the corrected FOV� It is not possible to use single LGS at shorter wavelengths because
of the cone e�ect� Single NGS could be used but visible optimized systems need smaller sub�
apertures and then the limiting NGS magnitude decreases� reducing the sky coverage� already
small in J band� Moreover single NGS would correct only for a small FOV 
�� radius�� MCAO
allows to increase the corrected FOV and�or to go to shorter wavelengths�

It has been shown� that with multiple LGS� the cone e�ect is almost solved� ��� Strehl ratio
is reached in the visible considering only the focus anisoplanatism error� What is the MCAO
performance in term of sky coverage� using either NGS or LGS� Can we build a low�cost
MCAO system � Do we need LGS and what are the requirements on the laser power� Without
using MCAO� the point spread function 
PSF� of the science object is unstable within the
science FOV� even with multiple guide stars� Therefore extended objects as globular clusters�
extragalactic or planetary bodies or disks cannot be well corrected�

���� MCAO concept

With MCAO systems� several GS are sensed by severalWave�Front Sensors 
WFS�� If the GS are
laser beacons then a NGS is needed to sense low order modes� Tip�tilt� defocus and astigmatism
modes must be determined with a NGS� It induces constraints on the NGS magnitude as the
GS must be bright enough to give precise slope measurements on a ���� element SHS� Several
mirrors conjugated to di�erent atmospheric layers allow to correct for the whole atmospheric
perturbation in a certain volume� A schematic view of MCAO concept is presented in 	gure ��
The corrected volume is de	ned by the reference guide star positions�

The study of such systems is crucial for the future extremely large telescopes like the OWL
project� Recent studies������ show that a small number of DM is required to obtain a good
correction� For � meter and � meter class telescopes� ��� are already su�cient�

Atmospheric turbulence is spread in many layers� By considering a limited number of DM

here ��� a residual anisoplanatism e�ect is still limiting the corrected FOV� Tokovinin et al���

�http���www�gemini�edu�sciops�instruments�adaptiveOptics�AOprogramtop�html
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turbulence

~90 km

ground

Tilt NGS
Sodium layer

Telescope = 8 m

DM 3 conjugation height

DM 1 conjugation height

DM 2 conjugation height8 km
15 km

Anisoplanatism

Residual 

Corrected FOV

Figure �� Schematic view of the multi�conjugate adaptive concept�

have determined a generalized formula of the residual isoplanatic angle �M with M mirrors� We
summarize in table � the values obtained with � mirrors at ��� �m� ���	 �m and ��� �m� ��
values derived from Fried�� are also given�

Table �� Isoplanatism patch obtained with � deformable mirrors� Computed from the gener�
alized formula given in Tokovinin et al���

Wavelength 
�m� ��� ���	 ���

��
arcsec� �� 
� �


�� 
arcsec� ��
 � ��

The isoplanatic angle must not be confused with the geometrical limitation of multiple GS
system� If WF interpolation is not used� the GS must sense all the turbulence in the volume to
be corrected� Therefore� the projection of the telescope pupil on the highest turbulence layer�
as seen from the GS� must not contain any holes� We call the unvignetted FOV the largest
FOV in which all the turbulence is sensed with a given GS con�guration� It depends on the

Table �� The unvignetted FOV is compared to the anisoplanatism limitations with multi
conjugate AO�

Angle 
arcsec� AO system � 
�m� Zenith 
	� from Zenith
� �� MCAO ��	 	
 ��

���	 �
 	

��� ��� ���

Unvignetted FOV MCAO � � NGS �� ��
MCAO � 	LGS �
 �	
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telescope size� on the highest layer altitude ���� km� and on the number of GS� Tallon and
Foy� give the optimized con�gurations for � and 	 GS� The unvignetted FOV diameter with �
NGS is �
� at zenith and ��� at 	�� from zenith� With 	 LGS� the unvignetted FOV is �
�
at the zenith and 
� at 	�� from zenith� With � LGS� the best unvignetted FOV is obtained
if they are positionned at pentagon vertices� The unvignetted FOV is then �	� at the zenith
and ��� at 	�� from the zenith� While using MCAO and � LGS � the unvignetted FOV is not
an issue in the visible but it limits the scienti�c FOV in J and K band� With MCAO and �
NGS� the unvignetted FOV is a major limitation of the system� The unvignetted FOV is rather
small� but we may increase the scienti�c FOV by accepting a vignetted pupil plane� In this
case� the e�ciency of the WF interpolation must be studied�

In order to determine science reachable with MCAO� we investigate the following MCAO
con�gurations�

� � NGS

� � LGS and � NGS to correct the lower orders up to the astigmatism

���� Sky coverage

The sky coverage is a global way to estimate AO performance� It allows to know the percentage
of objects observable in a certain direction� To compute it� we used the synthetic model of the
Galaxy distribution� so�called �Besan�con model� described in Robin and Cr�ez�e�� in ����� The
density of observable stars is provided at each galactic latitude and longitude in a wavelength
band� The statistical sky coverage is computed here at the galactic plane� at the galactic pole
and in an average position� The probability to �nd a NGS is given using Poisson statistics� It
takes into account the GS magnitude and the residual anisoplanatic e�ect� Considering that
usual AO systems need only one NGS whereas MCAO systems need multiple NGS� one could
think that the sky coverage is better with single NGS AO systems� But the advantage of MCAO
is the larger corrected FOV which allows to use more distant GS� First� we are going to recall
the NAOS expected performance�

������ NAOS

plane plane

Figure �� Sky coverage obtained at ���� �m and ��� �m with a � meter telescope and the
Nasmyth Adaptive Optics System characteristics� Dashed lines show the performance obtained
using NGS while solid lines represent sky coverage reached with LGS and a tilt NGS�

NAOS is the �rst generation of VLT AO systems� It will be installed at Paranal at the
beginning of �

�� The system is composed of a Shack�HartmannWFS� It will be �rst used with
NGS� but LGS will be implemented later� Sky coverage reached with NAOS has already been
published by Le Louarn et al��� and Rousset et al��� and is presented here in the �gure �� The
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GS magnitude limitation of the system has been determined using analytical computation���

Photon and WFS noises are introduced by analytical formulae �see Rousset���� Anisoplanatism
error �� �cf table �� due to the o��axis GS position is also taken into account using formulae
derived by Chassat���

NAOS performance is presented in the J and K bands ��gure ��� We consider SR 	 
�� as
the di�raction limit is already achieved with such Strehl ratio� At average galactic position�
the sky coverage reached in J is less than �� with one natural reference star and �
� with �
LGS �for SR 	 
���� At ��� �m� �
� sky coverage is obtained with natural GS and almost
�

� with � LGS� With NAOS� a good sky coverage is obtained in the near�IR� To extend
AO to shorter wavelengths and�or wider FOV than ��� we now investigate two possible MCAO
approaches�

������ An MCAO system and � NGS

A Shack�Hartmann WFS optimized for a 
�� SR at 
�
 �m is used� This assumption is made
to limit the wavefront sensors and deformable mirror costs� The residual anisoplanatism e�ects
are given through �� �cf table ���

plane plane

Figure �� Sky coverage obtained at ���� �m and ��� �m with a 
 meter telescope and the
MCAO plus � NGS system�

plane

Figure �� Sky coverage obtained at 
�
 �m with a 
 meter telescope and the MCAO system
plus � NGS�

We compute the sky coverage obtained with � NGS which is the smallest number of GS
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possible with � deformable mirrors� The idea is to limit the number of NGS to improve the sky
coverage�

The major advantage of MCAO system is the increasing corrected FOV� It allows to have
GS up to �� arcsec at ��� �m and up to �� arcsec at ��� �m� The results are plotted in �gures �
and �� As in the NAOS case	 we look at the sky coverage reached for SR 
 ��� at the concerned
wavelength�

� At ��� �m ��gure ��	 only a few objects near the galactic plane can be observed �For SR

 ��
 the sky coverage is �����

� In J band	 the MCAO sky coverage with low SR is larger than NAOS with 
 NGS but it
remains small �SC � 
���

� In K� band with ��� SR	 all the sky is observable with MCAO and � NGS� It is 
� times
better than NAOS�

To improve the sky coverage at shorter wavelengths	 LGSs have to be considered�

������ A MCAO system and � LGS

Solid: galactic plane, Dash: Average, Dots: Pole

Sky coverage, MCAO 1.25 micron, 5 LGS

Solid: Galactic plane, Dash: average, Dots: Pole

Sky coverage, MCAO 2.2 micron, 5 LGS

Figure �� Sky coverage obtained at 
��� �m and ��� �m with a � meter telescope	 the MCAO
system and � LGS located on a circle of radius ���

Using LGS as reference GS should solve the sky coverage problem� In reality	 a NGS is still
needed to correct for the lower modes� Indeed	 LGS su�ers from the tip�tilt non�knowledge�
In MCAO systems	 it implies a determination of modes up to the astigmatism�� and puts
constrains on the low�order NGS magnitude� The low�order SHS errors are taken into account
in our calculations� The anisoplanatism error is assumed to be ������

���� In order to stay in
the idea of a low�cost system	 we consider an equivalent 

 magnitude LGS 	 reachable with �
W current commercially developed continuous lasers� The sky coverage is then computed using
� LGS to measure the high order aberrations and an NGS for the lower orders�

Sky coverage reached is plotted in �gure � and in �gure �� First	 it must be pointed out
that with MCAO plus � LGS	 the sky coverages reached are always better than NAOS ones
from ��� to ��� �m and for all the galactic latitudes�

With � LGS placed at the edge of the FOV	 we obtain�

� �� � sky coverage in J band�

� 
�� � sky coverage in K band�

� At ��� �m	 � � of sky object in average galactic position can be observed with SR
���
and the sky coverage increases up to 
� � for SR 
 ��
 at average galactic position�
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Solid: Galactic plane, Dash: Average, Dots: pole

Sky coverage, MCAO 0.8 micron, 5 LGS

Figure �� Sky coverage obtained at ��� �m with a � meter telescope and the MCAO system
plus � LGS searched in circle of radius ��� Dashed lines show the sky coverage obtained in an
average galactic direction�

Table �� Sky coverage obtained in an average galactic position for ��� Strehl ratio performance�
Values are given for NAOS and MCAO system with NGS or LGS� in J and K bands� The
scienti�c FOV available at the zenith is also reminded�

AO system ��� �m ���� �m ��� �m
Sky cov�	 FOV 
�� Sky cov�	 FOV 
�� Sky cov�	 FOV 
��

