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Avant Propos

Al'or'ee du XXF siecle, I'installation de sysimes d’optique adaptative sur tous les grands
télescopes fait resurgir le manquettile de gférence suffisamment brillante pour obser-
ver des objets faibles et 'utiitde I'étoile laser est universellement acaptC’est dans

ce contexte que la commission eueephe a dCidé en 1997 de financer le projtaining

Mobility of Researcher§TMR) appe€ Laser guide stars for 8 meters telescodesTMR

comprend sept groupes :

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

— le Department of Physics, University College Galveaylirlande,

— I Imperial Collegea Londres en Angleterre,

— I Osservatorio Astrofisico di Arceté Florence en Italie,

— I" Instituto d’Astrofisica de Canariasuxiles Canaries,

— le Max Planck Institutiir Extraterrestriche Physik Garching en Allemagne,

— I'Observatoire Europén Austral (ESOa Garching en Allemagne.

Cing groupes de travail omtté formés pouretudier les diférents proldmes assoesa

I'utilisation d’'uneétoile laser :

— Groupe A -Gain apporté par I'étoile laser sur I'astrophysique L utilisation d’'une
etoile laser va de toutvidence augmenter le nombre d’objets scientifiques observables
avec I'OA. Beaucoup d’objets scientifiques sont en effet trop faibles pour corriger I'en-
semble de la perturbation mais suffisamment brillants pour mesurer les aberrations de
bas ordres. Il faut cependant aussi coassd les objets &s faibles eetudier la possibi-
lite de les observer en mesurant le basculement du front d’'onde (modes tip et tilt), soit
a I'aide d’'uneetoile naturelleégerement hors de I'axe optique deléscope, soit par
d’autres nethodes.

— Groupe B “ogiciel de simulation de sysemes d’optique adaptative avec lasele
développement de ce coégait I'un des objectifs majeurs de ce projet. Le logiciel final
est maintenant disponible pour tous les membres du TMR (jederdis plus largement
au chapitre 2).

— Groupe C Etude des probEmes ogrationnels L equipe de I'Institut du Max Planck
a étudg les probtmes de acuri€ lors de I'utilisation du laser, de pollution lumineuse
par le laser et de maintenance sur le syst ALFA (Adaptive optics with a Laser For
Astronomyinstallé a Calar-Alto au foyer cousldu Elescopea 3.5 m de diamtre par
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CHAPITRE 0. AvANT PROPOS

les Instituts Max Planck d’Heidelberg et de Garching). L'effet du laser sur lemsest”
d’optigue adaptative en terme de bruit de fond, de calibrations a eissiudié (voir
Ott & Holstenberg (1998), Ageorgex al. (2000), Daviest al. (2000b) et Ageorges
et al. (1998) pour plus de pcCisions ainsi que le chapitre 3).
— Groupe D -Analyseurs de front d’onde de prochaine @rération. Les analyseurs
de front d’'onde doivergtre adamsa I'utilisation du laser. Le champ des sous-pupilles
doitétre optimig, la pecision des dfecteurs dokfre aneliorée et I'on doit acelérer le
traitement de doregs. LEtoile laser (EL) apporte laggessi’de a&terminer le bascu-
lement et un des buts du TM&dit aussi détudier diférentes mathodes de mesures du
tip-tilt (laser polychromatique, ou cigare-lasexatits aux paragraphes 1.3.5 et 1.3.5).
L etude de lagduction de I'effet de@rie est aussi uelément important du TMR. Enfin,
ce projet avait aussi pour but d’avancer daesude tieorique des systes d’optique
adaptative multi-conjugrqui permettent d’augmenter le champ cagr{goir chapitre
5 et le rapport Le Louarat al,, 2000) en utilisant des systes d’analyse des perturba-
tions pluselabokEs.
— Groupe E -Résultats exg@grimentaux. Au cours de ces trois aer§, ALFA aeté
amelioré, et est utilis’aujourd’hui pour des observations scientifiques. Les deatRor”
des principales propess pour mesurer le basculement en utilisant un faisceau laser ont
ete tes€es : I'exggrience polychromatique et le cigare-laser. Des campagnes de mesures
de profil de turbulence ont aussté " merees (Klickers, 1998).
J'ai ainsi commene'ma tlese en octobre 1998 'ESO sur un financement du TMR.
J'ai travaillé sur certains probmes spcifiques au laser commeelongation de Etoile
artificielle ou sur la recherche de solutiarfeffet de @ne. J'ai particip'a I'elaboration
du code nurafique en simulant la tache laser dans soagrdli€, depuis le tir du laser
jusqu’a son arriee dans ledlescope.
Effectuer une teSe au sein d’un regroupement ew@ep m’a permis de collaborer prin-
cipalement avec I'Observatoire d’Arcetri mais aussi avec I'Institut Max Planck lors de la
vérification des simulations par une comparaison aux despratiques. L'avantage d’'un
environnement comme celui de 'ESO, et plus partendiment du groupe instrumenta-
tion m’a permis de suivre lageglisation d’'un systime d’optique adaptative comme NAOS
(Nasmyth Adaptive Optics Sysbeet aussi les phases de conception et efendion de
MACAO (Multiple Application Curvature Adaptive Opticdans un contexte de comp”
tition internationale intense, I'optique adaptative est incontournable pour atteindre une
résolutionequivalentea’la limite de diffraction avec deslgscopes au sol. Ce travail suit
Ievolution des ides dans le domaine de 'OA en commamicpar les questionselEsa
la tache laser et finissant avec le concept dessystmulti-conjuga’et un avant-gat"des
performances atteignables avec un teleiyst.
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Chapitre 1

Introduction

Lorsque Gali€e construit sa premie lunette astronomique en 1610, nul ne s'imagine
que quatre gcles plus tard de®lescopes de 10 etres de diamtre seront construits
en masse. Il ne se @occupe pas non plus de lagtadation de son image en raison de
I'atmosplere. Mais d’ailleurs, qu’est-ce que I'atmosph ?

Je vais pesenter successivement dans ce chapitre les ptépdé I'atmospére et quelques
paranetres utiles pour la caraaiSer, puis j'introduirai 'optique adaptative, ses dithts
eléments ainsi que le concept detbile laser et ses pradties assoes.

1.1 Latmosphere terrestre

1.1.1 Description gnérale

La terre est entoe€ d’'une atmospre de quelques centaines de kiktneS dEpaisseur

stratifiée en 4 zones principales :

— La troposphkre se situe entre le sol etaB15 kilonetres d’altitude. C'est la zone la
plus dense. Sa terapdture @crat avec l'altitude, passant de 17 degrén moyenne au
niveau du soh’-52 degesa 15 km. La majeure partie de la turbulence atmesigjoie
provient de cetteagion.

— La stratospére sétend de la troposgne jusqua 50 km. Sa temgrature crd graduel-
lement jusqua -3 deges.

90% de I'atmosphere est contenue dans ces deux couches.

— La mésospbkre lui sucede jusqua environ 85 km (la rSopause allant juscu’105-
120 km). La temprature est alors de -93 degt”

— La dernére zone appek thermospére sétend jusqua environ 600 km.

La tempgrature varieehorn€ément avec l'altitude. 1l est cependant possible de censid”

que I'atmospkre entere est une succession de couchesarilibre thermique et que la

jonction de deux couches est le lieu delarige de temgrature. L'indice deafraction de

I'air est essentiellement inversement proportiorakd temggtrature, on peut donc suppo-

ser que I'atmospdre est un ensemble de couches d’indicesflaction diférents.

1



CHAPITRE 1. INTRODUCTION
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FIG. 1.1 Répartition de I'atmosphre terrestre - Dessin de la NASA

Entraversant I'atmoshe, la lumére d’'uneetoile est @viéea chaque changement d’indi-
ce de I'air. L'oeil n’est pas &S sensibl@ ces perturbations mais leur effet est perceptible
par la scintillation degtoiles et neime encore plus visible par le gidnmene de mirage :
I'atmosplere chaufée pes du sol change d’indice defraction et courbe les rayons pro-
venant du ciel. La couleur bleue du ciel ressengbimeetendue d’eau comme le montre
I'image 1.2L. On peut aussi comparer I'effet de I'atmogpé au courant d’une rigie : si

1. Extraite de I'adresse Internet de I'encyatolid HACHETTE http ://www.club-internet.fr/encyclopedie en recher-
chant le mot mirage.



1.1. LATMOSPH ERE TERRESTRE

Image du ciel
bleu : weau »

Fic. 1.2 Quel est I'effet de I'atmospire ? Il change le front d’'onde deétoile. Une similitude existe avec
le mirage : le dhangement de l'indice de I'air est la coaguence de ces deuxgiongénes. Comme on voit
uneétendue d’eau qui n’est que I'image du ciektbile apparat déformee, taveluee.

I'on met un kEton dans I'eau, une cassure appaar celui-ci juste au niveau de la surface
de I'eau. C’est le changement d’indice quéeerce pkhonene. Chaque rayon lumineux
de l'objet subit cet effet de nombreuses fois en traversant I'atnevspét I'image que
I'on forme depuis le sol estés differente de I'objet original. La centaine de kiletres
d’atmosplere pesente entre la esospkre et le sol suffia détériorer I'information de
phase contenue dans la lware de Etoile.

Cette cttérioration est la combinaison de ces variations d’indice qui eTenane variation
de chemin optique

§ = /nz(z)dz (1.1)

apes la traversé de toute I'atmosghe.n;(z) est I'indice de efraction de 'aira I'altitude

z. Il est au premier ordre irgpendant de la longueur d’onde. Lefdfmation de la surface
du front d’'onde (appelé aussi diffrence de marcheggéralement exprim®é en microns
ou en nanoratres) est une quardithdépendante de la longueur d’'onde. La fluctuation de
la phase du front d’'onde est redid la fluctuation du chemin optique par la relation :

¢ = ko, (1.2)

ou k = 2m/\ est le nombre de d’'onde, étant la longueur d’onde &t est dfinie a
I"equation 1.1. Pour uneemie fluctuation de chemin optique, les variations de phase sont
plus petites vers l'infrarouge. L'indice defraction variant spatialement, tous les rayons
lumineux provenant d’'un objet ne sont paviks de mar@re identique. Roddier (1981) a
fait uneétude @taillée des effets de la turbulence en imagerie. Celle—cierstrglement
consicgrée comme un processus stationnaire. Les fluctuations de lindicefigetion
ont une distribution gaussienne et Kolmogorov fut le premaiegriver leur statistique
spatiale.

La variance de la diifence entre deux valeurs d’indice ddraction est directement
proportionnellea’ la variance de la diéifence de deux valeurs de teengture en deux
points différents. La variation de terepature @pend uniquement du taux de production
d’energie turbulente, du taux de dissipation exollaire et de la distangéentre les deux
points€tudiés. On considre donc que l'indice deeffaction épend de la temgrature et

3



CHAPITRE 1. INTRODUCTION

de la concentration de vapeur d’eau.
L'effet de la variation de la concentration de vapeur d’etant r€gligé, la fonction de
structure de l'indice deafraction est dfinie par :

Du(|p1) =< [n:i(7) = ni(7F+ PP >= CR|*>. (1.3)

Le coefficientC,, est apped’coefficient de structure de I'indice defraction. Il est pro-
portionnela la constante de structure de la tergitre. Les symboles> indiquent le
calcul de la moyenne. 1@ est cEfini enm—2/3, et varie entra0~'% et 10~2° m~2/3 pour
un profil d’'Hufnagel (Hufnagel & Stanley, 1964) comme indégula figure 1.3.

La puissance spectrale des fluctuations de I'indiceefi@ction est alors &finie par le
spectre de Kolmogorov :

—11/3

®,,(C) = 0,33C2(2) (] (1.4)

pour des fequences comprises entréC, < ‘5‘ < 1/ly.

Comment I'indice de I'air agit sur la luréire ?

Selon la tleorie des ondesléctromagafiques, tout faisceau lumineux estadit a la co-
ordonree ¢, h) par une amplitudel, et une phase complexe. SiI'on coresid une onde
monochromatique plane, ellessfit :

W () = Ao explign(r)]. (1.5)

A, est le module du champ comple¥g (7) et ¢, (7) la variation de phase introduite par
les variations de I'indice deeffaction dans la couchié a 'altitude h. ConsidfonsA, =

1 pour simplification. Young (1970) a moetgue lors d’'observations astronomigaas
angle Znithal inrieura 60 deges, on peut supposer que la variation de phase induite par
une couche de I'atmosphe dépaisseudh est tes petite devant I'unit” Les fluctuations
produites au sol par une couche s I'altitude / sont alors éfinies par :

U (7) = 1+ idp(7) (1.6)

C’est I'approximation des faibles perturbations.
Lorsqu’il y a plusieurs couches, les fluctuations de phase s’additionneatregment.
Le champ complexe au niveau du sol est dopaf la convolution de Fresnel :

T2

() = [1+i6(7] @ [ explim )

Lo 1 r?
= 1+[¢(")® VA exp(mm)] (1.7)
Le symbolex décrit la convolution. On obtient aindiy(7) = 1 + €(7) ol €(7) = x(7) +

ipo() décrit les variations du champ complexe au niveau du sol :

1 r?

x(r) = ¢(7"4)®ECOS(7TE) (1.8)

4



1.1. LATMOSPH ERE TERRESTRE

1 r?

$o(7) = ¢(7”4)®E5in(7fm) (1.9)

Sa partie eelle x () rep®sente les variations de I'amplitude du champ et la partie imagi-
naire ¢y (1), les variations de phase. Dans I'approximation de champ prochesgliga”

les fluctuations de I'amplitude et donc la scintillation.

La fonction de structure d&,(r) est alorsegalea la fonction de structur®,,(p) de la
phasep, () (démonte par Fried, 1966b). Roddier (1981) montre que cette approximation
introduit une erreur au plus de quelques pourcents.

Mais gu’est-ce que la scintillation ?

C’est la fluctuation temporelle de I'amplitude de I'ondiectromagatique d’'un objet
dont la lumere a traversTatmosplere. Cette variation estegérée 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 spldicent provoquant un brassage de la &naipire

et donc de l'indice deefraction. L'ondulation de I'indice deeffaction de I'atmospére

agit comme des lentilles convergentes ou divergentes sur latarde I'objet astrono-
mique. Afin de percevoir ces fluctuations d’inteaspatiales et temporelles, les couches
doiventétre suffisammerdloigrées de la surface collectrice de photoetedcope). C’est

le prénonene des ombres volantes observable loeslipses totales du soleil. De nom-
breusegfudes onefé effecti€es sur la scintillation. Draviret al. (1997a,b, 1998) @sen-
tent I'état des connaissances sur cemdiiene et discutent des propgs des spectres de
puissance temporels et de I'effet de la taille de I'ouverturestkstope. Enegligeant la
scintillation, I'image de I'objet a une intensitonstante mais estdée dans une tache
plus ou moins grosse etaguliere.

Quelles techniques peuvent-eligre applig@es pour s'affranchir de I'atmosphe ?

Le moyen le plus: simple» est d’'observer sans atmogh. Le €lescope spatial Hubble
(voir I'image 1.4)était ainsi plae”en orbite le 25 April 1990 par la navette Discovery
(STS-31)a une altitude de 600 km. Il fonctionne encore et son repapliade NGST —

un telescope de 8 m de diatme — est dja programre; I'objectif étant de le placer au
point de Lagrange L2 oa mi-distance de Jupiter! Il serait ainsi continuellement each”
du Soleil par la Terre et pourrait observer sans interruption.

Cependant, construire deddScopes spatiaux implique certaines limitations pratiques de
fonctionnement et un et &lee. Aussi, dans le srhe temps, les astronomes ont essdg/”
créer des lunettes actives aux €lescopes afin de corriger en permanence des variations
de I'atmosplere. GHcea I'optique adaptative, les variations de phase sont reesugin
direct et transmises un miroir &gformable qui les compense en appliquant une phase in-
verse. L'image de I'objet est coreg en grande partie des perturbations de I'atmexsgph”
Le fonctionnement d’'un sysie d’optique adaptative esectit plus en étail au para-
graphe 1.2.2.
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FiIG. 1.4 Le telescope spatial Hubble — image de la

FiG. 1.3 Profil de turbulence de I'atmospgite cefini
ASA

par Hufnagel & Stanley (1964).

1.1.2 Les paranetres importants

L'atmosplere est urecoulement turbulent qui dissipetiergie par lI'interradiaire de cas-
cade de tourbillons de plus en plus petits. Deux grandeurs la essaett : uneechelle
internel, et uneechelle externé,,.

L echelle interné, est la taillea laquelle les tourbillons cessent de se scindemndigie
est alors dissipé par friction visqueuse. &thelle extern&, repesente la taille au dal”
de laquelle les tourbillons n’existent plus ou ne sont plus isotropes et lmasg_orsque

le diametre du €lescope estas inErieura L, et trés supftieuraly, 'atmosptere suit la
loi de Kolmogorov (1941)dquation 1.4). von Karman & Howarth (1931) introduisent
I"echelle externe dans ce spectre et leefmissent comme :

o\ —11/6
P, (5) = 0,033C? (cQ + ( ! ) ) (1.10)

27T£0

Les valeurs déd, et £, sont indig€es au tableau 14 la page 10 et laetérmination
experimentale deC, est dEcrite juste a@s ce tableau. LeslEscopes& 8 m dediamétre
subissent dja I'effet de I'échelle externe.

Trois autres paragtres sont irgfessanta introduire :

— le dianetre de Fried,

— le temps d&volution de la turbulence,

— le domaine d’isoplagtismed,

Nous allons les &Crire plus en dfail.

Le dianetre de Fried :

Fried & Could (1966) et Fried (1966a, 1966b) marent qu’il existait un diamtre cri-
tique pour un ¢lescope au dealduquel la @solution du ¢lescopeetait limitée par I'at-

6



1.1. LATMOSPH ERE TERRESTRE

mosplere. Ce diaratre correspona la taille des zones de turbulence isotropes et ho-
mogenes. Si I'on regarde avec ugléscope beaucoup plus petit que ce dittm I'image
n'est pakeclage. Par contre, avec un gramdescope, I'image est compesde tavelures
dont la position et I'intensé varient temporellement comme on peut le \®ika figure
1.5.

linage courte pose Image longue pose

Al 10

i
AlID

M =15cm. DD=8ma 500 nm

Fic. 1.5 Simulation d'images longue pose et courte pose obtenues avedastope de 8 m et uy de
15 cma A =500 nm.

On peut @terminer ce diaetrea partir des parasgtres classiques de I'atmospbk: une
variation d’'indice deefraction implique uniqguement un changement de la phase de I'onde
électromagafique et donc le passage de I'altitutie (7 + p) — p'étant petit — se traduit par
une difference de phase. SiI'on suppose une statistique gaussienregunfdcilement

la covarianceB,,(p) de I'onde entre” et (7 + ) en calculant la variance de la difénce

de I'onde€lectromagaftique :

Bu(f) = exp— < [0(7) — (7 + P > (1.11)

La variance de la diéffence de phase |4(7 — ¢(7 + p)|* > (variance spatiale de I'at-
mosplere) est appek la« fonction de structure D, de la phase. Elle suit la loi d’Obu-
khov (seule la phasesgpend de l'indice deafraction) et eségalea :

Dy(7) = 2,91k%|315C2(h)5h. (1.12)

dh est I'épaisseur d’une fine couche. En supposant que la turbulencepastie” dans
plusieurs couches fines, on peut exprimer la fonction demite par la somme des
perturbations toutes les altitudes :

= ]' - = = =
By(p) = exp —5[2, 91K |13 3_ Cu*(hy)ohj] = exp—K|olE,  (1.13)
J

ou K décrit les conditions d’observation. Ceci estgralisablea’une atmospdre continue
si on a un grand nombre de couchespiiisseur dh. K est alorefii par :

@(2_”)2/02(@ dh_. (1.14)

K =
2 A cosy’
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CHAPITRE 1. INTRODUCTION

(cosy)~! est appede la masse d'air.

Lorsque I'on considre des images obtenues avec un long temps d’exposition, la puissance
de Esolution d’'un ¢lescope au travers de la turbulence estdgnéle sur les &quences

du produit de la fonction de transfert optique @lescope et de la fonction de transfert
optique de I'atmospére By (/). Lorsqu’il n’y a pas d’atmospére, I'image de Etoile

est limitee par le diaratre du €lescope D. Lediescopefant circulaire, on consale que

sa fonction de transfert est circulaire sans obscuration centrale ; c’est la fonatan
membert:. On dfinit la puissance dessolutior? de I'image par :

Rq= EW(D/)\)Z. (1.15)

En pesence d’atmosne, la puissance desgoélution d’'un grandefescope (hypottse
que D> ry) ne dpend plus du diaetre de ce dernier mais de la taille des cellules de
perturbations (voir la figure 1.5). Lasolution du ¢lescope est aloegalea I'integrale
deBy(p/A)

Roo = (67/5)K~50(6/5). (1.16)

On peut &finir un dianetre de ¢lescopesquivalentr, en supposant quR ., estégala
i’ﬂ'(?“o/)\)z.
On obtient alors :

ro = [0,423(2%)2(0057)l/dhCHQ(h)]3. (1.17)

ro dépend de I'angleariithaly, du profilC,*(h), et de la longueur d’onde. La fonction de
structure @finie par Iéquation 1.12 peudtre recrite :

. |71
Dy(7) = 6,88()""* (1.18)
ro est le dianetre caradfistique des cellules de turbulence pour des conditions atraesph”
riques donees. Ce paraatre augmente vers l'infrarouge ce qui est en accord avec le fait
que les perturbations de phase diminuent.

Le temps caraétistique dévolution de I'atmospre :

Le temps dévolution de I'atmospére est aussi un paratne tes important. C'est le
temps caraefistique au-del duquel I'atmospére en un poina vari. Il contraint la vi-
tesse de correction d’'un sgshe d’optique adaptative. llegpend de la vitesse moyenne
d’evolution de I'atmospére et de-,. De I'ordre de quelques millisecondes dans le visi-
ble, il est difficile de corriger les imagesune telle vitesse et c’est par cegsent une

2. Aussi appedée €solution en largeur de bande (voir Roddier, 1981, pages 300-301 et 338-84@as confondre
avec I'angle détalement de la distribution d’irradiance d’un objet lieniar la diffraction. On efinit alors deux gran-
deurs : la largeua imi-hauteur de la fonction d’Airggalea 1,03\/ D et la distance du premier anneau sombre au centre
égalea1,22\/D.
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difficulté technologique majeure des ®ysEs d’optique adaptativeamie si dEnormes
progres ont @&ja été faits depuis le premier syshe.
To

==, (1.19)
U

ou 7 est la vitesse moyenne du verfthie par :
__ [ranjsmyPream]™

7=  ah CZ0h) . (1.20)

L’'angle d’anisoplagtisme :

Le dernier paramtre utile est appellangle anisoplagtique. s que I'objet scientifique
est trop faible, on a recoussunectoile guide deeférence pour mesurer les perturbations
de I'atmosplere. Cependant, cetttoile de eférence ne peut pa&tre tropeloignée angu-
lairement de I'objeta corriger sous peine de ne plus mesurer &maperturbation. On
déduit que la correction seedfade avec 'augmentation de la distance angulaire. Si I'on
suppose une correction parfaite sur I'axe optique duesyst le paratre apped’d, est
défini pour une dgradation de la correction d’un factelyfe.

Déterminer cet angle d’anisoplkeiisme reviena calculer la fonction de caefation entre
deux surfaces d’onde provenant de deux directionswdfftes.

Objet Référence

—
—_

télescope

FiG. 1.6 Lorsque Ietoile de Eference est trogloigrée de I'objet, la correction ne peut pésre effectée :
la perturbation traverge par la €ference est diffrente de celle traveée par I'objet. Le choix d’unétoile
de réference est donc linétpar sa distance angulair@ I'objet scientifique.

Cette fonction de coelation sEcrit :
Bs(7) =< U(7,0)U* (7 + 5,0 — @) > . (1.21)
Fried (1982) a mon& que I'angle isoplagtique est dtermir€ par :

Bo = [2, 905k (cos)®/3 / dhC,2(h)h33]) 4. (1.22)
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L'utilisation d’'une étoile de eférence sitaéa une distance angulaifede I'objet scien-
tifique introduit une erreur dans I'estimation du front d’'onde de I'objet scientifique. La
variance esiduelle du front d’'onde de I'objet scientifique coerigar I'étoile de eférence
est obtenue par le rapport :

Taniso = (0/00)°° (rad?) (1.23)
Il faut cependant remarquer que ce pagam®d, est d&fini pour une ouverture infinie ce
qui donne desasultats pessimistes. Le champ de ver Est en moyenne le double @i
défini par Fried.
Ce paramire eskegalement essentiel pour un ssie d’optique adaptativeemie si son
effet négatif est indirect : la couverture du ciel est liggtcomme nous le verrons un peu

plus tard.

La connaissance de ces pargines

Les principaux paraetres |Esa I'atmosplere ontete definis ci-dessus. Leur ordre de
grandeur est @sSeng dans le tableau 1.1 pour une longueur d’'onde de 500 nm.

TAB. 1.1 Ordre de grandeur des principaux paratnes lesa I'atmosplere pourA = 500 nm.

Paranetres lo Lo (M) ro (M) | 79 (MS) | 6y (arcsec)
Valeur glgmm-1cm| 15-100| 0,1-0,25| 5-15 1,8

Leur connaissance est essentielle pour les gragldsddpes et de nombreuses mesures
ont ét effecti€es afin de eferminer pecig€ment leur valeur pour chaque site. Plusieurs
types d’instruments permettent detdfminer les paraetres atmospdriques. Les plus
utilisés sont les SCIDAR, les laes’de ballons, les systies DIMM et le GSM. Je vais
décrire les mesures effeeeas par chaque sygshe.

1. Le SCIDAR (voir Vernin & Roddier, 1973; Roce& al., 1974, pour une description
de I'instrument) est un systie qui mesure les fluctuations d’irradiance ereddfits
endroits. On peutetiuire la vitess& de la couche de turbulence en calculant la
fonction de corelation spatio-temporelle entre la fluctuation obsera un point
donrg et celle obseeea un pointeloigré 5 au bout d’'un temps. La vitesse est
détermirée par le maximum de la fonction deabre€lation. De neime dans l'es-
pace de Fourier, ladédquence temporelle est d&finie parw = k.. Les fonctions
de corglation spatio-angulaires permettent d’obtegni g.h. Linconvénient d’un
tel syseme est son insensib#itaux prenmeres couches de I'atmospie. Le SCI-
DAR gérérali (decrit dans Avilaet al,, 1997, 1998; Fuchst al,, 1998; Masciadri
et al, 1999) permet de mesurer les prenmas couches de turbulence en conjuguant
le sysemea une altitude edative. La valeur de 6 km estgralement choisie.