NAOS � NGS 
 � �� �� �� ��
� LGS � � NGStilt 
 �� ���

MCAO � NGS ����� �� ��� �� ��� ��
� LGS � � NGSlo ��� �� �� �� ��� ��

We summarize sky coverages obtained either with NAOS or MCAO in the table �� The
aim was to determine the system needed to have a wider corrected FOV and�or a larger sky
coverage� Now� we can say that�

� the FOV is dramatically increased with MCAO either with � NGS or � LGS comparing
to NAOS case� It is the major improvement of MCAO system� By using � DM� the
FOV angle is multiplied by a factor � reaching � arcmin FOV in K�� Nevertheless� the
geometrical FOV of an � meter telescope limits the maximal unvignetted FOV to ��� at
the zenith with NGS and to ��� at ��� from zenith with LGS�

� the sky coverage reached with MCAO � � LGS is better than with NAOS in the R� J
and K bands 
factor � in term of sky coverage in J band with SR���� at average galactic
position��

� the sky coverage reached with MCAO � � NGS is better than with NAOS in R� J and K�
bands for low SR 
factor � in term of sky coverage in J band with SR���� in the galactic
plane��

To summarize� with MCAO plus � LGS either the FOV or sky coverage are increased and with
MCAO plus � NGS only the FOV is larger but the sky coverage is still reasonable�

�� ENCIRCLED ENERGY OBTAINED IN THE DIFFERENT

WAVEBANDS

The Strehl ratio is only the ratio of the real image peak intensity to the equivalent limited
di�raction peak intensity� Another AO image parameter can be considered in particular for
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spectroscopy� the encircled energy� It allows to know the number of photons in a certain circle
of diameter d� Using the Point Spread Function �PSF�� the encircled energy is computed by
integrating the PSF energy from its center up to the diameter d and normalising by the total
PSF energy�

We used the software developed by F� Rigaut �private communication� to compute the
encircled energy of a classical AO PSF in R� J and K bands� for di�erent strehl ratio� The idea
is to quantify the gain achieved with a classical AO PSF for a given Strehl ratio at a given
wavelength� With classical AO sytems on � meter telescopes� a SR � 	�
 in R band allows

Gain

50 %

Gain

50 %

Figure �� Encircled energy deduced from a classical AO PSF obtained with a � meter telescope
at 	�� �m �left� and at 
��� �m �right�� The dotted line represents uncorrected PSF� the dashed
line is the di�raction limited PSF� At 	�� �m� the two solid lines are respectively of PSF with
SR � 	�
 for the lower curve and a PSF with SR � 	�� for the higher curve� At 
��� �m� the
two solid lines are� respectively� a PSF with SR � �	
 for the lower curve and a PSF with SR
� 	�� for the higher curve�

to increase the spatial resolution of faint objects� When observing them� the usual limit is to
integrate at least �	
 of the photons coming from the star� Therefore� a good technique to
determine the gain in terms of magnitude limitation is to consider the slit size needed for �	

of the energy� With � meter telescope� the AO PSF allows to reduce the slit size and then
to increase the spatial resolution by a factor 
�� in R band� At 
��� �m with SR � 	��� �	

of the encircled energy is within 	�
� arcsec slit� It represents a gain of a factor � in energy
concentration relatively to the seeing limited PSF�

With bright objects� enough photons are available� The quantity of photons inside a diam�
eter of 	�
 arcsec is multiplied by 
	 in R band�

To de�ne possible instrumentation with MCAO� we have assumed that in �rst approxima�
tion the MCAO PSF is identical to �normal� AO PSF� A slit between 	�
 and 	��� in the
spectroscopic mode is foreseen�

�� PLANNING

The aim is to demonstrate the technical feasibility at low cost of MCAO within the next � years
for the OWL telescope �ESO 
		m telescope concept see������� New technologies as the micro
mirrors �MEMs� are studied in order to reduce the system size and therefore reduce also the
costs� A tentative schedule of the system validation is�

� Mid �		
� 
st micro mirror prototype available with 
			 actuators and an optical bench
with design adaptable to F�
� of the VLT �

� Mid �		�� laboratory test with a wide IR �eld camera �K��K
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� End of ����� �rst engineering tests with NGS on pre�determined targets and an IR wide
�eld camera on the sky at the VLT�

� from ���� an R�D for AO�OWL

� ���	� system validated with LGS in imaging mode�

� Mid ���
� MCAO system operational in imaging mode�

� Mid ����� multi�slit spectroscopy mode available for the VLT�

�� DESIGN

Using the FOV limitation and the optimized DM conjugated altitudes deduced from the Paranal
atmospheric pro�les� we compute the best parameters for an MCAO system�

We design our MCAO system ��gure 
� considering the best altitude optimization for
Paranal and the deformable mirror size� The system will be at the Nasmyth focus F��
 of
the VLT� The MCAO system is designed with � DM conjugated respectively to the ground� 

and �
 km� The required number of actuators is therefore� respectively� ����� �
�� and 	���
actuators� With �mm spacing� it implies quite small deformable mirror diameter �� �� mm��
A carefully evaluation of the high turbulence layer strengh may lead to reduce the number of
actuators at �
 km to better �t the local r� and therefore to better balance the global error
budget keeping the number of DM actuators reasonable�

The system is designed to be placed at the F��
 Nasmyth focus of the VLT� A derotator
placed before the MCAO system allows to keep the system on an optical table� The light
coming from the F��
 focus passes through a collimator to reimage the atmospheric layers on
the � DM conjugated to �
 km� 
 km and the ground� Then the IR part of the light is directed
to the science camera using a dichroic� The main advantage of the system is its size� with the
camera lens� the system is contained in a � meter box� It works from the visible ���	
 �m�
to the near�IR wavelength �K band�� The system can be used to 	
� from the zenith� by only
moving the mirrors � and � and the collimator� The laser implementation is not a problem as
tip�tilt compensator systems can be added at the F��
 focus� just before the MCAO system�
The system is optically di�raction limited from the visible up to the H band� It is designed for
FOV up to � arcmin and can be used with more than 
 LGS�

Table �� Parameters associated to the MCAO system design� The conjugated altitudes Hi�
the projected telescope pupil diameters Di� the number of actuators and the deformable mirror
diameters DMi are indicated in this table� The projected telescope pupil diameter at a given
altitude is the telescope diameter projection at this altitude for a given FOV �Di�
 m at the
ground��

FOV �arcmin� Hi �km� Di �m� Act� nb for DMi pupili diameter �mm�

� ground 
 ���� 	�

 ���� �
�� 
�
�
 ���� 	��� ��

�� MCAO�COUPLED INSTRUMENTATION

We envision three di�erent classes of instrumentation on present 
��� m� class telescopes� in
order to take advantage of the combination of image quality�energy concentration and wide��eld
capabilities o�ered by MCAO techniques�

The �rst is quite obvious and is direct imaging at the di�raction limit from say ��
 to ��� �m�
With �classical� A�O�� the useful imaging �eld� when sampling correctly �� pixels� the Airy disk�
is limited by anisoplanatism to approximately �k x �k detector pixels� quite independently of the
wavelength range used� MCAO o�ers the opportunity to �ll much larger mosaics� reaching 	�
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Figure �� MCAO design�The system will be at the Nasmyth focus of the VLT� It is � meter

wide with the science camera�

Figure �� MCAO design including the IR science camera� The FOV is smaller in this design�

arcmin� diameter �elds� There are numerous potential astrophysical applications� e�g� large�z

SN detections and deep multi�band photometric surveys to quote a few�
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The second class� already pursued by GEMINI �F� Rigaut� private communication�� is a
multi�slit spectroscopic survey capability a la NGST� also typically in the ��� to ��	 �m range
and for � arcmin� diameter 
elds� Here� the important advantage is energy concentration in
an ���	����� slit in an already rather large 
eld� The prime astrophysical motivation is for
unbiased surveys to derive galactic evolution in the critical z � 	 to ��
 range� Note� however�
that at variance with NGST� the ubiquitous OH airglow lines seen from the ground push towards
relatively high spectral resolutions of a few 	���s to get enough OH�unpolluted spectral pixels
real estate to detect faint spectral features from the galaxies� While raising stern demands on
detector read�out noise and dark current� such a comparatively high spectral resolution would
be invaluable to unravel the physical status of distant� presumably low�mass� 
rst�generation
galaxies�

Another approach could be a single 
xed integral 
eld unit� MCAO advantage would then
be limited to its superior sky coverage� allowing detailed physical study of even rare classes of
objects�

�� CONCLUSIONS

MCAO is just beginning to be developed but its scienti
c impact is already evaluated� We
have designed a low cost system working either with NGS or LGS for the zenith distance up to
�
�� Current laser technology allows to achieve four 		 magnitude GS with a 	
 W continuous
laser� The system will be a demonstrator of the MCAO capabilities� With a design allowing
up to � arcmin FOV� the system will give a way to achieve the di�raction limit with large FOV
in the visible� The goal is to have the 
rst engineering tests by end����� and to upgrade the
demonstrator to a science dedicated instrument by mid����
�
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Cet article a permis de faire d´ebuter le projet de construction d’un d´emonstrateur MCAO

dans le cadre d’un projet europ´eenResearch and Training NetworkintituléAdaptive Op-

tics for Extremely Large Telescopes. Le but est d’avoir le d´emonstrateur sur le t´elescope

en 2004. Les techniques de micro-miroirs n’´etant pas accessibles `a aussi court terme, des

miroirs de type pi´ezo-électrique doivent ˆetre utilisés. Ceci a r´eduit les performances du

système et limité son utilisation entre les bandes J et K. Le nombre de miroir n’est pas

encore fixé mais on s’oriente vers un syst`emeà 2 miroirs déformables de type bimorphes

à 60 ou 90 actuateurs. Le simulateur MCAO va permettre d’´etudier les performances du

futur démonstrateur et d’estimer le gain en Strehl compar´e aux syst`emes d’OA�� clas-

siques��. Le démonstrateur ne fonctionnera qu’avec des ´etoiles naturelles, et l’une des

premièresétudes a ´eté de déterminer le nombre de combinaisons de plusieurs ´etoiles

disponible dans le ciel austral. La position des ´etoiles entre elles est aussi un facteur im-

portant pour une bonne correction et plusieurs g´eométries trouvées ont ´eté simulées par

le code analytique afin de d´eterminer les performances estim´ees qui y sont associ´ees.