2. Le lan& de ballons permet de mesurer les fluctuations de ¢estyn’e en fonction
de l'altitude. Nous avons vu peddemment que la terepature fait varier I'indice

10
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de éfraction de I'air. A partir des fluctuations de la teengture, il est possible de
déduire le paramtrer,.

3. Le Differential Image Motion Monitomesure les diffences de pente du front
d’onde sur deux petites pupilleggages d’'une distance connue. Sarazin & Rod-
dier (1990) montrent que les variances des mouvemengseiifiels longitudinaux
et transversaux sont reB’au paraetrer, par :

o2 = 2X%r5°%0,179D7/% — 0,0968d /3]
o? = 2%, °*0,179D7/% — 0, 1454~/ (1.24)

dés que la distancé entre les deux ouvertures de dietme D \erifie d > 2D.
De nombreux systmes DIMM sont instaél§ maintenant dans déffénts observa-
toires (voir par exemple I'instrument instaliluxifes Canaries, eCrit par Vernin &
Mufoz-Tuidn, 1995).

4. Le Grating Scale Monitoest d&gcrit par Martinet al. (1998). Le systime est com-
pos de 4 €lescopes de 10 cm de diatre chacuns, trois sont pksen configu-
ration L et le quateme est sur le emhe support que leetéscope centralepag
de 25 cm. Cet instrument permet detekminer le diaratre de Fried-, I'echelle
externe moyenng, définie par Borgnino (1990) et le temps camdtiquer,. Plu-
sieurs campagnes de mesuresei@tmerges 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
(supérieursa 200 m) neéme dans les meilleurs sites comme le Cerro Paranal. Les
mesures de, sont en accord avec lesgultats obtenus par les systes DIMM.

Toutes ces mesures permettent de mieux corenkss sites d’observations. Il est cepen-
dant impossible encore deqwdir la quali€ du ciel nEme quelques heuraed’avance.
Avant de dcrire ce qu’est un sysine d’optique adaptative, j'ai voulugsénter un outil
mathématique tes utili€€ dans la suite de ce manuscrit.

1.1.3 Les polyrdomes de Zernike

L'outil de base couramment utikspar le monde de I'optique adaptative et aussi dans
cette these est 'ensemble des pobmes de Zernike. Ces polgmies ont comme ietét
essentiel leur support circulaire et leur orthogoralltioll (1976) a dvelop@ une ex-
pression analytique de leur variancestuitile pour les simulations d’atmosgk de type
Kolmogorov.

A partir des expressions de la fonction de structure et de la puissance specjuatgohs

1.4 et 1.17) on peutatluire la puissance spectrale des fluctuations de phase :

= 0,023, - _
4(0) =~z I e (1.25)
0
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Nous avons vu I'expression de la fonction de structure de la turbulence aep@tion
1.18 pour une atmosphe de type Kolmogorov.
La surface d’'ondee&formée par la turbulence atmospigue peutfre repesente par :

¢(Rp,0) =3 a; Z;(p.0). (1.26)

Dans la @composition 1.26, les coefficienis sont a€atoires. On peut en calculer les
variances (Noll, 1976) et les tracer en fonction Jdéfigure 1.7). Les premiers modes

sont proches des aberrations optiques connues : coma, astigmatisme par exemple. Les
variances indigeésa la figure 1.7 montrent 'importance de latdrmination des premiers
modes : ceux-ci ont le plus de poids et doivent detre Tes mieux mesas pour avoir

une bonne correction du front d’onde. Les paymes Z forment une base orthon@e”

1.0000F T T
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Fic. 1.7 Variance atmospérique des coefficients; de la turbulence de type Kolmogoro&ecbmpoée sur

les polyrdmes de Zernike. Ce graphique montre I'importance des premiers modes de Zernike dans le spectre
atmosplérique (pourD /ro = 1). Les deux basculements régenten& eux seuls g¥s de 90 pourcents de

la variance globale du front d’onde sur I'ouverture d’uilescope. lls doivent dor&tre corriges avec
attention.

L'expression de ces polgmies normaliss sur la pupille estefinie par :

si m#0:
foair = V4 1R™(r)v/2 cos mf (1.27)
et
e = V/n+ LR (r)v2sinmé (1.28)
si m=0:
Z; = Vn+1R)(r) (1.29)
avec
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oo (-1’0 = 9)
By = ' 2% (1.30
(r) 52:;) sl(n+m)/2 = s]l[(n —m)/2 — s]! ( )
(1.31)
Degré azimuthal M
0 1 2 3
@
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: ¢
I
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£ tip tilt
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FiIG. 1.8 Aspects des premiers poimes de Zernike.

Cette base de polymies permet deadérminer la qualé’de correction en tant qu’ordre
radial et de voir si tel ou tel mode spfique n'est pas bien mesupar I'analyseur.
Nous verrons au paragraphe 1.2.2 I'uéiliies polynines de Zernike comme base de
décomposition.

Les outils de basestant pesengs, nous allons discuter plus eetdils les divergléments
des systmes d’optique adaptative @srun petit rappel historique gréssant afin de com-
prendre les diffrentes phases devEloppement de I'optique adaptative depuis 50 ans.

1.2 Loptique adaptative

1.2.1 Historique

La dégradation des images astronomigaesuse du seeing» est connue depuis long-
temps lorsque, dans les @@t cinquante, Babcock (1953) propose une technique pour
compenser les perturbations atmospéies. Son igé est d'utiliser ureléement optique
actif — une couche d’huile recouverte d’'une trame de chaetgrtriques, le tout sur un
miroir réflecteur — permettant de corriger de I'atmaosh Cependant, le abde tels
développementstantenorme, aucune recherche technologique n’est effectlans ce
domaine les arges suivantes.

Pres de vingt ans plus tard, Labeyrie (1970) propose d'utiliser I'iaterfétrie a tave-
lure pour reconstruire 'image de I'objatpartir des imagesegjradgtes par la turbulence.

13
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Son ide est de prendre un grand nombre d'imageurte pose afin de figer la per-
turbation. Il utilise ensuite les protés statistiques de ladbfie de I'interErongétrie de
tavelures (voir Roddief: Lena, 1984 et Roddiér Roddier, 1976) pour retrouver 'image
de I'objet avant son erge dans I'atmosré.

Le premier systie d’optique adaptative capable de corriger une insageux dimen-

sions est construi ltek par Hardy et soeduipe (Hardyet al, 1977). lls utilisent un
interferometrea décalage lafal et concluent qu'avec ueleéscope d’'un mtre et unr

de 10 cm la esolution angulaire pewtre aneliorée d’un facteur 10. A la fin des aees
soixante-dix, I'industrie dveloppe des sysines d'optique adaptative destaux ap-
plications militaires mais ceux-ci ne sont pas adamux conditions d’observation des
astronomes. La magnitude d'un satellite artificiel est plus petite que celle des objets as-
tronomiques couramment obsess’Les sysimes d'optique adaptative doivent avoir la
capaci€ d’observer des objets plus faibles petneutili®€ par les astronomes.

Il faut attendre les progs effectes sur les dfecteurs fonctionnant dans les longueurs
d’onde infrarouge pour que 'ONERA, I'Observatoire de Paris et 'TESO investissent dans
le prototype COME-ON (le systne est dcrit dans Rousset al., 1990; Gendroret al,,

1991; Rigautet al., 1991) puis dans la version afiorée COME-ON PLUS plaze derrere

le télescope de 3,6 m de diatné de La Silla au Chili (Rousset al., 1994). Le systime
ADONIS est le successeur du prototype COME-ON PLUS. Le projet commence en 1994
(Beuzitet al, 1994) et sa phase de calibration est effeeten 1996 (Bonaccirt al,,

1996; Christou & Bonaccini, 1996). Les premieesultats astrophysiques sont pebli’
I'année suivante (voir par exemple Beuegital., 1997; Christotet al, 1998; Bonaccini
etal, 1997).

Du ooté anericain, l'universi€ d’'Hawa développea’la fin des aneés quatre-vingt un
syseme d’optique adaptative basur la mesure de la courbure du front d’onde. La
création des miroirs eformables de type bimorphe y est assec{voir Roddier, 1988;
Roddier & Roddier, 1991). Le systie PUEO du &lescope Canada France Hawat

une collaboration de plusieurs instituts : le Dominion Astrophysical Observatory (DAO,
Canada), la compagnie fraaise CILAS, I'Observatoire de Paris-Meudon et I'Univegsit”
d’Hawai. C’est un systine avec analyseur de courbure. Il estrit’dans Arsenautt al.
(1993); Rigautet al. (1994). Les premiersesultats sont putds en 1994 (par exemple

De Robertis, 1994), et plusieurs autres articles montrent les performancesetueies
anreées suivantes (voir par exemple letial., 1997; Rigauet al., 1998).

Cependant, les symtes d’'optique adaptative sont liestpar la magnitude des sources
de eférence. La magnitude limite pour le syste ADONIS est 12,5 dans un rayon de
30 secondes d’arc au maximum autour de I'objet scientifegudié. Avec PUEO, la ma-
gnitude limite est de I'ordre de 14-15 selon la longueur d’onde adlita qualie’de I'at-
mosplere agit aussi sur la correction, celle-ci diminuant avecelgradation du seeing.
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De plus, les difErentes dfradations de la correction se multiplient entre-elles. Ainsi, si
I'objet de ©férence est unetbile de magnitude 15 si@a 30 ” de I'objet scientifique
obsenr¢ lors de conditions atmosehues moyennes, le rapport de Strehl fanal65um
sera le produit des diéfentes dgradations dues la faible magnitude (5% de perte)a’
I'effet d’anisoplaretisme (50% de ©duction) et aux conditions atmospljues moyennes
(perte de 40%). Le rapport de Strehl final seegala 50 x 50 x 40 = 10%. Dans le visible,

il est quasiment impossible de trouver wteile de gférence suffisamment brillantegs
de I'objet obsere. Dans l'infrarouge, les perturbations sont moins importantes et donc les
étoiles de eférence peuverdtfe plus faibles et plusldignées angulairement. Les impli-
cations astrophysiques de tels gysts sonefudiées par diftrents auteurs (par exemple
Ellerbroek, 1992; Beckers, 1993; Fried, 1994).

A l'aube du XXI¢ siecle, pas moins de 1@l€scopes de la classe des 8-1€nm@s sont
actuellement construits owe@ oprationnels. Chacun a un sgste d’optique adaptative
parmi ses instruments, certains comme I'observatoire Gemiewogent de faire fonc-
tionner tous leurs instruments avec optique adaptative. Cesnsgstsont optimes pour

les longueurs d’onde infrarouge par manquetoile de eférence. La plupart des ob-
jets extragalactiques restent in-observables parce que trop failniejins d’avoir une
reférence artificielle. Le conceptetoile artificielleEmerge rapidemeatla fin des aneés
soixante-dix (voir le paragraphe 1.3).

1.2.2 Sysémes d’optique adaptative

Un syseme d’optique adaptative (voir Rousset, 1994; Roddier, 1999, pour une description
plus compéte) se compose de traements (figure 1.9) :

— un analyseur de front d'onde,

— un syseéme de conble, la reconstruction du front d’onde,

— un correcteur.

Le but de tout systme d’optique adaptative est de corriger des perturbations ateosph”
riques. Aucun sysime nBtant capable de mesurer instamtianent et parfaitement ces
perturbations, I'iée de correction en boucle feem S’ impose facilement.

Mais comment corrige-t-on en boucle fe&at?

L'analyseur mesure le front d’onde dettile de gférence. De ces mesures, ceddit
par calcul la @éformation gnérée par I'atmospére : le systme de contle utilise les
mesures de I'analyseur pouetgrminer les commandesappliquer au correcteur. Les
actionneurs dforment le correcteur qui reproduit ainsi lefdfmation inversa celle me-
surée. Le miroir é¢¢formableetant juste avant I'analyseur, le front d’'onde arrivace der-
nier est comperesdes perturbations meg@sa I'iteration pecdente : le sysime est en
boucle fernge. L'analyseur ne reit que les @éformations esiduelles. Il est bien entendu
nécessaire de mesurer ces variations suffisamment rapidement, dans un tengsr inf’
au temps de cadrence de I'atmosprne.
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télescope

analyseur
de front
d’onde .
miroir
' déformable
systéme de _ _
commande caméra d’imagerie

FIG. 1.9 Sctéma d'un systme d’optique adaptative.

L'image est ainsi corrigé des aberrations de 'atmogpé et I'on obtient une image scien-
tifique limitée par la diffraction (voir la figure 1.10).

Fic. 1.10 Comparaison de I'image d’'unétoile sans optique adaptativegauche et avec optique adap-
tative & droite — Image faite avec le spshe de I'analyseur de courbure de I'Univegsit’Hawaii et le
télescope Canada France Hawaii de 3,@tmes de diaratre.

Quel est I'effet de la correction d’'une OA ?
En compensant des effets de I'atmosphon gduit les ailes de la fonction etalement de
point de I'objet scientifique et on obtient donc une image plusgequoir 'image 1.10).
La majeure partie dednergie est concerte dans la partie centrale. Lorsque I'image est
limitee 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 dferminer des structures (compagnons, disques, jets, etc...) proches de I'objet
scientifique. La qual@'de la correction pewtie estinee par trois approches :
— la largeura’ mi-hauteur (FWHM) de la fonction etalement de point de I'objet. Pour
une image limige par la diffraction la largew mi-hauteur estgalea 1,03\/D.
— le rapport de Strehl ou ceite de Magchal, est dfini comme le rapport des interest”
centrales de la fonction dtalement de point avec aberrati@la fonction détalement
de point de I'image limie par la diffraction. Pour des faibles aberrations, le rapport
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de Strehl est redia la variance des aberrations de phasear 1 — aq%. Maréchal
définit une limite au del'de laquelle un sysime est dit bien corrgg(S > 0,8). On
consicere greralement que la limite de diffraction est atteinte pour des rapports de
Strehl suprtieursa 0,3. Si la variance n’est pas trop grande efirdf le rapport de
Strehl par

S = exp(—07). (1.32)

Le rapport de Strehl varie donc entre O et 1.

— I"energie encerek est la dereire approche. Energie totale d’'une image est toujours la
méme quelle que soit la quaditdu seeing, elle est seulement plus ou moins coreentr”
Par conequent, en calculant la quamtit’énergie contenue dans un certain rayon, on
a une estimation de la concentration de I'image. Cet¢hiode est &s utile en spec-
troscopiea fente. La taille de la fente est alors choisie en fonction de la qaadhit”
photons ecessaires.

Les trois€écoles ont leurs avantages et leurs in@ments, mais les techniques de largeur

a mi-hauteur et @hergie concende sont peférées des astronomes. Par contre, le rapport

de Strehl donne plus d’information sur les capesitle corrections du sgshe d’OA et

est donc utilie’par les instrumentalistes.

Décrivons maintenant les déféntseléments d’'un sysime d’OA.

Les analyseurs de front d’onde

L'analyseur de front d’'onde est wiément de base d’'un syshe d’optique adaptative
(Roddier (1999)). Il doit mesurer le front d’onde suffisamment vite etiggment pour
compenser les perturbations de I'atmosygh Cependant, il doit ausstiré capable de cor-
riger en utilisant unetoile faible, une sourceténdue et/ou une source polychromatique
commeetoile de eférence.

Les nethodes plan focal

La premere icke est de @duire la phase de la distribution d’intersgtans le plan focal.
En effet, la fonction détalement de point de I'objet deférence est la transfoea’de Fou-
rier de la fonction de transfert optique et cette der@iest rekea la phase. L'estimation
de la phase est alors un prebie inverse. Fienup (1982)geénte une ethode d’inver-
sion appete« Phase retrieval — détermination de phase — quecessite greralement
une connaissancepriori afin d’obtenir une solution unique. Paxman & Fienup (1988);
Paxmanet al. (1992) proposent une autreethode appelé technique de diversitde
phase « Phase diversity. Cette technique utilise deux distributions d’inteasitine
d’elles subit une certaine aberrationdexen plus du front d’'onde (unesfibcalisation
géréralement). La phase est retreavpar un algorithme d’inversioreitatif en connais-
sant les relations entre la fonctionethlement de point, la fonction de transfert optique
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et la phase. Cette ethode aeté prouee sur des objetsténdus mais son principal in-
conwnient est le tempsatessaire pour le calcul de I'inversion et la bande spedtaléé
nécessaire pour converger.

Les néthodes plan pupille

Par addition d’'un systhe optique supptentaire, on peut mesurer la perturbation de
phase dans le plan pupille. LestdCteurs disponibles mesurent I'inteasiimineuse,

on utilise donc le principe de l'optiqueegireétrique : le front d'onde d’'unetoile est
dévié par les fluctuations d’indice de I'air. On mesure la carte d’interdatis des sous-
pupilles et on @duit le dEplacement — la diffence de marche — induit par la perturba-
tion atmospkerique sur cette sous-pupille. Lensemble desesyss d’optique adaptative
actuels suit cette predure, chacun utilisant une technique partendipour mesurer la
difference de marche. Je vaieatite les deux principaux instruments utsén astro-
nomie de nos jours : 'analyseur de Shack-Hartmann et I'analyseur de courbure de front
d’onde. Je peSenterai ensuite un sgateemergeant qui semble avoir des performances
intéressantes : I'analyseur pyramidique.

L'analyseur de Shack-Hartmann

Ce syseme, @Tivé du test d’'Hartmann,elérmine le gradient de phase moyersur la
surface d’une sous-pupille (Fontanella, 1985; Primot, 1989; Cannon, 1995). L'analyseur
est compos d’une mosajue de micro-lentilles pla® dans le plan pupillaire dalEscope
et d'un dgtecteur qui pelwgtre un CC¥, un CCDa bombardement dléctrons ou encore
un reticon par exemple. Chaque micro-lentille focalise une partie du front d’onde sur
le détecteur. Le fonctionnement est saati€ a la figure 1.11. Une onde planergre
une matrice d’images au foyer des micro-lentilles. Si 'onde n’est pas plane, les images
sont décakes de leur position de¥#érence (position au repos). Cet analyseur fonctionne
également avec des objettendus. Il est achromatique et peu sensaldkescintillation.
La pente de la phase esttdimirée par une mesure de centre de geadiés images sur
le détecteur. Un agrandissement sur une sous-pupille du CCD estrgfa la figure
1.12. Avec un front d’'onde plan, I'objet est au centre A du champ de vue : c’est I'image
de Eférence. Un front d’'onde pertweléplace I'image en un point B. OretErmine le
déplacementfz, dy) de B par rappora la férence A en calculant le centre de gra\dg
A et B. La pente de la phasky est relée au @placementir = xp — 4,0y = yp —ya)
par (Fontanella, 1985) :

Ao, 2mdx

= (1.33)
dsp Afsp

3. Un CCD est une matrice decteurelémentaires appes pixel. Chaque pixel reé des photons et les trans-
forme en€lectrons.
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Front d’onde plan Réseaux d'images

micro-lentille

. S, 13 . * °

. o — ® L] * L]

J -~ . L] * ®

e s L] [ ] L L]

les images sont au foyer
de chaque micro-lentille

Front d’onde perturbé

\

les images sont déplacées par
rapport aux foyers.

FiG. 1.11 Schkema du fonctionnement d’un analyseur de front d’onde Shack-Hartmann.

Ap,  2mdy
dsp Afsp

(1.34)
(1.35)

ou d, est le dianetre de la micro-lentillef,, est la focale de la sous-pupille @tz, y5)

est le centre de graétde la tache B par rappoatla Eférence A. Deux ptmonenes
limitent les performances :

— la sensibilie'du systime au nombre de photons.

— le bruit de lecture du CCD.

Le principal inconenient de ce type de sgsheétant le gain fie'par la focale de la sous-
pupille. La sous-ouverture a un champ de vue foétermire par le pas é¢chantillonnage

et par la focale des micro-lentilles.

Combien de pixels doit-on avoir par sous-ouverture @cFlguement, lorsque I'on utilise

un syseme AO en boucle ferg€, un sysimea 2 x 2 pixel par sous-pupille est suffisant.

[l faut cependant quelques pixels de plus selon le champ de vue des sous-ouvertures. C’est
le rapport du signaa bruit qui limite ggréralement le nombre de pixel maximum uglis”
L'analyseur de Shack-Hartmann permet de corriger des modes d’ordres suffisamment
éleves s qu'il a assez de photons. C’est un analyseur achromatique et ce genre de
syseme peuefreétendu aux longueurs d’onde infrarouges.
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Zone du détecteur allouée a une sous-pupille

détecteur élémentaire
(pixel)

image de l'objet image de I'objet de
en présence d'un référence
front d'onde perturbé

FiG. 1.12 Agrandissement sur une sous-pupille du CCD. La sous-pupiltetiaclumiere de I'objet dans
le plan pupillaire d'une micro-lentille. Avec un front d’onde plan, I'objet est au centre A de la sous-pupille :
c’est I'image de eference. Un front d’'onde pertugbceplace I'image en un point B.

L'analyseur de courbure de front d’onde

Un autre genre d’analyseuredélop@ par Roddier (1988),adérmine la courbure locale
du front d’'onde. DifErents articles eCrivent son fonctionnement et ses performances
(voir par exemple Roddier, 1988; Roddadral., 1991). Le principe est simple : en mesu-
rant la distribution d’intensé;,; dans un plan intra-focal et I'intensif’.,; dans un plan
extra-focal et en soustrayant ces deux cartes d’inermitobtient une distribution d’irra-
diance proportionnella [a courbure du front d’ondeun facteur 1/f ps. Dans I'approxi-

Plan P Plan P2

Télescope lentille
i de champ

— -
o i

front d’'onde
entrant

FiG. 1.13 Sckema de I'analyseur de courbure de front d'onde.

mation ggongtrique, tous les rayons d’une onde plane traversant ueragstptique de
focale f focalisent sur un point F appet foyer ». Une onde convergente aura son foyer
F’ legerement avant le foyer F de I'onde plane. Le premier plansera surexp@salors
que le second plaR.,; sera sous-expedel que repESent’a la figure 1.13.

La difference entre les deux distributions d’irradiance est proportionadéecourbure
du front d’'ondea’un facteur I/f pes. En normalisant par la somme des deux distributions
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d’intensig, cette dif€rence ne epend plus du nombre de photonsuga chaque me-
sure et donc la scintillation n’intervient pas ¢ondition que I'on mesure le front d’onde
suffisamment vite). On obtient un sigr@légala :

=y

fr

)50 - v2¢(7

[

(

o [mt( ) - Iext(_F) o )‘f(f _ l)
C=- 7 )l (1.36)

00 J7
)+ L(—7) 27l o7

=y

mt(

ou %, est la erivée radiale de la phasg, une distribution ligaire de fonction de Dirac
au bord de la pupille €7%¢ est le Laplacien de la phadeest la distance des plans intra
et extra-focaux au plan focal du sgste tel que monérau dessin 1.13 gt est la focale
du tlescope.

En utilisant un miroir @formablea contole de courbure, la courbure locale est directe-
ment proportionnell@ la tensior” appliquéea I'electrode correspondanié,étant,a un
facteur pes, le Laplacien de la phase. Cependant, comme nous allons le voir, afin de filtrer
certains modes non coreg, ce type d’analyseur utilise aussi une matrice de reconstruc-
tion avant de commander le miroiefibrmable. Ce syste est utilisable avec des objets
ponctuels eefendus.

En pesence d’effets de diffraction, la position des plans intra et extra focaux devient
essentielle. Quatre zones distinctives somfspntes entre la pupille dal¢'scope et son
foyer. Dans le plan pupille, seule la fonction pupille intervient. Derma"dans le plan
image, tous les rayons sont concesten un point selon I'approximatioegietrique. Si

les deux plans intra et extra focaux setaigrés du foyer, la taille de I'image du faisceau
est plus grande que les effets de diffraction. Par contre, si les deux plansesqioches

du foyer les effets de la diffraction forment une imageem@mte mais la forme de la pu-
pille reste apparente. Il faut donc placer les pl&ngt P, prés du foyer pour mesurer les
basses #quences spatiales eegrde la pupille pour les hautegdpiences spatiales.

L’'analyseur de courbure a pour avantage sa possililiifiliser les Photo-Diodes Ava-
lanched et donc d’ameliorer les performances faible nombre de photons. En effet, un
seul dtecteur estecessaire pour chaque sous-ouverture de I'analyseur de courbure. Le
nombre total de effecteurs est limi#tau nombre de sous-ouvertures et I'on peut donc uti-
liser des photo-diodes avalanche qui n’ont pas de bruit de lecture.

La distance extra-focale peetré modute en fonction de la turbulence incidente ce qui
permet de changer le gain en boucle feen&t ce paraatre libre esegalement un avan-
tage des analyseurs de courbure.

4. Les photo-diodes avalanchesAyalanche Photo-Diode6APD) en anglais) sont desetécteurs unitaires qui
ont une grande efficcaeijuantique, une sensibditlans le rouge et un brugtectronique agligeable. Il catent Felas
environ 1700$ f@ce et ne peuvent patré utili$ par consquent pour des systies Shack-Hartmann qui demanderaient
un grand nombre de pixel.
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De lécgeres variations des caradstiqgues de la membrane sontews’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 nombiede sous-pupilles du systie pour un analyseur de
courbure alors qu’il augmente comrg N) pour un analyseur Shack-Hartmann.

Rigautet al. (1997) ont comparles performances des analyseurs Shack-Hartmaan et
contidle de courbure et ont moetgu’en utilisant des sysimesa haut degede correction,

les deux types d’analyseur ont des performances similaires. lls ont ainsi obtenu avec un
SHSa 10x 10 sous-ouvertures une magnitude limite de B4176,:m, magnitude limite
également obtenue pour un analyseur de courbubé €lémentsa’ la néme longueur
d’'onde.

Apres avoir peseng’les deux analyseurs utiis en optique adaptative, il semblaiergs-

sant de dcrire un exemple d’analyseur eeqphental qui sera pegtre un analyseures

utilisé dans quelquesedennies.