5.6 Conclusions

Le concept de champ de vue des syst`emes multi-conjugu´es est particulier et j’ai essay´e de

définir les param`etres utilisés pour caract´eriser de tels syst`emes. Les formules 5.3 et 5.5

permettent de d´eterminer les champs de vue vignet´e et non-vignet´e en fonction du nombre

d’étoiles guides plac´eesà une distance radiale choisie et de l’altitude des couches. Le

terme de limite g´eométrique aégalement ´eté expliqué. Le champ de vue des sous-pupille

est aussi un param`etre important. Il est fix´e par la position angulaire de l’´etoile guide la

plus lointaine.

J’ai ensuite pr´esenté les limites fondamentales des syst`emes multi-conjugu´es du point de

vue mesure et du point de vue correction. Ces deux approches th´eoriques ont permis de

montrer que :

– l’utilisation d’un nombre fini de miroir induit une erreur r´esiduelle que l’on peut expri-

mer sous forme d’un angle anisoplan´etique résiduel qui d´epend du nombre de miroirs

utilisés ;

– la qualité des mesures varie avec la position des ´etoiles de r´eférence : plus elles sont

éloignées moins la correction est bonne sur l’ensemble du champ. Nous avons ´egalement

montré que l’augmentation de la taille du champ de vue corrig´e entraˆınait une diminu-

tion de la correction sur l’ensemble du champ.

J’ai également pr´esenté les premi`eresétudes effectu´ees pour la phase de conception du

démonstrateur. C’est par ces ´etudes que nous avons estim´e le nombre de sources de

référence et de miroirs d´eformables n´ecessaires.Les syst`emes multi-conjugu´es sont in-

dispensables pour les t´elescopes extrˆemement grands et le d´emonstrateur est donc une

phase essentielle pour pr´eparer la prochaine g´enération de t´elescope dans les longueurs

d’onde du visible.
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Conclusions

Le concept d’étoile laser est apparu au d´ebut des ann´ees quatre-vingt pour faire face au

manque d’étoile de référence n´ecessaire en optique adaptative. Pour cr´eer une ´etoile laser,

il est nécessaire d’´emettre un faisceau laser `a l’aide d’un télescope ´emetteur. Le faisceau

laser est focalis´e à une certaine altitude. L’´etoile peutêtre obtenue par l’interm´ediaire

de diffusion moléculaire ou par diffusion r´esonante d’atomes de sodium. Les atomes

de sodium – regroup´es dans une couche de 10 km situ´ee à 90 km en moyenne – ab-

sorbent les photons du faisceau laser et les re´emettent apr`es un temps radiatif de 10 ns

en moyenne `a la même longueur d’onde. Ces photons r´eémis forment l’étoile laser. En

créant une ´etoile artificielleà côté de l’objet scientifique ´etudié dès que celui est trop

faible, on peut toujours utiliser le syst`eme d’optique adaptative `a plein rendement. La

fraction d’objets observables dans le ciel est donc augment´ee. Aucun logiciel disponible

ne simulait compl`etement l’étoile laser et j’ai donc d´eveloppé un code num´erique per-

mettant de mod´eliser la tache laser en trois dimensions. Ce code s’inscrivant dans un

programme simulant les syst`emes d’optique adaptative dans leur ensemble, j’ai utilis´e le

code num´erique CAOS pour ´etudier différents probl`emes associ´esà l’étoile laser.

En effet, l’étoile laser apporte plusieurs probl`emes. Le premier cit´e généralement est

l’ indétermination du basculement du front d’onde. Le faisceau laser effectue un aller-

retour dans l’atmosph`ere et son front d’onde subit le mˆeme basculement de l’atmosph`ere

dans les deux sens. Il s’ensuit une ind´etermination de la pente globale du front d’onde.

Un autre probl`eme, généralement ignor´e, estl’effet d’ élongation de l’́etoile laser. La

couche m´esosph´erique de sodium ayant une ´epaisseur de 10 km environ, la tache la-

ser a une forme d’ovo¨ıde allongé selon l’altitude. L’étoile laser a donc une certaine ex-

tension qui peut ˆetre ou ne pas ˆetre visible selon la position de l’observateur par rap-

port au télescope ´emetteur et `a la direction de propagation du laser. J’ai ´etudié cet ef-

fet d’élongation pour le syst`eme d’optique adaptative NAOS. J’ai montr´e que l’effet

d’élongation est perceptible sur les mesures du front d’onde lorsque le t´elescope ´emetteur

est situé à plus de 5 m du t´elescope principal. Le principal effet de l’´elongation est la perte

de précision de mesure des pentes si l’on utilise un analyseur Shack-Hartmann. J’ai com-

paré les mesures obtenues avec une ´etoile laser dont le faisceau est ´emis depuis l’arri`ere
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du miroir secondaire aux mesures obtenues avec un faisceau laser ´emis par un t´elescope

auxiliaire situé à 5 m ducentre du t´elescope principal. J’ai montr´e que les deux ´etoiles

de référence donnaient des r´esultats de moins en moins corr´elés avec la diminution du


�, la variance statistique de la diff´erence des mesures obtenues avec les deux ´etoiles tri-

plant entre deux sous-pupilles oppos´ees de l’analyseur. J’ai ´egalement indiqu´e que ces

variations sont faibles par rapport `a la valeur des mesures mˆemes (en moyenne 60 fois

plus petites si le t´elescope auxiliaire est situ´eà 5 m de l’axe du t´elescope principal et qu’il

émet le faisceau laser verticalement) tant que le t´elescope auxiliaire n’est pas trop ´eloigné.

Finalement, j’aiétudié l’augmentation de l’erreur de mesure en fonction de la distance du

télescope ´emetteur et j’ai montr´e qu’un télescope plac´e à 7 m de l’axe du t´elescope prin-

cipal introduisait une erreur cinq fois plus grande sur la sous-pupille la plus ´eloignée

de ce télescope ´emetteur. J’ai simul´e le système NAOS en boucle ferm´ee en plac¸ant le

télescope ´emetteur `a l’arrière du miroir secondaire et sur le bord du t´elescope principal

et ai montré qu’en boucle ferm´ee la correction est identique pour les deux positions de

l’ étoile de référence avec des conditions atmosph´eriques moyennes (
� = 0,15 m).

La diffusion Rayleigh introduit un bruit de photon qui peut ˆetre important. Les mol´ecules

de l’atmosph`ere diffusent les photons du faisceau laser ´emis. Cette diffusion cr´eée un cône

lumineux dans le ciel. J’ai ´etudié l’effet de la diffusion Rayleigh pour les deux syst`emes

d’optique adaptative NAOS et ALFA. La diffusion Rayleigh est visible lorsque le champ

de vue des sous-pupilles est grand. Nous avons montr´e que ce ph´enomène n’intervenait

pas dans le cas de NAOS avec 14� 14 sous-pupilles mais qu’il introduisait une augmen-

tation de bruit de photon d’environ 5 ´electrons par milliseconde par pixel dans le cas du

système ALFA (champ de vue par sous-pupille de 0,75”). Il est donc important de ne pas

utiliser des sous-pupilles avec un champ de vue trop grand afin de ne pas ˆetre gêné par la

diffusion Rayleigh.

Un autre probl`eme propre `a l’étoile laser d´etériore les performances des syst`emes d’op-

tique adaptative : c’est l’effet de ĉone. Les photons par les atomes de sodium sont r´eémis

depuis la m´esosph`ere. Leur distance ´etant finie, l’onde propag´ee est sph´erique. L’onde de

l’objet scientifiqueétant par contre plane, l’onde de l’´etoile laser ne traverse par les mˆemes

parties des couches atmosph´eriques que l’onde de l’objet scientifique. En mesurant la per-

turbation avec l’étoile laser, une erreur syst´ematique est introduite dans la correction du

front d’onde. Cet effet devient tellement important vers les courtes longueurs d’onde qu’il

rend impossible toute observation avec limite de diffraction dans le visible. Pour r´eduire

cet effet de nombreuses m´ethodes ont ´eté propos´ees. J’ai personnellement estim´e le gain

qu’apporterait l’utilisation de 4 ´etoiles laser, chacune ´etant utilisée pour corriger un quart

du front d’onde mesur´e sur la pupille du t´elescope. Cette m´ethode, appel´ee la méthode

4 EL, permet d’atteindre des rapports de Strehl de 60� en bande J avec un syst`eme d’op-

tique adaptative similaire `a NAOS et une ´etoile naturelle sup´erieureà magnitude 14. C’est

une technique interm´ediaire qui ne n´ecessite pas de grands changements sur un syst`eme

déjà existant mais qui permet d’augmenter la quantit´e d’objets observables avec un bon
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rapport de Strehl.

Avec l’arrivée des projets de tr`es grands t´elescopes, il est apparu n´ecessaire d’avoir des

systèmes d’optique adaptative qui corrigent sur un champ de vue non nul. Les tech-

niques de tomographie du ciel et de reconstruction multi-conjugu´ee sont devenues in-

contournables. L’ensemble de la communaut´e astrophysique extragalactique attend main-

tenant ces instruments et c’est dans cet esprit que de nombreux observatoires sont entr´es

dans la phase de conception de syst`emes multi-conjugu´es. Nous avons effectu´e un travail

théorique sur ces techniques multi-conjugu´ees afin de d´eterminer les performances maxi-

males qu’elles pouvaient fournir en terme de rapport de Strehl et de champ de vue corrig´e.

Nous avons montr´e qu’avec 5 ´etoiles naturelles, un champ de vue de 65” pouvait ˆetre cor-

rigé dans le visible avec des conditions atmosph´eriques moyennes. Nous avons ´egalement

développé un programme analytique pour ´etudier l’effet des différents param`etres phy-

siques (comme le nombre d’´etoile guide, le nombre de miroirs, l’altitude de conjugaison)

sur les performances des syst`emes multi-conjugu´es.

Un système démonstrateur des techniques multi-conjugu´ees est pr´evu pour début 2004.

Ce prototype a pour but de d´emontrer la faisabilit´e de la technique. Il sera construit par

un groupe de laboratoire regroup´es au sein d’un projet europ´een RTN juste commenc´e.

Alors que les syst`emes d’optique adaptative�� classiques�� n’ont pas encore tous vu leur

première lumière, les instruments d’optique adaptative de prochaine g´enération prennent

le relais en passant de la phase d’´etude théoriqueà la conceptualisation des syst`emes.