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 athode peuefre considiée comme une variante du fameux test
du couteau utilis’'en astronomie amateur. L&d est simple : la lurere est focalisé au
sommet d’'une pyramide de verre. Sans perturbation atneospie, les quatreatés de

la pyramide sonedalemengeclais. Des que le front d’'onde n’est plus plan, I'image de
I'etoile n’est plus ceng@ au sommet de la pyramide. Si les perturbations ne sont pas trop
importantes, cette imaglaire au moins partiellement chaque facette de la pyramide. En
soustrayant de fan adéquate les intenss obtenues dans les cadrans, on petdrdiiner

la pente de la phase en x et y. Si le front d’'onde introduit un mouvement trop important
de I'image de IEtoile, seule une des facettes de la pyramide va restaiée : il est im-
possible de dferminer la pente du front d’onde. L'iagiosi€ de cet analyseur est |ég”

de faire osciller la pyramide afin de éafiser la mesure. L'oscillation peut aussie” ob-
tenue en basculant le front d’'onde incidesgulierement en x et en y. La modulation est
de l'ordre de la longueur d’onde. Uretécteur de type CCD mesure les quatre images
obtenues (voir la figure 1.15). Sdjt un point de la pupille principale. En modulant le
miroir tip-tilt placé devant I'analyseur, quatre poirids, >, 3 et des 4 cadrans sont
assoags au point). Ces 4 points ont des intersitpropred (Q1), I(Q2), I(Q3) et1(Q4)

qui dépendent du rayon de la modulation et du chemin parcouru dans lesediff"ca-
drans de I'analyseur. Le signal au point P en abscisse et en @ed@ashéfini par :

o Q)+ 1(Qu)] - [I(Qz) + I(@s)]
' i 1(Qi)
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Détecteur
Pyramide

Front d'onde de verre

Image
de I'objet
scientifique

Lentille grossissante

FiIG. 1.14 L'analyseur pyramidique est compag’une pyramide en verre et d’'une lentille. Un miroir tip-
tilt permet de faire osciller le front d’'onde incident. La pyramide, @adaans le plan focal, red I'image
de I'objet modué. Une lentille redirige la lumére passant par chaque face de la pyramide suiédiffites
parties d'un cetecteur. Le @placement assaeiau front d'onde est &termire par la diference aéquate
entre les 4 intens#s en diférents points.

(@) + 1(Q2)] — [[(@s3) + 1(Q4)]
iz 1(Qi)

Soiently, [, 15 etl, les distances parcourues par le point P dans chacuns des 4 cadrans.

Appelons(’) la sommel; + I, eti{? la sommels + I5. Si P a pour coordoneés(d,, d,)

et que l'oscillation a un rayork,, on peut @duire que l'arc de cercle sepéur est

défini parl(!) = 2R, cos*(6,/R,) et l'arc de cercle irdfieur esegald /() = 2R,[r —

cos~'(6,/R,)] (en supposant qug est positif). De retne,l?) = I, + I, eti() = I, + I3

et leur valeurs sontafinies de mamire identique en remplaats, pardé,. Or l'intensit

en un point}); est dtermir€e par l'intensi¢”par pixell,, la distanced; parcourue par

dans le cadranet la vitesse de I'oscillation. On dgduit :

S, = (1.37)

(Lo/v) ([l + 1] = [la + 13])

Sm (]O/U)(l1+l2+l3+l4)
12 _ ()
- ﬁ (1.38)
g (Lo/v) ([l + I] — [Is + l])
Y (]O/U)(l1+l2+l3+l4)
11(12) — 1
= o (1.39)

Les coordongés deP sontégalement reéiés au poing) par :
0p = FpMp(aw(x: y)/ax)(:vq,yq))
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0y = FpMp(aw(Ia y)/ay)(IQ,yQ))Q
(1.40)

w est le front d’ondef;, est la distance entre le miroir tip-tilt et le sommet de la pyramide,
M, le facteur de grandissement de la pupille. On peut alors relieefizéd’ du front
d’onde en un point au signal mesugh ce point.

ow(z,y) R, T

— Zgnl 1.41

ool = pein(3S) (1.41)
ow(x,y) R, m

o = 5 sin( 5 Sy)- (1.42)

Une lentille permet d’ajusterd¢hantillonnage de la pupille (voir la figure 1.14). Si les
aberrations sont plus grandes que la longueur d’'onde, on est daggineerd optique
géomgtrique.

2 12(x,y) 11(x,y)
AAN . 1O O

T () )
4 13(x,y) 14(x,y)
Plan focal, pyramide vue par le dessus Images du plan pupille

Fic. 1.15 Fonctionnement de 'analyseur pyramidique dans égime @onetrique : une oscillation cir-
culaire est appligée au systme. Chacun des quatre cadrans dans le plan image est partiell&ulire.

La dérivée du front d’onde en un poilit, y) dans le plan pupille est directement reé aux signaus, et

S, mesués par le @tecteur aux quatre points correspondant dans les 4 cadrans de la pyramide. Dessin
adape de Espositet al.(2000a).

Un prototype est testd I'Osservatorio di Arcetri (Espositet al., 2000a) et un autre eté
test au Telescopio Galilea La Palma (Ragazzost al., 2000a).

Le reconstructeur de front d’onde

Le deuxeme€lément d’'un systime d’optique adaptative est le reconstructeur (I'ordina-
teur). Il doitétre rapide et @cis. Son but est de retrouver les fluctuations du front d’'onde
a partir des mesures de I'analyseur. Une matrice de reconstruction (ou dite encore matrice
de commande) dodtfe utiligge afin de passer du gradient ou du Laplasiana phase ou
aux commandes :

¢ = Bs (1.43)

24



1.2. LOPTIQUE ADAPTATIVE

B est la matrice de reconstruction (ou de commaneédudé de la matrice d’interaction

du syseme, celle-cetant elle-netne atermir€e lors d’une phase de calibration en effec-
tuant un grand nombre de fois leemés 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 mesurea la phase.

Les neéthodes zonales

La phase estetermirée en un nombre discret de points qui peuvereg par exemple la
position des actionneurs. Les mesures de pearitet elles aussi effea@as en un nombre
discret de points, il suffit de relier les mesuee$a phase. La difffence entre chacune

des nethodes zonales seduita la position des actionneurs par rapport aux positions
des sous-ouvertures (dans le cas de I'analyseur Shack-Hartmann) etnaléad chaque
mesure intervient dans latErmination de la phase des actionneurs environnants. South-
well (1980) compare trois athodes zonales par leur rap@lidé convergence. La preene

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

g = @iy +ine)/2 = (@i + pign) /2]
iJ dsp
st = (i1 + 90z'+1,j+1){12 — (i + ®it15)/2] (1.44)
sp

Hudgin (1977)etudie la seconde @ethode qui consista faire concider les deux grilles.
La dernere n€thode a la raime ggongtrie que Hudgin (1977) mais utilise une technique
iterative Bgerement dif€rente. Trois types deetiiodes gratives sont ecrites dans Sou-
thwell (1980). Leursequivalences sont lesguations liraires reliant la phase au point
(7, k) apes l'itérationn :

it =T+ = (1.45)
9jk
avec
% = [pjs1k T @1k T Qi1+ ©ik-1]/gjk
bjx = [Sg,kq - Sg,k + 8;,?—1,19 - Si,k]dSP'

g;r €stégala 2, 3 ou 4 selon la position du point assx&i ; , dans la grille ou sur le bord

ce celle-ci. Ce paraatre indique le nombre de mesures ugis pour obtenip?,. La

difference entre les @thodes iratives est la faan d’utiliser les nouvelles estimations.

— La méthode dite de Jacobi place les estimations deréitionn + 1 dans une matrica °
part qui ne sera utile2 que lorsqu’elle sera totalement cadzul”

— La méthode de Gauss-Seidel change la valeur de la phaseeesdzyjﬁI directement
dans la matrice utilisé pour calculer I'estimation au poifit + 1, k). Par consguent
les évaluations aux points suivants utilisent desuitats armaliorés. Cette rathode
converge plus vite que laethiode Jacobi.
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— La méthode SOR ajoute un paratre de relaxatioa I'equation 1.45 :

90?;1 = 7). + wsor(¢]y, + % — ) (1.46)
La convergence est atteinte lorsque le terme de droite melfaliwsor est petit. Le
paranetrewsor optimise estégala wsor = 2/(1 + sin[r/(N + 1)]). N est le nombre
de points discrets dans une direction.
En boucle ouverte, il est aussi possible de traiter le calci® @@mme un prol@me in-
verse et d’'introduire une connaissarcpriori ou une probabilé’a posteriori
La méthode du maximum de vraissemblance utilise seulement une connaissance statis-
tique du bruit. Le bruit est souvent consié gaussien, la probab#itu bruit suit alors une
loi gaussienne. En maximisant la probalititti bruit, on obtienp = (B'C, ' B) ' B'C; ',
ou (', est la matrice de covariance du bruiti®ést la matrice d’interaction.

La probabili€ a posterioriest &Efinie par lesegles de Bayes, avec la relation

Po|s) = P(wiDP(S K2

ou P(s) est la probabili”d’avoir la phase mesee” (P(s) = 1). P(s | ¢) est la vrais-
semblance. La statistique du bruit de mesure est introduite dans cette nfatri¢est la

loi a priori des inconnues. C’est dans ce terme que I'on injecte la statistique de la phase.
P(¢ | s) estla probabil#a posteriori Elle dépend de la statistique utiéie pour la phase

et le bruit. La phase esjaleay = (B'C, 'B+ C;')"'B'C, 's, ou C ;" est la matrice

de covariance de la turbulence sur la base e#lis”

Dans les systmes eels le principal proleme de ces athodes est la mauvaise connais-
sance des pro@iés statistiques du bruit et de la turbulence.

Les neéthodes modales

Nous avons vu @éédemment que la phase petrie repesenge par une somme de modes

de Zernike (voir [Equation 1.26). Ces polgmies forment une base libre, ils permettent
donc de @composer la phase d’une mard unique. Toute autre base orthoneenpeut
égalemenefre utilisfe pour @écomposer 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
sysEme. La phase est alorsfitie par les coefficients d’expansion de la b&sehoisie,
compoge des modeg;. p est un vecteur de coefficients d’expansigrdans la base.

La phase estgalea:

0(7) = 3 aiZi(7), (147)

ou i varie de 1a'N, N étant le nurefo maximum du mode corrgEn boucle ouverte,
partir de I'expression analytique des modes de la base aésidon peut calculer, dans
le cas d’'un analyseur Shack-Hartmann, lesadéfitseléments de la matrice d’interaction
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A, et A, en calculant 'inggrale de la dfivee du mode en abscisse et en orda®’

sur la surface de la sous-pupille. Cettethode impose la connaissance de I'expression
analytique des modes utidis’ce qui est possible uniquement pour les modes de Zernike
et de Karhunen-Leve. Ces deux bases ne sont pas reproductibles par les actionneurs
du miroir déformable. Cependant I'orthonormalisation de la base des modes du miroir
permet d’obtenir une base modii proche des modes de Karhunere® (Gendron &

Léena, 1994).

La détermination de la matrice de coolie utilisee en boucle fergg est une partieticate.

La matrice de contle D* permet de calculer le vecteur de cahr'du miroira par-

tir du vecteur de mesure. Pour latdfminer on doit supposer que le grae d’'optique
adaptative est ligaire et calculer la matricB qui défini la sensibili€ des mesures aux
déformations du miroir. Cette matrice est rectangulaire, son nombre de ligagastu
nombre de mesures sur I'analyseur de front d’'onde et le nombre de coloregaksai’
nombre d’actionneurs du miroir. On obtient cette matfiten dgpla@nt successivement

les actionneurs, un par un, et en mesurant chaque foeplacément du centre de gravit”

des images dans I'ensemble des sous-pupilles. Il faut ensuite l'inverser ce qui n’est pas
possible directement, celle-etdnt rectangulaire. On obtient la formulation de la matrice

de contole par la nethode des moindres cag*

D* = (D'D)~'D, (1.48)

ou I'exposant indique que la matrice est transpesD* existera si et seulement si la ma-
trice Il faut (D'D) est inversible. En diagonalisant cette matrice, etedhine les valeurs
propres du sysime et il est ensuite facileeliminer les modes propres du ssisté dont la
valeur propre est trop petite. 8!D) = FAE" (ou E est la matrice des modes propres
présengs en colonne eh la matrice diagonale contenant les valeurs propg®n peut
définir une matrice diagonal&’ telle que(A’), & = 1/, si A, n'est pas nul sinonez®.

La matrice de contie est aloregalea:

D* = E(A') {(DE)! (1.49)

La matriceD doit doncé€tre dstermirée pecig€ment pour ne pagduire la quali#’de la
correction en boucle fere. L'utilisation du contwle modal permet de filtrer les modes
sensibles au bruit mais aussi de cofgrplusieurs sysimes correctifs en eme temps
(comme le miroir compensant le basculement d’'une part et le miecuk ordreglevés
d’autre part).

L'optimisation d’'un systme d’optique adaptativeete’étudee aussi bien en boucle ou-
verte que ferraé. Les performances sorgrgralement limiges par I'aspect temporel du
sysEme (apes bien entendu les prarhes de repliement de spectre edfiantillonnage).
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Les miroirs déformables

Une fois la reconstruction cale#; il faut corriger le front d’'onde incident. Cettesspfion
est effectee gece au miroir éformable.