Le point de vue instrumentaliste des syst`emes d’optique adaptative est ressorti des diff´e-

rents chapitres. J’ai ´egalement d´ecouvert le partie observation avec un syst`eme d’optique

adaptative ce qui m’a permis de mieux comprendre la n´ecessit´e d’avoir une bonne cor-

rection. Les donn´ees obtenues ´etant malheureusement m´ediocres, je n’ai pas eu de retour

scientifique majeur des observations mais j’ai quand mˆeme trouvé intéressant de d’intro-

duire la classe d’objet observ´es de pr´esenter les observations en Annexe A.
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Annexe A

L’optique adaptative et lesétoiles jeunes

L’optique adaptative am´eliore la résolution angulaire accessible depuis le sol. A priori,

toute observation peut b´enéficier du gain apport´e par l’OA, mais comme nous l’avons vu

précédemment, sans ´etoile laser, la quantit´e d’objet pouvant b´enéficier des syst`emes d’OA

diminue. Il reste alors quelques galaxies, peu d’amas globulaires (vu qu’ils sont hors du

plan galactique), les ´etoiles et les objets du syst`eme solaire. Observer une ´etoile avec un

système d’optique adaptative peut ˆetre intéressant :

1. si l’environnement circumstellaire proche est compos´e d’objets résolus,

2. pour séparer des syst`emes multiples,

3. si l’étoile est résolue (étude de la photosph`ere par exemple),

4. etc.

Lesétoiles jeunes sont des objets largement observ´es avec les syst`emes d’optique adapta-

tive. En utilisant un syst`emeà la haute r´esolution angulaire sur des ´etoiles jeunes on peut

résoudre leur environnement circumstellaire que l’on sait complexe par des observations

indirectes. Grˆaceà leur magnitude suffisamment forte, elles sont utilis´ees comme ´etoile

de référence et la plupart sont donc facilement observables avec les syst`emes d’OA.

Même si l’aspect g´enéral de l’environnement des ´etoiles jeunes est connu, les proces-

sus d’éjection et d’accr´etion de la mati`ere sont peu compris. L’observation directe `a haute

résolution angulaire est un moyen d’am´eliorer nos connaissances sur les diff´erentes ´etapes

de l’évolutionà court terme de ces objets. Pour cela, on recherche les objets entour´es de

disques circumstellaires ou mˆeme de plan`etes et on essaie de contraindre la th´eorieà par-

tir des observations.

Je vais maintenant pr´esenter un stade particulier de l’´evolution des ´etoiles pendant leur

jeunesse en citant tout d’abord quelques dates importantes sur la connaissance des ´etoiles

jeunes, sur leur classification selon leur ˆage et certaines propri´etés physiques observ´ees. Je

continue le chapitre en pr´esentant les grandes lignes des mod`eles utilisés pour contraindre

les observations. Je d´ecrirai ensuite les observations effectu´ees avec ADONIS et commen-

terai les résultats.

179
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A.1 Lesétoiles jeunes et leurs disques

A.1.1 Historique

En 1945, Joy introduit nouvelle classe `a partir d’objets qu’il consid`ere similaires `a l’étoile

T Tau par leur luminosit´e variable, un type spectral qu’il d´efinit comme F5-G5 et des

fortes raies d’´emission1 semblables `a celles observ´ees pour la chromosph`ere solaire. Il

remarque aussi que ces objets semblent tous associ´esà des n´ebulosités. Deux ann´ees plus

tard, Ambartsumian (1947) est le premier `a évoquer la jeunesse de ces objets T Tauri

en remarquant leur association `a des zones de n´ebuleuses o`u desétoiles massives sont

en formation. Il estime que la proximit´e des T Tauri de ces r´egions est telle que ce doit

être des objets jeunes. La classification de Joy est utilis´ee jusqu’en 1962, date `a laquelle

Herbig (1962) rassemble les ´eléments d´ecouverts depuis 1945 et red´efinit les param`etres

permettant de d´eterminer ces objets jeunes de faible masse appel´es T Tauri. Ces ´etoiles

jeunes sont alors caract´erisées par leurs fortes raies d’´emission, leur type spectral (ra-

mené ensuite `a K0–M5) mais aussi leur luminosit´e variable et leurs associations aux

nuages mol´eculaires. La raie du lithium en absorption est aussi d´ecouverte comme une

caractéristique des ´etoiles jeunes.

Depuis, on a ´egalement observ´e que les T Tauri ont des exc`es de continuum vers les

longueurs d’onde ultraviolettes (UV) d’une part et infrarouges (IR) d’autre part. La raie

H# a aussi ´eté utilisée pour la recherche syst´ematique de T Tauri. Une distinction a ´eté

faite entre les T Tauri classiques qui ont les propri´etés définies ci-dessus et les T Tauri `a

émission faible qui par opposition n’ont pas d’exc`es UV ou IR, aucune raie d’´emission

forte mais ont toujours la raie de lithium indiquant leur jeunesse.

Les T Tauri sont principalement associ´eesà des nuages mol´eculaires (certaines associa-

tions semblent ´echapper `a cette propri´eté comme TW Hydrae ´etudiées par Kristet al.

(2000), les principaux ´etant la nébuleuse d’Orion et le complexe du Taureau, mais aussi le

nuage de
 Opphiccius et le nuage mol´eculaire Chameleon I. On consid`ere que la masse

des T Tauri est de l’ordre de 0,5 – 1 M� et qu’elles sont ˆagées d’environ un million

d’années.

Après ce petit rappel historique, je vais maintenant d´ecrire un peu plus la naissance des

étoiles de masse moyenne et la place des T Tauri dans ce sch´ema.

A.1.2 Naissance de l’́etoile

On pense aujourd’hui que les ´etoiles naissent par contraction d’un nuage mol´eculaire,

auparavant en ´equilibre. Une zone de surdensit´e apparaˆıt en un point du nuage. La mati`ere

du nuage commence alors `a tomber sur cette zone, les mat´eriaux les plus proches ´etant

accrétés avant les parties ext´erieures du nuage (Shuet al., 1991a,b, pr´esentent un mod`ele

décrivant ces processus). Ces coeurs pr´estellaires ont probablement une zone centrale

1. Les raies les plus fortes ´etaient celles de l’hydrog`ene et du calcium.
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très dense et uniforme, et sont entour´es d’une enveloppe dont la densit´e varie en
��,


 étant la distance radiale au centre. La proto´etoile naˆıt suiteà l’effondrement du coeur

préstellaire qui entraˆıne une augmentation rapide de la temp´erature et de la densit´e. On

pense actuellement que l’´evolution de ces proto´etoiles peut ˆetre séparée en 4 ´etapes :

– La phase enfouie du coeur protostellaire est appel´ee Classe 0 (Andr´e, 1993). La masse

de l’enveloppe est plus grosse que l’objet protostellaire. La mati`ere de l’enveloppe

tombe sur l’étoile en augmentant donc sa masse. L’objet est invisible `a part dans les

ondes radio.

– Puis, la masse de l’objet protostellaire devient plus importante que son enveloppe : c’est

la Classe I (voir Lada, 1987, o`u une description des classes I `a III est effectuée). On

pense que l’objet a alors pratiquement atteint sa masse finale. Cependant, l’enveloppe

est toujours suffisament dense pour arrˆeter la lumière photosph´erique. La poussi`ere

de l’enveloppe et du disque circumstellaire rediffuse la lumi`ere de la proto´etoile dans

l’infrarouge. Ces objets n’ont pas encore commenc´e les réactions thermonucl´eaires. Le

rayonnement provient de l’´energie libérée par la contraction de l’objet.

– Au bout d’un moment, l’enveloppe massive se disperse probablement, permettant `a

la lumière stellaire d’apparaˆıtre. Mais, le ph´enomène d’accretion a toujours lieu et un

épais disque entoure l’´etoile : c’est la Classe II ou phase des T Tauri classiques (CTTS

pourClassical T Tauri Stars). Parfois, on d´etecte des petits jets ionis´esà cette phase.

La combustion rapide du deut´erium a lieu au cours d’une de ces phases de la naissance

de l’étoile. L’objet appartient alors `a la préséquence principale.

– Puis la quantit´e de matière autour de l’objet diminue fortement et l’´etoile entre en phase

T Tauri à faibles raies d’´emission (WTTS pourWeak emission lines T Tauri Stars) : ce

sont des objets de Classe III.

On considère que les T Tauri sont des ´etoiles entour´ees d’un disque d’accr´etion, d’une

enveloppe t´enue et d’un jet bipolaire. On observe parfois aussi un flot mol´eculaire associ´e

aux étoiles de Classe 0 et I qui pourrait venir du contact enveloppe – jet. Une partie de

l’enveloppe serait ainsi ´ejectée par le jet. Un sch´ema de l’environnement d’une ´etoile T

Tauri est indiqu´e à la figure A.1. Les jets et le disque sont observ´es sur quelques objets

mais on n’a pas vraiment de preuve de l’existence de l’enveloppe. La mati`ere est toujours

accrétée par l’étoile à partir du disque en rotation. Une des th´eories actuelles appel´ee

magnétoaccrétion consid`ere que les lignes du champ magn´etique dipolaire de la T Tauri

transportent le flot de mati`ere vers les pˆoles de l’étoile (où l’accrétion a lieu). Le majeur

inconvénient de cette th´eorie est la n´ecessit´e d’un champ magn´etique dipolaire, ce qu’au-

cune observation ne confirme jusqu’`a présent.

Pour pouvoir d´eterminer les param`etres des mod`elesà partir d’observation, il est n´ecessaire

de simplifier au maximum la g´eométrie des syst`emes pour r´eduire le nombre de pa-

ramètres libres et donc contraindre les simulations. Un disque est donc g´enéralement

suppos´e symétrique par rapport `a son axe de rotation.
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Enveloppe

circumstellaire

Disque d’accrétion

Jet bipolaire

Etoile

500 unités astronomiques

FIG . A.1: Environnement d’unéetoile T Tauri. A grande distance de l’étoile, l’accŕetion a lieu dans le plan

du disque. Un jet fin vide la zone au dessus de chaque pôle de l’́etoile. L’enveloppe est plus ténue que le

disque d’accŕetion.

A.1.3 Vérifications observationnelles

Les différentes parties du mod`ele des T Tauri sont confirm´ees par des observations (`a

part l’existence de l’enveloppe qui n’est pas vraiment prouv´ee). La présence de disque

est directement reli´eeà l’excès infrarouge important observ´e pour beaucoup d’objets T

Tauri. Bertoutet al. (1988) montrent que cet exc`es est imput´e à l’émission du disque lui-

même, cette ´emissionétant en partie due `a la libération d’énergie lors de l’accr´etion dans

le disque et en partie obtenue par l’´eclairement du disque par l’´etoile T Tauri.