Comment applique-t-on une variation de phasean miroir ? Quel processus physique
est utili€ pour changer la surface du miroir ?
La phase est proportionnelle au chemin optique ¢4 longueur d’onde\ (équations
1.1 et 1.2). A\ donrg, le chemin optique peetre chang’par la variation de I'indice de
réfraction ou du cheminegpnetrique. Il suffit d’appliquer une force ou un potentiel d’am-
plitude suffisante au miroireférmable pour qu’il se @lace et induise la phase voulue.
Deux types de miroirs peuveatre utilis€s :
— les magtiauxélectro-optiques bafringents permettent d’appliquer des variations d’in-
dice;
— des variations de chemiregétrique peuvenetre introduites en utilisant un miroir
déformable.
Le miroir déformable est le sysie priviégié en astronomie car il permet une variation de
phase en un temps court, a ueponse achromatique et il est insensibla polarisation.
Ses caraeffistiques épendent des fluctuations de phase et dueddgrcorrection eSire.
La déformation est engenele” par le dplacement d’actionneurs lorsque 'on utilise des
miroirsa actionneurs discrets ou par kefdfmation de plaques en neaidu pgzo<€lectrique
qui font varier la forme du miroir (miroir monomorphe ou bimorphe).
Des miroirs utilisant les forcesléctrostatiques omté étudiés en @tail mais je n’en par-
lerai pas ici. Je vais plot'décrire les miroirs des syaties d’optiques adaptative actuels
(miroirs monomorphes, bimorphes aactionneurs discrets) qui utilisent majoritairement
I'effet piezo€lectrique ou I'effeelectrostrictif. Ces deux g@monenes physiques sont as-
SOCES aux matfiaux pgzo-€lectriques.
La piézo<€lectrici®, decouverte par Jacques et Pierre Curie en 1880,eftiel comme
une variation de la polarisatiai€ctrique d’'un magfiau lorsqu’il est soumia des forces
(effet pézo<€lectrique direct). L'effet inverse est obtenu lorsqu’un cristalefemhne sous
I'effet d’'un courant€lectrique. Cette eformation est due aueglacement des ions °
I'interieur de la structure cristalline. L'effetgro-€lectrique induit une eformation pa-
rallelea la direction du chameléctrique et proportionnelke la tension applicgg.
Leffet electrostrictif est un périonmene physique proche car il assoeigalement une
déformation de matiau et un courargléctrique mais dirent de I'effet pgzo-€lectrique
par la direction de laeformation du magdfiau. L'électrostriction est laeformation d’'un
maeriau€lectrostricteur dans une direction perpendiculaigedirection du chameléctri-
que et proportionnelle au cardeE. Généralement, la eformation des matiaux pEzo-
électriques est dug 'association de ces deux effets.
Les proprétés statistiques, temporelles et spatiales des variations de phase etde degr’
de correction requis fixent les principales cagsistiques Bcessaires pour les miroirs
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déformables :

— le nombre d’actionneur d’un miroiredérmable est proportionnal(D /). Il varie de
deuxa plusieurs centaines selon la longueur d’'onde et le nombre de raabesger.

— le déplacement requis pour chaque actionneur est proportiax@D/r,)>/%. Ce pa-
rametre, ind&pendant de la longueur d’onde, est de I'ordre de plusieurs microns.

— le temps deaponse requis est aussi un paedra important dont la limite irffieure est
proportionnellear, /7. Elle est de quelques millisecondes.

Miroirs a actionneurs discrets

Un actionneur est un syste qui exerce une force sur une partie du miroir pour le
déformer. Les miroira actionneurs discrets sont comessi'une surface de verreflé-
chissante dformée par la matrice d’actionneurs discrets axiaux resrsir un support
rigide. Sous tension, les actionneurs enemnati piezoelectrique @forment la surface
du miroir (voir la figure 1.16) gae a I'effet pi€zo€lectrique inverse. Les principaux

Surface réfléchissante en verre

Actuateurs

Support
fixe

Fic. 1.18 Sckema d’'un miroira actionneurs discrets en né@atau piézoélectrique. Sous tension, les ac-
tionneurs changent de longueur, appliquant ainsi une force sur la surface de vifoentable.

avantages de la @zo<€lectricie sont I'interaction efficaceléctro-ngcanique, un temps
de Bponse court, une hauteggiSion et une grande stabditLes matrices d’actionneurs
contiennent de 2 900€léments. Une matrice de 250 actionneurs aali@sénts espas’
de 7-8 mm et les tensions appleps sont de I'ordre de 400 V.

Miroir a contdle de courbure

Un miroir bimorphe est compesde deux plaques de nesiiu piezoelectrique de po-
larisation inverse, paralesa leur axe, coles et entre lesquelles sorgpb®es des
électrodes (voir la partie gauche de la figure 1.17). Les faces externes des deux plaques
piézo<€lectriques sont radiesa la masse.

Lorsgu’une tension est appligaa une deglectrodes, I'une des deux plagues se contracte
latéralement et localement alors que l'autre se dilate. Ces deux péaajoecolEes I'une

a l'autre, elles sont obliggs de se courber. Ailleurs, la courbure est nulle. En appliquant
des tensions difffentes auelectrodes centrales on peut reproduiracgrau miroir la
courbure inverse de celle du front d’'onde incident.
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Surface réfléchissante

77772 Matériau
@ Wlﬁ 72, @% piézo-électrique
”L” électrode

Fic. 1.17 Coupe d'un miroir bimorphe. Sur ce sema la plaque de matiau piézoélectrique du bas
est trolee pour faire passer la jonction des dféntesélectrodes. les premiers sgstes effecs selon
cette neéthode ont mon& d’énormes é@savantages et ont impliguwn changement de technique lors de
I’ élaboration des miroirs bimorphes suivants. Les miroirs bimorphes actuels sont cesgmdeux plaques
pleines &paes d’'un substrat dans lequel les liaisons ééectrodes sont inseges. celui-ci retient ainsi
chaqueelectroded sa position entre les deux plaque de &r&u piézoélectrique.

1.2.3 La couverture du ciel

Apres avoir peseng’ tous lessléments d’'un sysime d’OA en gréral et insist sur les
avantages et les incoemients de chaque sous-®sE, nous serions texg de conclure
que l'optique adaptative permet de franchir un pas camaigle dans la correction de la
turbulence atmosnique. Ce serait oublier temorme proldime : la couverture du ciel.

Qu’est-ce que la couverture du ciel ?

Tel son nom imagTindique, la couverture du ciel est le pourcentage de lgevosleste

ou il est possible de trouver urdoile de eférence suffisamment brillante pour faire fonc-
tionner un systime d’optique adaptative doaet suffisamment proche angulairement de
I'objet scientifique pour ne pastre limite par I'effet d’anisoplaetisme (cf page 9). Or

la répartition surfacique (sur la splre &leste) détoiles suffisamment brillantes — c’'est °
dire de magnitudes iefieuresa'15 environ — n’est pas grande surtoesdjue I'on regarde

en dehors du plan galactique.

Autrement dit, en dehors du plan galactique, il esstrare de trouver uretdile de ma-
gnitude inErieurea 15a quelques secondes d’arc de I'objet scientifique que I'on souhaite
étudier. Sil'objet lui-n&me est suffisamment brillant il peetré utilis€ comme eférence ;

par contre, les millions de galaxies faibles et de quasaressén’dehors du plan galac-
tique sont difficilesaétudier. Le prol#me est encore plus important dans le visihlées
perturbations atmosghiques sont accrues et la taille des sous-pupilles die@s@insi

que le nombre de photon par sous-pupille. Plusietudés de couverture du ciel até”
effectiées pour diffrents types d’objets (voir par exemple Marchetti & Ragazzoni, 1997;
Le Louarnet al, 1997, 1998). Dans I'infrarouge, les perturbations sont moins importantes
et donc lestoiles de eférence peuverdtfe plus faibles et plusldignées angulairement.

La faible couverture du ciel est est® bien avant que les premiers gyses d’OA pu-
blics soient construits et I'ee d€toile artificielle a naturellememmerg des le milieu

des aneés quatre-vingt.
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1.3 Etoiles Artificielles

1.3.1 Historique de I'&toile “laser”

En 1985, Foy et Labeyrie (e.g. Foy & Labeyrie, 1985) proposent d’utiliser un faisceau
laser pour ceer une source dee¥rence artificielle en utilisant leetro-diffusion de la
lumiére par les particules de I'atmosghk (Tallon, 1989; Tallon & Foy, 1990). Deux
expériences meges ingépendamment en France (Fetal., 1989) et aux USA (Thompson

& Gardner, 1987; Pilkington, 1987) montrent la faisabilite I'étoile laser. Les militaires
ameéricains continuent les aea$ suivantes la recherche dans ce sens. Leurs travaux sont
déclassifés en 1991 et pulds aussdf (Primmermaret al, 1991; Fugatest al,, 1991).

De nombreuses coafénces ont eu lieu cette derare dcade permettant la diffusion de
toutes les travaux militaires sur le sujet etelécant le @veloppement destoéiles artifi-
cielles pour I'astronomie.

Deux techniques peuveatre utilisges pour @ér uneetoile laser (EL) : la diffusion Ray-
leigh par des m@culesa'des altitudes maées a'la diffusion Esonnante des atomes de
sodium sit@s dans la mSosplkrea environ 90 km.

La diffusion Rayleigh produit le plus de diffusion et il est donceaisobtenir unestoile
artificielle. De plus, le laser nescéssite pas de caragstiques secifiques ce qui permet
d’utiliser les lasers ayant une grande puissance de sortrecait modré. Fugateet al.
(1994) et Thompson & Craig (1992) ont utdiséspectivement un lase@vapeur de cuivre
et un lasek excimer». Ces deux type de lasers sont msson peut donceséctionner la
partie de la tache artificielle que I'on veut mesurer. Le principal ineaiesit de ces deux
expériences est l'utilisation de la diffusion Rayleigh qui culm@environ 20 km et exclue
par congquent la mesure de la perturbation atmesjghiea haute altitude.

D’autres groupes piférent utiliser la couche de sodium. Lors de leurs pezes exprien-
ces Maxet al. (1992) duLawrence Livermore National Laboratomtilisent un lase@a’
colorant d’'une puissance de 1100 W et obtiennent une tache laser aiidd nu (Max
et al, 1994). lIs construisent ensuite un g/se laser pour I8hane Telescope 3 m du
Lick Observatory qui utilise un laser puksa colorant avec pompage Nd :YAG (voir Max
et al, 1997). Un systime similaire eeté dlivré au Keck Telescope (Wizinowiddt al,,
1998Y’.

5. Plusieurs observatoires ont orgasigles cordfences sgcifiques awefoiles artificielles e T'instrumentation
assoage :a Albuquerque en 1992 (par le Starfire Optical Range) pu@&arching en 1993, 1995 et 1997 (par I'Ob-
servatoire Europén Austral)a’Maui en 1996 (par I'Optical Society of America), plus les nombreusesoemes
organi€es par la Society of Photo-Optical Instrumentation Engineers 8R&na en 1994, 199& San Diego en
1995, 1997 ei’Munich en 2000. De plus le volume 11 du Journal of the Optical Society of America A apabli’
qguantig de travail effecteé par les militaires aemicains avant la elassification du domaine et leur avancement en

1994.
6. http ://www.lInl.gov/urp/science/lgaww/lgs lick.html
7. http :/lwww2.keck.hawaii.edu :3636/realpublic/inst/ao/ao.html
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Le groupe de I'Universéd’Arizona se tourne au contraire vers un laser cordinalorant
pour leMultiple Mirror TelescopéMMT) de 6.5 m de diaratre. Des tests oeté effectie€s
avec un laser d’'une puissance 8W (Geet al, 1998) mais leur but est d’utilisarterme

un laser de 10 W.

Enfin, des expfiences ont ausgté merges par I'Universé’de Chicago avec un laser
a colorant continu puis avec un lasesommation de &juence. Ce syatie instak”au
Apache Point Observatorgppet’ ChAOS (Chicago Adaptive optics Syst&moir (Kib-
blewhiteet al,, 1994; Kibblewhite & Shi, 1998)) até tes€ avec suces au ¢lescope.

Du cté eurogen, lesequipes des Max Planck d'Heidelberg et de Garching (en Alle-
magne) @cident de construire un sgshe d’optique adaptative avetoile laser au milieu
des aneées quatre-vingt-dix. lls aetent un laser sodium contiraucolorant et le modi-
fient pour obtenir une puissance de sortie maximale. Leuesystd’OA aveetoile laser
(EL), appe€ ALFA est instaké au foyer d’'un¢lescope de 3,5 m Calar-Alto en Espagne
(Quirrenbactet al,, 1997; Daviest al, 1998a,b, 1999).

Avec l'arrivée deselescopes de 8-10 m, la course au laser reprend. Le premiensyst
construit est le laser dkeck ObservatoryLes autres grands observatoires ont tous un pro-
jet d’étoile laser pour les prochaines dix aes. LeGemini Observatory hésite toujours
entre un laser putséet un laser continu, mais l'utilisation du sodium semble par contre
acquise. Du oté eurogen, I'Observatoire Eur@gn Austral a choisi un laser continu so-
dium semblable celui de I'Institut Max Planck. Desedleloppements internes ont lieu
actuellement pour utiliser des fibres pour transporter le faisceau laser jusqu’au miroir se-
condaire duglescopeSubaru Observator et leLarge Binocular Telescogé semblent
opter pour une solutioetoile Rayleigh.

Cependant, mrme si tous les grandsléscopes construisent de tels syses, |Etoile laser

a été peu utili€e scientifiqguement. Dessltats avec le systie ALFA'? sont juste pu-
blies (Daviest al., 1999). Uneedition sgEciale deExperimental Astronongst consa@é

a ces esultats. LeStarfire Optical Rangea aussi pub&”quelques articles scientifiques
dernerement en utilisant uretoile artificielle pour eférence (e.g. Barnabst al, 2000).