La présence des jets est comfirm´ee par l’observation de raies en ´emission interdite, des

raies qui ne peuvent ˆetre créées que dans un milieu t´enu comme `a l’arrière des ondes de

chocs situ´ees dans les jets. L’asym´etrie de ces raies est expliqu´ee par la fac¸on dont les T

Tauri sont vues : le disque cache le jet le plus ´eloigné ce qui explique qu’on ne voit pas sa

composante rouge des raies interdites.

Avec l’arrivée des grandes bases interf´erométriques en radioastronomie, du t´elescope spa-

tial Hubble (HST) dans l’espace et des syst`emes d’optique adaptative au sol, il est de-

venu possible d’observer directement ces disques d’accr´etion. Cependant, mˆeme avec des

télescopes et des instruments performants, l’observation de disques autour des T Tauris

se confronte toujours `a des difficultés technologiques : les ´etoiles T Tauris sont brillantes

et la détection de disques	
� plus faibles ne facilite pas les observations. L’orientation

du système T Tauri – disque par rapport `a nous va agir sur la�� facilité �� de détection :
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si l’ étoile est vue depuis un de ses pˆoles, la différence de magnitude entre l’objet et son

environnement rendent la d´etection difficile (il n’y a d’ailleurs qu’un seul disque observ´e

avec une telle orientation, d´ecouvert par Kristet al.). Les disques observ´es depuis le plan

équatorial sont plus faciles `a détecter mais ils doivent appartenir `a des syst`emes multiples

(ou avoir un objet brillant proche d’eux) pour ˆetre observables par un syst`eme d’OA. De

plus, ils doivent ˆetre angulairement suffisamment s´eparés pour ne pas se situer dans le

halo de l’étoile primaire mais assez proches pour ˆetre dans le champ de vue de la cam´era.

Trois disques ont ´eté observ´es avec des orientations par rapport `a l’axe de rotation de

l’ étoile de plus de 80Æ, HV Tau C (Monin & Bouvier, 2000) et HK Tau B (Stapelfeldt

et al., 1998; Koresko, 1998) appartiennent `a des syst`emes multiples alors que HH 30 est

uneétoile seule qui a ´eté observ´ee avec le t´elescope spatial Hubble.

En 6 ans, on compte une demi-douzaine de disques circumstellaires d´etectés. Trois sont

associés à desétoiles simples : HH 30, Burrowset al. (1996), DM Tau, Guilloteau &

Dutrey (1998) et TW Hya, Kristet al. (2000). Les autres appartiennent `a des syst`emes

binaires et ils peuvent alors ˆetre circumbinaires – GG Tau d´ecouvert par Dutreyet al.

(1994) en millimétrique et observ´e en imagerie par Roddieret al.(1996), UY Aur (Duvert

et al., 1998; Closeet al., 1998) – ou circumstellaires comme le disque de HK Tau C

détecté par une technique d’interf´erométrie de tavelure par Koresko (1998) et observ´e en

OA par Stapelfeldtet al. (1998) et HV Tau C (Monin & Bouvier, 2000).

A partir des mod`eles, on estime que les rayons des disques circumstellaires sont de taille

supérieureà 200 unités astronomiques pour les ´etoiles simples. Lorsque les objets font

partie d’un syst`eme multiple, le disque paraˆıt plus petit (rayon estim´e à 100 UA pour

HK Tau B età 175 UA pour HV Tau C). L’estimation de la masse des disques donne des

résultats qui varient entre 6� 	
�� 4� et 0,174�. Je tenais `a ajouter que l’ensemble

de ces chiffres est extrait de M´enard & Bertout (1999); M´enardet al. (2000) et est sujet `a

évoluer en fonction de l’am´elioration des mod`eles utilisés.

A.2 Observations

Avec l’arrivée des syst`emes d’optique adaptative sur les t´elescopes de 4 m et du t´elescope

spatial Hubble, quelques groupes se sont lanc´es à la recherche de disques autour des

étoiles jeunes de type T Tauri. On pense en effet que 50� de ces objets sont entour´es

d’un disque. C’est dans ce cadre que nous avons effectu´e des observations au Chili avec le

télescope de 3,6 m de diam`etre de l’ESO `a la Silla. Le but ´etait d’observer le plus d’´etoiles

jeunes possible afin d’avoir la possibilit´e de détecter des disques. Aucune recherche syst´e-

matique n’avait encore ´eté faite dans le ciel austral et `a part quelques objets observ´es par

le HST. Lesétoile jeunes choisies proviennent principalement des nuages mol´eculaires

du Chameleon et Lupus. La distance du nuage du Chamaleon a ´eté longtemps un sujet

à controverse. Les premi`eres estimations donnaient une distance variant entre 115 pc et

215 pc pour Cha 1 et entre 115 pc et 400 pc pour Cha 2. Whittetet al.(1997) réestimèrent
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les distances et trouv`erent 160�15 pc pour Cha 1 et 178�15 pc pour Cha 2. L’association

du Lupus est `a une distance moyenne de 140 pc d’apr`es de Zeeuwet al. (1999).

En deux nuits (7-9 mars 1999), nous avons observ´e 10étoiles T Tauri principalement en

bande H (1,65,m) et K (2,2,m), même si certains objets ont ´eté imagés en bande J

(1,25,m).

L’id ée de d´epartétait d’observer chaque objet `a la fois sur des pauses tr`es courtes afin

d’avoir le pic central de la fonction d’´etalement de point non satur´e et sur des pauses

longues (5 minutes) pour d´etecter des structures dans les ailes de la fonction d’´etalement

de point. Cependant, la cam´era SHARP ne pouvant pas ˆetre satur´ee par risque de d´eté-

rioration irrémédiable, nous avons finalement d´ecidé d’observer chaque objet un grand

nombre de fois sur des temps variant de 0,5 `a 30 secondes, la dur´ee dépendant de la

magnitude de l’objet observ´e. Le temps total d’int´egration pour chaque objet est environ

10 min. Afin d’éliminer les probl`emes de r´eponse différente de chaque pixel du d´etecteur,

chaque image est observ´ee sur 5 cadrans diff´erents de la cam´era. Le passage d’un cadran

à un autre se fait toutes les minutes en moyenne. Le syst`eme mesure donc un certain

nombre d’images – entre 10 et 50 – dans la mˆeme position puis se d´ecale et mesure le

même nombre d’images dans la position suivante et ainsi de suite. Des ´etoiles standards

photométriques et astrom´etriques ont aussi ´eté observ´ees.

Parmi ces dix objets, deux sont class´esYSOet uneétoile est class´ee par Johns-Krull &

Hatzes (1997) comme ´etant une WTTS. Le tableau A.1 regroupe l’ensemble des ´etoiles

jeunes observ´ees et le temps d’int´egration qui leur est associ´e. Pour chaque objet, nous

TAB. A.1: Etoiles jeunes observées et leur temps d’intégration dans les différentes bandes.

Nom de l’objet Temps d’intégration (s)

J H SK

Sz 19 - 750 1000

Sz 34 - - 500

Sz 41 - 600 600

Chx 20a - 300 300

HD 293785 - 250 100

Ux Ori - 300 350

CT Cha 250 350 -

CS Cha - 700 -

GQ Lup - 500 300

Sz 68 500 750 125

avions un ensemble de 250 `a 500 images courte pose `a réduire et superposer.
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A.3 Résultats

L’ensemble des donn´ees a ´eté réduit en utilisant le logiciel de r´eductionEclipse(Devillard,

1997) développé à l’ESO. Le tableau A.2 indique par ordre chronologique les ´etoiles

jeunes et les ´etoiles standards observ´ees. La largeur `a mi-hauteur de l’image trait´ee est

indiquée pour chacune des bandes d’observation.

TAB. A.2: Largeursà mi-hauteur des fonctions d’étalement de point de chaque objet.

Nom de l’objet Type de l’objet Composante Largeurà mi-hauteur (”)

J H SK

Premìere nuit

Sz 19 T Tauri �� - 0,20 0,185

��
 - 0,262 0,4

HD 95916 standard - - 0,205

GJ 390 YSO 0,27 0,21 0,175

Sz 34 T Tauri - - 0,345

Sz 41 T Tauri �� - 0,285 0,21

��
 - 0,27 0,19

Chx 20a T Tauri - 0,335 0,235

FS 24 standard 0,31 0,255 0,19

GZ Vir standard �� - 0,17 0,168

��
 - 0,21 0,26


� - 0,175 0,195

Deuxìeme nuit

HD 293785 T Tauri - 0,245 0,2

Ux Ori T Tauri - 0,19 0,155

HD 60778 standard 0,26 0,165 0,163

CT Cha T Tauri 0,315 0,19 -

CS Cha T Tauri - 0,24 -

IDS 11552 Standard double �� - 0,183 0,153

��
 - 0,192 0,163

HD 110621 Standard double �� 0,29 0,275 0,17

��
 0,275 0,285 0,155

GQ Lup T Tauri - 0,222 0,162

Sz 68 T Tauri �� 0,215 0,2 0,155

��
 0,222 0,175 0,145

Les limites de diffraction du t´elescope 3,6 m en J, H, K sont respectivement 0,07 ; 0,10 et

0,13 secondes d’arc. En bande K, les images ont donc des rapports de Strehl entre 15 et 30

pourcents. En bande H, selon les objets, nous avons entre 10 et 20 pourcents et quelques

pourcents en bande J. Deux objets ont des largeurs `a mi-hauteur larges en bande K : le
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FIG . A.2: Exemple d’image en bande K où la fonction d’́etalement de point áet́e soustraite. On voit qu’il

reste un grand ŕesidu.

secondaire de Sz 19 et Sz 34. Il est impossible de conclure pour Sz 34 car la qualit´e de

la correction est tr`es variable tout au long de l’exposition. Certaines images ont mˆemeété

tout simplement n´egligées. L’étoile secondaire de Sz 19 peut, par contre, ˆetre un peu plus

analysée.

La secondaire de Sz 19

En bande K, elle pr´esente une largeur `a mi-hauteur deux fois plus grande que la com-

posante primaire et que la largeur `a mi-hauteur de l’´etoile standard observ´ee juste apr`es.