1.3.2 Création d’une étoile artificielle

La création d’'uneetoile artificielle (EA) est leaSultat de I'absorption et de learission

des photons du faisceau laser. Les photons pewtenabsorbs par :

— des motcules et deseadsols pour des altitudes @rfeuresa 70 km. La diffusion do-
minante est alors de type Rayleigh — diffusion par desegwdEs de l'air — et la densit”

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/wwav/ALFA/
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de 'atmosplere diminuant avec l'altitude, cette diffusion est maximale dans les pre-
miers kilomretres (jusqua 20 km environ). La diffusion de Mie a lieu aussi en basse
atmosplere (diffusion par lesexosols).

— entre 80 et 120 km,étoile artificielle est @ée par diffusionesonnante des photons par
les atomes de sodium. Un lasegié sur la longueur d’onde de la rdis, est propag”
jusqua la couche d’atomes de sodium. Les photons sont aésqrér les atomes de
sodium au niveau fondamental etno-diffus lors de la dSexcitation de I'atoma [a
méme longueur d’onde queguedemment.

Je limiterai ma description de la diffusion de Rayleigh et de Miees quelques lignes,

mais je vais pesenter plus gcigment la couche de sodium et les prefis physiques

et chimiques des atomes de sodium (paragraphe 1.3.3). Les limitatioretalke llaser

seront abordés aux paragraphes 1.3.5 et 1.3.6).

1.3.3 Lacouche de sodium et sa variation

La couche de sodiurvolue entre 80 et 120 km. Elle a uepaisseur d’environ 10 km et

une distribution verticale approximativement gaussienne.

Une fa®n non-inhabituelle de I'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 sita$S autour de 100 km subissent les radiations solaires joereaient. La

nuit, une lueur orange est visible : c’est la diffusion des atomes @sad);58.m. Méme

si cette lueur est permanente, elle est tellement faible que seules les observations par la
tranche de cette couche de sodium permettenétaation de la lueur oraeg. De nom-

Fic. 1.18 Vue de I'atmospére terrestre par la tranche. Deux phongnes sont visibles : la partie droite

verte la plus brillante est une aurore australe. Le secondmingne est visible par uné&tgre coloration

verte sur la gauche de I'image et par une fine couche o&m@es deugmissionsésultent de la radiation
solaire journaliere. Les atomes se situant autour de 100 km — atomes les plus hauts dans I'ameesph
sont irradies par les particules solaires ; 'oxyggeémet cette coloration vertea-557,7 nm — alors que les
atomes de sodium radieat580 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.

breusesefudes onete effectiges pour dterminer les caragtistiques de la couche de
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sodium. Megie & Blamont (1977) utilisent notamment un eyt lidar3 et mesurent les

variations de la couche de sodium sur ueeigde de deux ans. lls observent des chan-

gements saisonniers, des variations jousrak mais aussi des variations en I'espace de
quelques heures. la couche est plus dense en hieehatite altitude ; son minimum se
situe aux latitudes moyennes. L'appore#oritique ne semble pas suffimeeXpliquer ces
variations, car ces atomes de sodium sont estwdiatomes de potassium, de fer, d’alu-
minium, de calcium et aucune variation sais@main’est visible sur deléments comme

le potassium, pourtant provenant aussi d'un app@toritique. Aussi certains auteurs

(Kibblewnhite, 2000a) ont propes’idee d’'un apport du sodium deseanis neine si le

processus est inconnu. La dersihaximale de sodium est de 'ordre 8le< 103cm 3.

Clemesha (1995¢tudie aussi les variations et propose quelquesamismes physiques

pouvant ceer les couches sporadiques obees:”

Les couches sporadiques sosstminces et ont des concentrations de2 fois supfieu-

resd la couche de sodium (plus dex 10*cm™2). Elles atteignent leur densithaximale

en des temps compris entre 2 et 20 minutes.

Ces couches sporadiques egmhtent une quargiSupp€mentaire de matiaux qui ne

proviennent pas de la couche moyenne. Leur origine est mal conmmee 151 plusieurs

hypotteses oneté proposes :

— Lorigine méteoritique peukefre envisagé. Les meteorites entrant dans I'atmosgie’
sont brilees vers 90 km. Elles forment ainsi une couepaisse. Clemesle al. (1988)
suggrerent une redistribution de la couclepaisse en couche fine par l'action de
vents. Cependant, de tel venesngferaient une couche horizontalegrallonge voire
hélicoidale qui n’est pas obsere.

— La neutralisation des ionsetdlliques pourrait expliquer la @sence des couches spo-
radiques s'il y avait une concentration suffisante d’'idtas” dans I'atmospére ce qui
n'est pas le cas (Hansen & von Zahn, 1990; Kahal., 1993).

— Les particules des aurores pourraient, en bombardargiesas, lilerer des atomes de
sodium. Cependant, ceci ne permet pas d’expliquerdagir¢e de couches sporadiques
aux moyennes et faibles latitudes.

— La redistribution des atomes ambiants vers les hautes couches de 'agmeogphke
aux ondes gravitationnelles# 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 que la dissociation ddaHCO 5 serait une source
de couches sporadiques de sodium. Cependant, aucueievatchospérique ne pevoit
la présence d&NaHCO; en quanti¢” suffisantea’de telles altitudes et ceavanisme
n’explique pas Etroitesse des couches sporadiques.

Aucune des explications propEes n’'est suffisante pouedire compétement le pé-

nonmene des couches sporadiqueserM si de nombreuses campagnes de mesures ont

13. Light Detection And Ranging. Systhe optiquesquivalent au radar
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ett mer€es ces derares anaés, la qualdé’des doneés ne permet pas d’expliquer la
formation de la couche de sodium et des couches sporadiqueta@ndg vais maintenant
présenter les propeté atomiques de I'atome de sodium.

L'atome de sodium

L’atome de sodium a pour nombre atomique Z=11. Son niveau fondamental est en confi-
guration 3, avec unelectron de valence. Les niveauxenBurs &, 2s et 2p sont tes
stables, leur structuretant similairea celle des gaz nobles. Par cegsgént, lorsqu’un
atome de sodium I'etat fondamental absorbe un photon, il pas$@tat 3. La transi-

tion D, a donc lieu entre les niveauxatiergie 3, et 3P; 5.

En raison du champapmagetique, les niveaux éhergie sontedoubgs en 24 soustats
magretiques. La raid, du sodium est leasultat de multiple transitions possibles entre
les 8 sousetats magefiques du niveau fondamental 3, et les 16 sougtats magefiques

du niveau exci’3P;/,. Ceux-ci sont re@Sengsa la figure 1.19.

3%/2 F=3 3 2 1 0 1 2 f3 [ AE = 59.8Mhz
F=2 2 1 0 1 2. tAE:35.5Mhz
F=1 4 0 1 t AE =165Mhz
F=0 m=0

35, T T 5
F=2 2 1 0 1 2 i A E = 1772Mhz
F=1 m1 0 1

Fic. 1.19 Laraie D, du sodium et ses 24 niveaux hyperfins. lezlile en pointigs indique la transition
résonnante d’'un atome de sodium irraégdar une lumére polari€e circulairement.

Les sousetats magetiques du niveau fondamental sont dags£n deux composants hy-
perfins €pages de 1,772 GHz. Les 16 soeists magefiques du premier niveau exeit”
sont pla€s sur 4 niveaux hyperfinggags seulement de quelques dizaines de MHz. Par
congquent, toutes les transitions atomiques sont contenues dans deux gefupspdr

la valeur du moment angulaire total darstéit fondamental (F=1 ou F=2).

Plusieurs articlesetrivent les propgfés des atomes de sodium etddisent le nombre

de photon retours selon le type de laser utdisBradley (1992) calcule le nombre de
photons retouras en utilisant un laser commod’'un ensemble d’'impulsions groegs.

Il montre qu’en modulant celui-ci I'excitation moyenne des atomes de sodium est aug-
menge, et qu’un laser polagsCirculairement augmente aussi le nombre de photons re-
tourrés.
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Le temps de vie radiatif d'un atome de sodium exgiér processus spont@estr = 16 ns.
La raie a donc une largeur de 142 = 10 MHz.

La temErature du milieu rétant pas nulle — la esospkre a une termgrature moyenne
de 200 K — les atomes sont en mouvement. Lorsqu’ils absorbesrhetiént des photons
correspondard [a transition d&nergie\, = 589 nm la fréequence des photons estcdEe
d’'une quantiév./\, ol v, est la vitesse des atomes le long de la ligne deevisa largeur
Doppler de la raie estgalea :

1 2kgT
Avp = — (5212 1.50
VD )\0( Mna ( )
et la largeura mi-hauteur de la raie :
FWHM = 2Avp(In2)"/2, (1.51)

Sachant que la masse d’un atome de sodiuregaea My, = 3,84532102° kg, et que
kg estla constante de Boltzmann, ceddit qua 200 K, la largeua mi-hauteur de la raie
est 1,07 GHz.

Section efficace d'un atome de sodium

Si I'on suppose que tous les soests magetiques sonégalement remplis initialement,
on peut utiliser lEquation 10 de Milonnet al. (1998) et @terminer la section efficace
o(v) de laraieD, de I'atome de sodium en fonction de lafpience relativa [a transition
3512 — 3P3) (figure 1.20). On a.:

)\QAT g2

5 3
O'(l/) = St ;[gsl(l/) + éSQ(V)] (152)

1 Rz

7r1/2A1/D€$p(_( Avp ") (1.53)

S;(v) est le profil de raie lorsque la distribution des particules est maxwellignnet

g> réferent au nombre de soesats magetigues au niveau fondamental (= 8) et au
premier niveau exait (g, = 16). A, est le temps deafexcitation {, = 771), vy = ¢/

ety = 1,+1,772¢<10° Hz. La raie de sodium a finalement une largauni-hauteur d’en-
viron 3 GHz. Cependant, I'utilisation d’'un laser continu impose de regarder si le temps
de collision, le champepmagetique, le temps de diffusion et le temps d'immokilité
I'atome affectent lagpartition sur les dirents niveaux.

La population des niveaux et ses variations

Sous l'action d’'un laser continu polagisun pompage optique a lieu dans I'atome de
sodium favorisant la transition (F=2» (F=3) : ces deux niveaux de I'atome de sodium
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Fic. 1.20 Section efficace de la raiB, de 'atome de sodium (erm?) en fonction de la fequence
relativea la transition3S, » — 3P3/» (en GHz). La transition est la frequence:/ A, c étant la vitesse de
la lumiere ety = 589 nm Ce calcul est effecupour une radiation de faible puissance non polésqil
n'y a pas de saturation).

sont peférentiellement peupE. Le taux moyen drission/absorption stimes’ est alors
égala:
a S[
R, = Jobs% (1.54)
hv

ou la section efficace dimnission/absorption stimego,;,, est

3
ooy, = D0 AS0) (1.55)
8

etS(v) estla valeur de la raie Doppler au centre ggréquation 1.53) :

1
On obtient finalement en rassemblantégsiations 1.54, 1.55 et 1.56 :
3024, 1 [41n2
o= I. 1.57
o 1672hc¢ FHWM i ( )

En utilisant la relation” = 7a?I/Ty41n 2, on ddduit un taux moyen de 1,5 16! soit
uneéchelle de temps de 66 avec un laser de puissance P = 5 W, une taché an et

Ty, =0,8,Avp =1 GHz,\g =589 nm,A, = 1/(16 ns).

Cependant, plusieurs effets peuvent diminuer ce pompage comme le montrent Milonni
et al.(1999) et donceduire I'interét d’un faisceau polarés Je vais les exposer brviement.

Le champ §gomagetique

Le champ terrestre est de I'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
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angulaires et/ou énergies difrents. Le champapmagetique agit sur les sous-niveaux
magretiques d’'un refine niveau chergie tel le niveau F=1 deetat3S, ,, par exemple.

Le temps de redistribution est de I'ordre dgd selon Milonniet al. (1999) et 3us selon
Happeret al. (1994).

Le temps magetique est petit par rapport au tempemission/absorption stimeg. Son
effet devient important seulement aprguelques micro-secondes. Il produit alors des
oscillations dans la population des deaiats, eduisant le degrdu pompage de plusieurs
pourcents selon Milonret 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
principauxetant I'azote et I'oxygnhe. Milonniet al. (1999) estiment le temps de collision

de I'ordre de 10Qus voire Egerement plus. Happeat al. (1994) obtiennent unesultat
legerement ingrieur avec 66, :s. Ces collisions induisent uneefganisation du peu-
plement des sous-niveaux detht3S, ,, ce qui diminue I'effet peceédemment eCrit du

champ gomagetique.

Le recul d'un atome

Lorsqu’un atomemet ou absorbe de fac stimuEe un photon @dhergie E v, son mo-
ment cirétique est augmeatd’'une valeutt7k dans la direction de propagation du laser.
La frequence deasonance de I'atome est aloesptiieEe. On peut estimer ce changement
de fréquence par :
Dk ous(v)I

Vrecul = MNa hy
Afin de faire une estimation conservatrice, on coasgdjue la section efficace egjdlea
ows(V) = A%/27, expression utilisé pour un atome radiativement largegeux niveaux.
Cette estimation donne des valeurs deux foisesiepresa celles obtenues ave®tua-
tion 1.55.
La frequence de recul est avec une puissare® &V del'ordre de 0,017 MHzus !
~ 1,7 MHz apes 100us — ordre de grandeur du temps de collision. Legfrénce de
recul est le cinquime de la largeur de bande radiative. En supposant que les collisions
thermalisent les vitesses atomiques, cet effet pratrégligé a de telles puissances pour
les lasers continus.