Un problème d’alignement d’image n’est pas possible, la composante primaire ´etant bien

ronde. On peut se demander s’il cette ´elongation est intrins`equeà la correction OA ou si

c’est uneélongation réelle. L’anisoplan´etisme vient `a l’esprit, cet objet ´etant sur le bord

du champ. Cependant, aucun effet similaire n’est observ´e avec les autres ´etoile multiples

et de plus, l’axe d’´etirement n’est pas point´e vers l’étoile guide. Il n’a cependant aucune

possibilité d’être certain que ce n’est pas l’anisoplan´etisme. Il reste alors deux solutions

FIG . A.3: Résidu de la composante secondaire de Sz 19 en bande H (à gauche) et en bande K (à droite)

après soustraction de la composante principale. Il reste une structureétendue dans les deux bandes.

au moins : cela peut ˆetre une binaire serr´ee ou une structure ´etendue. La soustraction de

la fonction d’étalement de point montre une ´elongation résiduelle, aussi bien en bande H

qu’en bande K. Un test rapide de d´econvolution de la composante secondaire par l’objet
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primaire donne le mˆeme type de r´esultat : il semblerait que le coeur ne soit pas r´esolu. Par

contre la partie externe semble partiellement r´esolue dans une direction. Cet objet serait

plus certainement un disque ou une structure assez ´etroite mais partiellement r´esolue dans

une direction, entourant une ´etoile non résolue. L’étoile binaire semble peu probable. En

conclusion, si cette ´elongation n’est pas un effet de l’OA (ce que l’on ne peut pas exclure),

cet objet semble avoir une structure ´etendue.

T Tauris binaires

Trois des T Tauris imag´ees sont des ´etoiles appartenant `a un syst`eme binaire : Sz 19,

Sz 41 et Sz 68. Les composantes secondaires ont respectivement 4, 2 et 2,7 magnitudes

plus faibles que les composantes primaires et sont situ´eesà 4,5 ; 2 et 2,5 secondes d’arc

de l’étoile primaire. J’ai d´ejà présenté plus en d´etail la composante secondaire de Sz 19,

les deux autres ´etoiles T Tauris ont leur composante secondaire r´esolue.

A.4 Conclusions

Cetteétude n’a pas d´ebouchée sur un travail scientifique approfondi mais m’a tout de

même permis d’utiliser un des syst`emes d’optique adaptative disponibles et d’´etudier un

certain type d’objet que sont les ´etoiles jeunes. Les T Tauris portent l’information sur

la naissance des ´etoiles et avec l’arriv´ee des t´elescopes de 8 m comme NAOS au Chili,

nous allons pouvoir plus facilement observer l’ensemble des T Tauris. La composante

secondaire de Sz 19 est un exemple parfait pour illustrer la gain qu’apportera l’optique

adaptative avec des t´elescopes de 8 – 10 m : les structures `a la limite de détection avec

ADONIS ou PUEO seront observ´es sans probl`eme avec NAOS et les autres syst`emes

d’OA actuellement construits.
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Paramètres utilisés

( : surface de l’étoile artificielle dans la couche de sodium.

(�� (� :paramètres permettant de d´efinir le champ de vue non vignet´e –équation 5.4.

(	 coefficients associ´e à chaque polynˆome de Zernike tels que definis par Noll (1976)

– figure 1.7.

� : matrice de corr´elation des mesures obtenues avec les diff´erentes ´etoiles guide –

équation 5.8.

�� : amplitude du champ complexe d’une onde ´electromagn´etique –équation 1.5.

�* : fréquence de coupure utilis´ee pour le filtrage de bruit – ´equation 2.13.

�!
� : amplitude du faisceau laser – ´equation 2.23.

�! : fréquence de d´esexcitation d’un atome – ´equation 1.52.

:	� : constante qui ne d´epend que de la mesure des pentes – ´equation 1.46.


 : matrice d’interaction.

� : matrice de reconstruction ou de commandes – ´equation 1.43.

���	N� : somme des covariances���	N� pour toutes les altitudes – ´equation 1.13.

���	N� : covariance de l’onde en	
 et	
 � 	N à une altitude h – ´equation 1.11.

����	
� : fonction de corr´elation angulaire entre deux ondes ´electromagn´etiques s´eparées

de (	
, 	#) – équation 1.21.

� : vitesse de la lumi`ere.

�� : commandes des actuateurs – ´equation 2.11

� : constraste, fonction permettant de relier la courbure de l’onde `a la différence d’inten-

sités –équation 1.36.

�  � : terme de covariance entre deux jeux de mesures- et- � . Utilisé à l’équation 3.2

et défini à l’équation 3.3.

�� : matrice de covariance du bruit – page 26.

��
� : profil de turbulence – page 4 et ´equation 1.10.

�� : densité moyenne d’atomes Na dans la couche de sodium.

����� : transformée de Laplace – ´equation 2.13.

� : distance entre deux t´elescopes.

��� : diamètre de la micro–lentille.

����� : diamètre de la tache laser telle que vue depuis le sol (d´efinie en mètres).

5	

 

: intensité de la lumière diffusée par une seule particule par unit´e d’angle solide dans

la direction# qui est proche de 180Æ en rétro-diffusion –équation 2.22.
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� : diamètre du télescope principal.

��� : diamètre du télescope principal en pixel.

����	
�� : fonction de structure de l’indice de r´efraction –équation 1.3.

���	N� : fonction de structure de la phase. C’est la variance de la diff´erence de phase

– équation 1.12.

� : matrice de contrˆole –équation 1.48.

"3���� : décrit la variation relative de� ��������� � dans le champ de vue, on pose donc

"3�
� = 1 –équation 5.10.

< : matrice des modes propres du syst`eme – page 1.48.
	< : champélectrique.

0�� : focale de la micro-lentille – ´equation 1.33.

0 : focale du télescope – ´equation 1.36.
	0 : vecteur de fr´equence – ´equation 5.8.

6 : moment angulaire total pour un ´etat donn´e ( somme des moments angulaires nucl´eaires

et électroniques).

2:+ : fonction d’étalement de point.

6 ���@� : fonction compos´ee de fonctions hyper–g´eométriques d´efinie par Tyler (1994)

– équation 1.67.

2/34 : largeurà mi–hauteur – ´equation 1.57.

6� : distance du plan focal `a la pupille de sortie du syst`eme dans le cas de l’analyseur

pyramidique – ´equation 1.41.

� : filtre optimum déterminé pour minimiser l’erreur de reconstruction – ´equation 5.8.

;�, ;� : Nombre de sous-´etats magn´etiques de l’atome de sodium au niveau fondamental

�-��� et au premier niveau excit´e�3��� – équation 1.52.

;	� : paramètreégalà 2, 3 ou 4 selon la position du point associ´e à9	�� dans la grille ou

sur le bord de celle-ci (´equation 1.45).

E�	0� 	��� : fonction de transfert de l’erreur r´esiduelle – ´equation 5.8.

E� : gain du miroir déformable (en,m/V) – équation 2.11.

� �� : matrices de taille (�+"�!!�, 4�
�). Ces matrices contiennent la valeur des4�
�

premiers modes aux�+"�!!� points (page 157).

1� : constante de Planck.

��F� : réponse impulsionnelle du filtre temporel lorsqu’un signal impulsionnel.�F� est en

entrée (page 57).

@��� : fonction de transfert du filtre temporel, transform´ee de Laplace de��F� (page 57).

@*�� : altitude de focalisation du laser. Cette valeur correspond id´ealement `a @� . Ce-

pendant, dans certains cas il est int´eressant de consid´erer deux valeurs diff´erentes afin

d’étudier notamment les probl`emes de d´efocalisation.

@'() : altitude de l’étoile artificielle –équation 1.63.

@� : altitude moyenne de la couche de sodium.

1 : intensité reçue.
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1� : intensité par pixel de la cam´era de l’analyseur pyramidique – ´equation 1.38.

1�0�� 0�� : Intensité de l’objet dans le plan de Fourier – ´equation 2.8.

1��� : carte d’intensit´e dans la plan intra-focal – ´equation 1.36.

1��� : carte d’intensit´e dans le plan extra-focal – ´equation 1.36.

1& : irradiance maximale du faisceau laser dans le module LAS avant d’ˆetreémis par le

télescope ´emetteur (page 60).

1�5��� 1�5��� 1�5��� 1�5�� : Intensités rec¸ues aux points5�� 5�� 5�� 5�� des 4 cadrans

qui sont associ´es au point5 de la pupille principale (page 23).

* : indice d’un polynôme de Zernike. Reli´e au degr´e radial et azimuthal – ´equation 1.27.

� : fréquence (´egalà ���).

�� : rapport de la taille de l’image de l’´etoile guide résolue limitée par la diffraction `a la

taille de la FEP limitée par la diffraction – ´equation 3.4.

� : paramètre décrivant les conditions d’observation – ´equation 1.14.

�� : constante de Boltzmann.

��� ��� �
 : coefficients d’imtégration, de proportionnalit´e et de d´erivée utilisés pour

définir les filtres temporels – ´equation 2.13.

� : distance des plans extra-focaux au foyer – ´equation 1.36.

��� ��� �� et �� : distance parcourue par le point P dans chacuns des 4 cadrans de l’analyseur

pyramidique (page 23).

����� � ����� � ����� � ����� : longueur de l’arc de cercle parcouru par l’objet dans les cadrans de

gauche, de droite, inf´erieur et sup´erieur respectivement – ´equation 1.38.

�� : échelle interne de la turbulence.

C : taille en mètres d’unécran de phase simul´e par le code CAOS.

�� : échelle externe de la turbulence – ´equation 1.10.

+ : degré azimuthal d’un polynˆome de Zernike – ´equation 1.27.

7 : nombre quantique magn´etique d’un sous–niveau hyperfin d’un atome.

� : matrice de passage des mesures aux commandes (page 158).

7� : masse d’un atome de sodium (en kg).

7� : facteur de grandissement de la pupille dans un analyseur pyramidique.

� : degré radial d’un polynˆome de Zernike – ´equation 1.27.

�+"�!!� : nombre de points utilis´es pour d´efirnir un polynôme de Zernike sur une m´eta-

pupille dans le code MCMC (page 157).

�� : indice de réfraction de l’air –équation 1.62 (not´e�� au niveau de la mer).

���"� : le nombre total de points d’´echantillonnage sur la pupille du t´elescope. Param`etre

utilisé dans le logiciel CAOS.

��� : nombre de sous–harmoniques utilis´e pour calculer l’écran de phase – ´equation 2.4.

������ :nombre de photon par unit´e de temps et par m�� émis par la sous–couche de

sodium d’altitude�.

4 : nombre de pixel par sous-pupille de l’analyseur Shack–Hartmann.

4 �� : nombre d’actuateurs d’un miroir d´eformable.

193



4���� : nombre d’itérations utilisé pour calculer la variance des mesures statistiquement

– utilisé à l’équation 3.3.

4
 � : nombre de sous–couches de sodium d´efinies pour calculer le profil en 3 D de la

couche de sodium.

4�
� : nombre de polynˆomes de Zernike maximum utilis´es pour d´eterminer la variance

dans le code MCMC (page 157).

4� : nombre de mol´ecules par unit´e de volume au niveau de la mer – ´equation 2.22.

4�� : Nombre de photons par temps d’int´egrationF���, par surface de sous–pupille�������.

4:�� : Nombre de photons ´emis par seconde pour un laser continu est d´efini à l’équation

2.20.

4� : nombre de pixel total utilis´e pour mesurer le centre de gravit´e d’uneétoile laser.

Ce param`etre est utilis´e pour calculer analytiquement l’erreur li´ee au bruit de lecture du

détecteur – ´equation 3.5.

4�� : nombre de sous-pupilles d’un syst`eme Shack-Hartmann.

� : ouverture du t´elescope – ´equation 2.3.3, page 62.

% : état d’un atome – ´equation 1.59.

%� : profondeur de champ du t´elescope, page 62.

(%�� D�) :coordonnées relatives du pixel� par rapport `a la référence. Utilis´ees pour calculer

le centre de gravit´e d’une image dans une sous-pupille – ´equation 2.9.

3 : puissance du laser.

3� : poids du pixel i dans un sous–pupille, utilis´e pour le calcul du centro¨ıdeà l’équation

2.9.

3 ���� 3 �9�� 3 �� � 9�� 3 �9 � �� : lois de probabilité utilisées pour introduire une connais-

sancèa priori dans la d´etermination de la matrice de reconstruction� (page 26).


 : rayon de l’onde sph´erique ou altitude selon l’expression.

	
 : vecteur position.


� : Diamètre d’une cellule de turbulence aussi appel´e diamètre de Fried – ´equation 1.17.


 : taille d’un actuateur – ´equation 2.10.


��	.� 	� : fonction d’influence obtenue pour chaque miroir d´eformable, la projection d’une

portion du front d’onde d´efini sur la méta-pupille la plus grande : pour une position	. dans

une direction	� donnée –équation 5.12.


#
� : rayon du faisceau d’une EL `a l’altitude��
� – équation 5.1.


,-� : distance dans la couche la plus haute correspondant `a l’angle de position des ´etoiles

laser –équation 5.1.

' : rayon du télescope ou de la fonction pupille.

' : taux moyen d’absorption/´emission stimul´ee pour un atome – ´equation 1.54 et 1.57.

'�
� �
� : fonction radiale utilis´ee dans l’expression des polynˆomes de Zernike – ´equation 1.30.

'� : rayon de l’oscillation appliqu´eeà l’étoile sur la surface de l’analyseur pyramidique

– équation 1.38.

194



'�# : nombre de photons r´etro–diffusés dans la couche de sodium par unit´e de sur-

face ‘est défini en première approximation par l’´equation 1.59. Des limites inf´erieures

et supérieures sont estim´ees aux ´equations 1.60 et 1.61.

� : a somme pond´erée sur toutes les directions du produit matriciel d’une matrice de

projection� et de sa transpos´ee –équation 5.16.

�
 : résolution d’un télescope sans atmosph`ere –équation 1.15.

�� : résolution limitée par la turbulence – ´equation 1.16.

� : pentes ou laplacien mesur´es par l’analyseur de front d’onde (page 26).

- : rapport de Strehl. Ce param`etre est aussi appel´e critère de Mar´echal. Il est r´elié aux

abérrations de phase et peut ˆetre défini comme l’équation 1.32 lorsque la variance est

inférieureà 2 radians�.

- � - � � -�� -�� -�� -� : pente du front d’onde pour un objet( ou(�. Quatre types d’objets

artificiels sont d´efinis : uneétoile laser ponctuelle, une ´etoile étendue (de rayon 0.4 arc-

sec), une ´etoile centrée ou sur le bord. Ces param`etres sont d´ecrits en d´etail au paragraphe

3.2 et utilisé à l’équation 3.2.

-	�=� : Profil de raie pour une distribution maxwellienne – ´equation 1.53.

-�, -� : pente du front d’onde en x et en y. Utilis´e notamment pour l’analyseur pyrami-

dique –équation 1.38.


 : matrice de covariance des mesures obtenues par les diverses ´etoiles guides (page 158).

F��� : temps d’intégration de l’analyseur Shack-Hartmann. utilis´e pour déterminer le nombre

de photons rec¸us par temps d’int´egration.

> : température du milieu environnant – ´equation 1.50.

>� : taux de transmission de l’atmosph`ere (équation 2.24).

>��, >'	
, >'


, >0� : basculement mesur´e à différents endroits dans la m´ethode du cigare

laser (équation page 43). Cette technique a pour but de mesurer le basculement induit par

l’atmosphère sans utiliser une ´etoile naturelle.

	 : appelée matrice cible, c’est le produit d’une matrice de projection et de la matrice de

covariance des mesures obtenues par les ´etoiles guide et de la source. D´efinieà l’équation

5.17.

! : amplitude de l’oscillation d’un syt`eme pyramidique – ´equation 1.38.

	! : vecteur vitesse.

! : vitesse moyenne – ´equation 1.19.

& : fréquence temporelle d´efinie par& � 	��	!. Param`etre utilisé pour les syst`emes SCI-

DAR (page 10).

&
 : �� waist�� du faisceau laser – ´equation 2.19.

? �	
� : fonction pupille définie généralement comme unitaire pour�	
� � ��� et nulle

ailleurs,� étant le diam`etre de la pupille du t´elescope.

?6�	�� : fonction de pond´eration utilisée pour d´efinir les endroits dans le champ de vue

multi-conjugué pour lesquels la correction est optimis´ee (utilisée pour d´eterminer la ma-

trice� à l’équation 5.16).
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(.�"��� /�"��) : coordonnées de la sous-pupille i par rapport au centre de l’analyseur Shack-

Hartmann.

(.%�&

� /%�&


) : coordonnées des points d’intersection de l’axe optique de la sous-pupille

� avec chaque sous-couche de sodium d´efinisà l’équation 2.28.

.�F�� /�F� : signaux d’entr´ee et de sortie du module TFL qui applique le filtrage temporel

(équation 2.12).

H���� G ��� : transformées de Laplace des signaux d´entrée et de sortie.�F� et/�F�.

(H	� G	) : coordonnées cart´esiennes d’une sous-couche j de la couche de sodium par rap-

port au centre du t´elescope principal. Ces coordonn´ees sont d´efiniesà l’équation 2.27.

� : altitude.

����� %��� : zéro et pôle i définis pour le filtrage temporel dans le module de filtrage tempo-

rel.

) : numéro atomique d’un ´elément donn´e.

)	 : polynôme de Zernike num´ero* – équation 1.27.

# : facteur de grandissement des ´ecrans de phase travers´es par un ´etoile laser avant de les

sommer tous ensembles (d´efini à l’équation 2.21).

	# : direction donn´ee.

A% ��&�� : coefficient de r´etrodiffusion (calcul´e par Morris (1994)).

��
� : variations de l’amplitude du champ complexe au niveau du sol – ´equation 1.8.

Æ : variation de chemin optique `a l’altitude� – équation 1.2.

Æ� : distribution de Dirac.

Æ� : épaisseur d’une couche de turbulence suffisamment petite pour que les effets de la

diffraction soient n´egligeables.

Æ3 : largeuréquivalente de l’atmosph`ere pour une certaine g´eométrie d’étoiles guides, si

l’on utilise la méthode de filtrage optimis´e pour calculer le champ de vue tomographique

d’un système multi-conjugu´e (page 138).

Æ&�.� /� : oscillation de la pyramide – ´equation 1.41.

Æ., Æ/ : déplacement de l’image en abscisse et en ordonn´ee –équation 1.33. C’est le

barycentre de la tache dans chaque sous-pupille du syst`eme Shack-Hartmann – ´equation

2.9.

�Æ�� Æ�� : coordonnées du point P consid´eré pour expliquer le fonctionnement de l’analy-

seur pyramidique (page 23).

*@� : épaisseur de la couche de sodium. Lorsque l’on consid`ere une distribution gaus-

sienne, ce param`etre défini les valeurs minimales et maximales de la couche.

*� : taille du champ de vue tomographique d’un syst`eme consid´eré (page 138).

*�� : diff érence d’indice de r´efraction aux deux longueurs d’onde – ´equation 1.62.

*. : largeur de l’étoile artificielle dans l’analyseur Shack-Hartmann, d´efinie par l’équation

3.1.

*=� : la largeur Doppler de la raie de sodium est d´efinieà l’équation 1.50.

*� : diff érence de basculement pour deux longueurs d’onde – ´equation 1.62.
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*��, *�� : variation de phase en abscisse et en ordonn´ee –équation 1.33.

��	
� :décrit les variations du champ complexe au niveau du sol, sa partie r´eelle représente

les variations de l’amplitude du champ et la partie imaginaire les variations de phase –

équations 1.8.

� ��������� � : erreur tomographique pour un syst`eme multi-conjugu´e –équation 5.10.

��	.� 	�� : erreur résiduelle d’un syst`eme d’optique adaptative multi-conjugu´e en (	.� 	�) –

équation 5.13.

K : efficacité du du laser – ´equation 2.24.

 : distance angulaire du z´enith.

� : longueur d’onde.

�� : 589 nm. Longueur d’onde correspondant `a la transition d’énergie des atomes de

sodium –équation 1.50.

= : fréquence (´egaleà ���).

,���@'()� : détermine le n-i`eme moment de turbulence se situant au dessus de l’altitude

@'() (page 108).

I : fréquence ´egaleà�����.

9 : vecteur de commandes des actuateurs.

�' : écran de phase de taille L – ´equation 2.1.

���	
� : phase du champ complexe d’une onde ´electromagn´etique –équation 1.5.

���	
� : variations de phase du champ complexe au niveau du sol – ´equation 1.8.


��	
� : Phase du champ complexe `a l’altitude h en utilisant l’approximation des faibles

perturbations – ´equation 1.5. L’expression de
��
� au niveau du sol est obtenue en utili-

sant la convolution de Fresnel – ´equation 1.7.

���	N� : spectre de la turbulence de Kolmogorov ou de von K´arman selon la prise en

compte de l’échelle externe – ´equations 1.4 et 1.10.

���	N� : puissance spectrale des fluctuations de phase – ´equations 1.25 et 2.3.


�	
� 	#� : Ondeélectromagn´etique complexe – ´equation 1.5.

	
 : vecteur de position.

$� � $
�
 � : variance des mesures de pentes obtenues par l’objet( ou(� – page 78.

$�  � : variance de la diff´erence des mesures de centro¨ıde obtenues par les objets( et (�.

les deux mesure ayant des mesures corr´elées, un terme de covariance�  � est consid´eré

dans l’équation 3.2. Ce terme est utiliser pour ´etudier l’effet de l’élongation d’une ´etoile

laser sur la pr´ecision de mesure des pentes du front d’onde (chapitre 3).

$�
���
 : erreur de correction due `a l’effet d’anisoplan´etisme.

$ �� : section efficace d’absorption/´emission stimul´ee d’un atome – ´equation 1.55.

$�*(����+ variance résiduelle due au fait que qu’un tilt diff´erentiel soit introduit entre chaque

EL (page 107).

$��
�� : variance résiduelle due `a l’effet de cône –équation 1.65.

$�
 : variance du bruit de lecture en photons par pixel par trame - ´equation 3.5.
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$�
 � $
�
� : variances des mouvements diff´erentiels longitudinaux et transversaux obtenus en

mesurant les diff´erences de pente du front d’onde sur deux petites pupilles s´eparées d’une

distance connue (d´emontré par Sarazin & Roddier, 1990) – ´equation 1.24.

$
 � : épaisseur `a l’intérieure de laquelle 66� de la couche de sodium est concentr´ee.

$�!
)�" : variance résiduelle due `a la contribution de l’atmosph`ere mal sens´ee par l’EL (effet

de cône) calculée analytiquement par Parenti & Sasiela (1994) et discut´eeà la page 107.

$�(���" : variance résiduelle due `a la contribution de l’atmosph`ere située au-dessus de l’EL

calculée analytiquement par Parenti & Sasiela (1994) et discut´eeà la page 107.

$�� : variance introduite par le bruit de lecture du d´etecteur, d´efinieà l’équation 3.5.

$��� : erreur résiduelle liée au bruit de photon d´efinieà l’équation 3.4.

$���� : variance de la diff´erence de deux mesures non-corr´elées. L’équation 3.6 n’est pas

valide lorsque l’on compare les mesures obtenues par les diff´erentes ´etoiles laser, celles-l`a

étant fortement corr´elées.

$�=� : section efficace de la raie-� de l’atome de sodium en fonction de la fr´equence

relativeà la transition�-��� � �3���.

$���� : variance de phase.

� : temps de vie radiatif d’un atome.

�� : temps caract´eristique d’évolution de l’atmosph`ere –équation 1.19.

� : basculement du front d’onde – ´equation 1.62.

�� : angle d’anisoplan´etisme –équation 1.22.

�'() défini la position angulaire des ´etoiles laser dans un syst`eme multi-conjugu´e.

�1%21 : champ de vue corrig´e vigneté autour de l’objet scientifique – ´equation 5.3.

��1
%21 : rayon correspondant au champ de vue compl`etement corrig´e autour de l’objet

scientifique – ´equation 5.5.

�& : le rayon d’un champ de vue pour lequel la variance r´esiduelle atteint 1 $�� avec un

système multi-conjugu´eà7 miroirs déformables (voir l’équation 5.7).
	� : vecteur direction.

E : distance du centre du champ de vue aux ´etoiles guides (voir l’´equation 5.10).

���.� /� : forme des fonctions d’influence des actuateurs – ´equation 2.10.

A : déplacement maximum accept´e par un actuateur – ´equation 2.11.

J : angle entre le plan de diffusion et la direction de polarisation de la lumi`ere incidente –

paramètre utilisé pour calculer la diffusion Rayleigh `a l’équation 2.22.
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Liste des acronymes

ALFA : Adaptive optics with a Laser For Astronomy. Seul syst`eme europ´een d’optique

adaptative fonctionnant avec une ´etoile laser.

APD : Avalanche Photo-Diodeou photo-diode `a avalanche.

CAOS :Code for Adaptive Optics Simulation. Code développé par plusieurs instituts d’un

projet de type TMR.

CCD : Charge Coupled Deviceou détecteur `a charges coupl´ees. Ce d´etecteur est une

matrice de d´etecteurs ´elémentaires appel´es pixel. Chaque pixel ´emet unélectron lorsqu’il

reçoit un photon.

COME-ON : système prototype d´eveloppé au début des ann´ees quatre-vingt-dix par l’O-

NERA, l’observatoire de Meudon et l’ESO. Ce syst`eme aété installé à la Silla au foyer

du télescope 3,6 m de diam`etre.

CVS :Curvature Wavefront sensorou analyseur de courbure. Ce syst`eme mesure directe-

ment la courbure du front d’onde en soustrayant l’une `a l’autre une image intra-focale et

une image extra-focale.

DM : Deformable mirrorou miroir déformable. Miroir compos´e d’actuateurs ou d’une

membrane permettant de changer la forme de sa surface. Syst`eme utilisé en OA.

EL : étoile laser. Etoile artificielle cr´ee en propageant un faisceau laser jusqu’`a la couche

d’atomes de sodium, situ´ee dans le m´esosph`ere terrestre.

EN : étoile naturelle.

ER : étoile de référence – comprend aussi bien les ´etoiles naturelles que les ´etoiles laser.

LBT : Large Binocular Telescope.

LGS : Laser Guide Starou étoile laser guide. Une ´etoile artificielle est cr´eée en lanc¸ant

un laser et en le focalisant `a une certaine altitude de l’atmosph`ere. Le laser diffuse des

molécules ou des atomes selon l’altitude de focalisation et la longueur d’onde du laser.

LIDAR : LIght Detection And Ranging. Système optique ´equivalent au radar.

MACAO : Multiple Application Curvature Adaptive Optics.

MMT : Multiple Mirror Telescope.

NAOS : Nasmyth Adaptive Optics System. Système d’optique adaptative en construction

pour le VLT. Il sera plac´e en amont d’une cam´era infrarouge.

NGS : Natural Guide Starou étoile guide naturelle. Tout objet du ciel suffisamment

brillant est utilisable en tant qu’´etoile guide (le soleil, ´etoile, planète, galaxie, ast´eroı̈de,

etc).
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OA : Optique Adaptative. Syst`eme permettant de mesurer les perturbations de l’atmosph`ere

à l’aide d’uneétoile guide artificielle - LGS - ou naturelle - NGS. En boucle ferm´ee, ce

système corrige des perturbations grˆaceà un miroir déformable.

RTN : Research traning and Network project– projet europ´een du mˆeme type que les

projets TMR.

Seeing : Quantification de l’´etat perturb´e de l’atmosph`ere. La tache de seeing est d´efinie

par le param`etre de Fried
�.

SHS :Shack-Hartmann wavefront sensorou analyseur de type Shack-Hartmann. Syst`eme

composé de sous-pupilles et g´enéralement utilis´e avec un CCD. Permet de mesurer la

pente locale du front d’onde dans chaque sous-pupilles.

STF :Structure Transfert Functionmodule du code CAOS calculant la fonction de struc-

ture des ´ecrans de phase.

Tip-tilt : Modes de basculement en x et y. Ce sont les deuxi`eme et troisi`eme polynomes

de Zernike.

TMR : Training and Mobility of Researchers– projet financ´e par la communaut´e eu-

ropéenne visant `a grouper les travaux de diff´erents laboratoires sur des sujets communs.

TNG : Telescopio Nazionale Galileo.

VLT : Very Large TelescopeEnsemble de quatre t´elescopes de huit m`etre de diam`etre

chacuns, plac´es au sommet du Cerro Paranal au Chili, au cœur du d´esert de l’Atacama.
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1.16 Sch´ema d’un miroirà actionneurs discrets en mat´eriau piézo-électrique . 29
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Résuḿe :

L’optique adaptative est un outil essentiel pour la g´enération des t´elescopes de dix m`etres et sera incon-
tournable avec les t´elescopes extrˆemement grands (de l’ordre de 100 m de diam`etre). Le manque d’´etoile
guide naturelle n´ecessaire au fonctionnement de tels syst`emes a tr`es vite pouss´e les scientifiques `a recourirà
l’utilisation de laser pour produire des ´etoiles guide artificielles. J’ai particip´e au développement d’un code
numérique simulant diff´erents syst`emes d’optique adaptative avec ou sans ´etoile laser (CAOS). Je me suis
plus particulièrement attach´eeà modéliser la propagation du faisceau laser et l’´etoile laser elle-mˆeme. J’ai
abordé les problèmes d’élongation de l’étoile artificielle et de la diffusion Rayleigh et j’ai montr´e l’impor-
tance de la position du t´elescope auxiliaire. Par ailleurs, j’ai ´etudié une technique `a plusieurs ´etoiles laser
(méthode 4 EL). J’ai notamment montr´e que la diminution de l’effet de cˆone est contre-balanc´ee par la
quantité de photons n´ecessaires pour une bonne mesure des modes de bas ordres. La correction en terme de
rapport de Strehl est compar´ee aux performances obtenues avec une ´etoile laser et je montre que la m´ethode
4 EL réalise un compromis int´eressant entre optique adaptative classique et m´ethodes multi-conjugu´ees.
J’étudie enfin certaines limites de la tomographie par une m´ethode analytique et d´etermine l’erreur mini-
male de reconstruction de la phase pour une largeur ´equivalente de la turbulence atmosph´erique donn´ee.

Mots de cĺe : optique adaptative,étoile artificielle, étoile laser, laser, tomographie, ḿethode multi-

conjuguée.

Summary :

Adaptive optics is one of the essential tools for the 10 meters class telescopes and will be unavoidable
with 100 meters telescopes. The lack of natural guide star needed to operate adaptive optic systems has for-
ced scientists to resort to artificial guide stars produced by laser beams. I took part in the development of a
software for simulation of adaptive optics systems either with or without laser guide stars (named CAOS). I
especially took care of the laser beam propagation and the artificial guide star modeling. I consider the spot
elongation effect and the Rayleigh scattering and show the importance of the position of the auxiliary launch
telescope. I also study a new method using four artificial guide stars (4 LGS method). I demonstrate that
the reduction of the cone effect is limited by the increasing number of photons needed to determine the low
order modes. The Strehl ratio is compared to the one obtained with one artificial guide star and we conclude
that the 4 LGS method provides an interesting compromise between classical and multi-conjuguate adaptive
optics. Finally, I investigate some of the theoretical limits of tomography and derive the minimal error on
the phase reconstruction for a given atmospheric layer equivalent width.