(1.58)

Le temps de stationna&itd’'un atome

La rotation de la Terre induit un mouvement de laso$pkre au niveau de équateur
d’environ 650 cm/s. Le temps d'immobiitde la tache laser est de 80 ms pour 50 cm,
ce qui est largement sapgéur au temps de relaxation d’'un atome et est dagtigeable
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aussi bien pour Milonret al. (1999) que pour Happet al. (1994).

L'utilisation d’un laser polarigcirculairement permet d’optimiser la transition :
(F=2) + (F=23).

Seul le champ gdmagetique et les collisions agissent sur cette optimisation mais de
mangere Eduite.

Le nombre de photons Etro-diffusé

On peut estimer le nombre de photoeo-diffusg par la couche de sodium en calculant
une limite sugftieure et inérieure. On consiete un lasern bande passanédroite, Eglé

sur la transition entre lestats 33/, et 3R ».

La premere simplification est de supposer que le pompage optique est complet et que le
laser est polarescirculairement ce qui donne une limite sueure au nombre de photons
retourrés. Chaque atome est teaitomme un systhea deuxetats : 3G/, et 3R,),. La
probabilig d'étrea unétatp excite sans saturation egt, = A, p. Donc le nombre de
photons retouras par unit’de surface est :

ToC,
R, = D0Cs 4 / / dzdyBp (1.59)
Arz?

:Pp

En remplaant par [équation 1.57, on obtient :

T,C, 3X3A, 1 A1n?2
Rew,,, = 1,5 \f T,P 1.60
Ar22 16m2he FHWM Y 71 ° (1.60)

avecP = (1/Tp) [ [ dxdyl(z,y).

On peut aussi supposer que les letdts du niveau fondamental restent toujours peu-
plées comme 1'equilibre thermal. En ignorant les effetsatits pgcddemment, on utilise
les taux d€mission/absorption does par Morris (1994) pour calculer les populations
moyennes de chaquat :

A(F.M+1—2M
S5 M By T ) (w61)

FI

R _ BTFCANP 41n?2
Winf 51273 22hc FHWM

Milonni et al. (1999) ont compagces €sultats avec des mesures espientales faites
par Geet al. (1998), la limite inErieure est quasiment identique aux mesures. Avec une
puissance de 5 W, on obtient :

Rew,,; = 550 photongm ?.s~",

Rey,,, = 1840 photonsm 2.5 !. La limite inférieure semble donner lesstiltats les plus
proches des exgiences dja effectiges.
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1.3.4 Leslasers

J'ai énunéré au paragraphe 1.3.1 les @ifénts lasers utiles pour obtenir unetoile so-
dium. Je vais maintenantgsénter un peu plus les camistiques de chacuns (pour plus
de renseignements, consulter Kibblewhite, 2000b). Trois types de laser sossutilis”

— les lasers continwscolorant : leur milieu laser est un liquide contenant un colorant (une
particule excitable). Ces madules, une fois ex@ts,emettent sur un grand intervalle
de longueur d’'onde. On peuwtlectionner la longueur d’'ondesditée par desaglages
optiques tes pecis (Davieset al,, 2000a).

— les lasers puesa colorant : ils sont obtenus en pompant optiguement les lasars °
lorant. Un lasera vapeur de cuivre esegéralement utilise’pour effectuer le pompage
optique (Maxet al., 1997).

— leslasera sommation de &juence : ce type de laseetd SpEcialement dvelop@ pour
la création dgtoile laser sodium. Deux lasers YAG infrarouges sont copsdans un
cristal optiqguement non-lggire. Le laser en sortie est589 nm. Le milieu est ex@t”
par la mise sous tension de lampe flasdes fEquences et des drgs d’'impulsion
définies et reproductibles dans le temps (J=yel., 1989).

Apres avoir introduit legléments giérateurs de &toile laser, il me semble ietéssant de

décrire les prol@mes l€sa I'etoile laser. En effet, nous avons vu par quelques exemples

(voir page 39) qu’'avec une puissararise @ 5 W —pour un laser continu — on commen-

cait a obtenir suffisamment de photons. De plus, les diversesriexgges meges ces

dernires anaés (&crites au paragraphe 1.3.1) confirment essiitats.

On pourrait donc croire que le pravhe de couverture du ciel essolu et que I'opration

des systimes d’OA est possible avec uertile laser. Malheureusementetidile laser

apporte son lot deafauts, le principagtant I'indétermination du basculement du front
d’'onde, le secondtant I'effet de one.

1.3.5 La non-cetermination du basculement

Le faisceau laser est propadans I'atmospdre jusqua 90 km et les photons sorstro-
diffusés par les atomes de sodium verslescope. Les photons effectuent un aller-retour
dans I'atmospére et par le principe du retour inverse de la leraj I'information du bas-
culement gréral du front d’'onde est perdue(Feyal., 1989) : le basculement induit sur

la tache laser par I'atmospl€ lors de la propagation vers le solgadagi sur la lurrere

du laser dans le sens inverse lors de la propagation du laser vers le haut! Linformation
sur le basculement du front d’onde ne peut @ias fetrouee en utilisant une seuétoile

laser monochromatique, comme le montrent Rigaut & Gendron (1992).

Plusieurs rethodes onét proposes pour mesurer ce basculement :
— Uneétoile naturelle de magnitude assez faible (magnitude 18 en bande K p&tr 50
de réduction de rapport de Strehl) permet de mesurer uniquement le basculement; on
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peut lever I'indtermination du tip-tilt et amdiorer la couverture du ciel. Cependant, le
nombre d’objets scientifiques observables est toujours faible (cf Olivier & Gavel, 1994,
Le Louarnet al, 1997).

— Lutilisation d’'une étoile artificielle polychromatique até propose par Foyet al.
(1995). Un prototype até dévelop® et est dcrit par Schoeckt al. (1999).

— De nombreuses autresthodes onefé proposes pour mesurer le tip-tilt. Rigaet al.

(1992) proposent d’utiliser deux sgshes d’optique adaptative avetiles laser, un
pour I'objet et 'autre pour Etoile tilt de €férence. Le principal probhme est technique
car il faut doubler I'ensemble des composants duesystd’optique adaptative. Ragaz-
zoni (1996b) étermine le basculement en utilisant la propagatioritesse finie du
laser mais dduit qu’il faut desélescopes auxiliaires de la taille daléScope principal
pour pouvoir utiliser une puissance du laser raisonnable. Ragazzoni & Esposito (1999)
proposent une simplification de laatihode @crite par Ragazzowet al. (1995) en utili-
sant un laser puését un seuldlescope auxiliaire. La vitesse apparente de propagation
du pulse laser est/2, ce qui leur donne une vitesse angulaire de I'ordredj@ H?,
d étant le distance entre les dewteScopes elf, I'altitude de la couche de sodium.
Pour figer ce dplacement angulaire, il faut utiliser un CGDransfert de trame dont
la frequence de transfert €x16265 x cd/2H?(px). lls montrent que des duences
raisonnables sont obtenues et que la distance minimalelesctpe auxiliaire est de
36 m.

Je vais maintenantedtire les deux prerares nethodes plus gcig€ment.

L’ étoile artificielle polychromatique

L'id’ee proposé par Foyet al. (1992, 1995) est d'utiliser un laser qui excite I'atome de
sodium au niveau 4D de telle sorte que ddro-diffusion ait lieua plusieurs longueurs
d’'onde.

L'indice de I'air dépend de la tengrature, comme nous lI'avons vu auparavant. On consi-
dere habituellement que cettegEndance est unique, mais ceci n’est exact qu’en premi’
approximation. En effet, I'indice deeffaction de I'air varie aussi avec des changements
de pressions et la longueur d’'ondesmmé si au premier ordre, I'effet estgligeable. En
mesurant le centre de grawitle la tache lasea deux longueurs d’onde, on peut donc
déterminer directement le tilt déf'entiel et @duire le tilt global par la relation suivante
(Foyetal, 1995) :

n; — 1
An
ou # est le basculement du front d’'ond&¢ la difference de basculement entre les deux
longueurs d’ondey; est I'indice de efraction de I'air etAn est la diférence d’'indice de

réfraction aux deux longueurs d’onde.
Foy et al. (1995) ont mon&’que la transition 3, , - 4D;/, était icéale pour obtenir des
photonsa des longueurs d’onde suffisammespages. L'excitation du niveau diergie

6= A0

(1.62)
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‘ 4D5/z
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Fic. 1.21 Diagramme dénergie de I'atome de sodiuméseng dans Foyet al. (1995). Les longueurs
d’'onde correspondantes, le temps de radiation et la largeur des raies sont &gliqu

4P3,, des atomes de sodium permet d'obtenir des ph@@80'nm, 2,207 et 1,14m tel
qu’indiquéa la figure 1.21. Le niveatDs , est atteint en utilisant deux lasers respective-
menta 589 nm et 569 nm, pour exciter successivement les atomes au BRgaupuis
4D5/2.

Plusieurs exgfiences onete faites depuis 1995, elles sorgalites dans Friedmaet al.
(1996), Schoeclkt al. (1999), Foy (2000), Schoeck al. (2000) et Foyet al. (2000). La
derniere exgtrience a eu liea Pierrelate (Dome) en octobre 1999. Le but de I'exénce
était de \erifier la quantié” de photon retous€a 330 et 589 nm. Deux lasers de 25 W,
pulsesa un taux compris entre 0 et 15 kHz @t utilisés.

En comparant les flux obtenus avec lesengrices PASS-1 et PASS-2, les auteurs consi-
derent que le systhe ELPOA (Etoile Laser Polychromatique et Optique Adaptative) se-
rait capable d’avoir un flux retouend’environ 2x 10° photons.s~!.m~2. Avec une telle
puissance et un temps de epbnce du tip-tilt de 100 ms, ils obtiennent des rapport de
Strehl de moins de% a 550 nm et de 1% a 2,2um en inggrant pendant environ 400
ms. lls ont aussi estienle gain qu’apporterait un flux deux fois plus grand. En supposant
un flux moyen retour@de 4x 10° photons.s~!.m~2, I"equipe de Lyon estima les per-
formances atteignables avec un laagius petit pulse en congithnt le fluxa' 330 nm et
2300 nm. Un Strehl de 5% devraitétre obtenwa2,2m avec un-, = 10 cm, un temps

de colerence de 175 ms et une vitesse de vent de 0.
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Le cigare laser

L'utilisation d’'une étoile naturelle pour eferminer le basculement est difficdeappli-
quer par manque dtoiles suffisamment brillantes. En effet, I'anisogtsme empche
d’utiliser dese€toiles€loigrées : @s que IEtoile de gférence est plus loin que quelques
secondes d’arc, les perturbations atmesjghies traveeses ne sont plus identiques. Ra-
gazzoniet al. (1995) proposent d'utiliser une tache lasestallonge — obser@é de oté

par un Elescope auxiliaire — comme un pont entetdile naturelle guide la plus proche
(mais dja hors du champ d’anisoplatiSme) et I'objet scientifique. Le basculement est
mesug sur I'étoile guide et en deux endroits du cigare laseespte |'objet scientifique
et pes de |Etoile naturelle. En prerare approximation :

TSC - TL1 - (TL2 - TNGS)7

ou 7. est le basculement de I'objet scientifiqug, et77, sont les tilts en deux endroits
oppo£s du cigare laser &ty est la mesure pourdtoile naturelle (EN). Espositt al.
(2000b) effectatent une exgrfiencea Calar-Alto en Espagne afin de mesurer le tilt absolu.
L'expérience esteritea la figure 1.22. Le laseatait tiré depuis led¢lescope 3,5 m, sieu”

SAO 69472 T
1

TNGS T|_ 1 = T]_ +T2

T, - 2
Ty+T
T, T, =2t

SAO 6947 T s 2

T4

Fic. 1.22 Croquis de I'exgrience du cigare laser. Etoile laser allonge relie les deux objets naturels
sépaies angulairement de plusieurs secondes d’arc. En mesurant le basculement du front en plusieurs
endroits, on peut éterminer le tilt diferentiel et donc basculement que subtdile laser.

a environ 300 m dudlescope 2,2 mwla cangra observait le cigare d’environ 70 arcsec
de long. Le €lescopestant focalig’sur I'étoile laser, les deux autres objets (SAO 69472
et SAO 69471) apparaissaiergfdcali€s. En mesurant le basculement enatifits en-
droits du cigare et sur les deux objets, la technigque ptratteste. Malge une carafa

a faible rendement quantique (@féura 3 %), la variance du tilt @& réduite de 50%
environ. Belen’kiiet al. (1999) ont effecta’le néme type d’expfience au Starfire Optical
Range et ont trouydes esultats du raime ordre de grandeur.

L'ensemble de ces athodes est riche enads nouvelles mais il semble difficile de les
appliguer en tempsegl pour corriger le basculement du front d’'onde. Chacwtessite
en effet une quanttde magtiel importante. Ainsi, la mthode de Ragazzonenéssite
deux Elescopes auxiliaireseppla@bles rapidement sur des centaines ddres autour
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du télescope. De plus, pour avoir un rapport sigadbruit suffisant, il est @Cessaire
d’integrer au moins une seconde ce qui est beaucoup par rapport au tevgsitibh

de I'atmosplere. L'étoile laser polychromatique a besoin d’'un laser suffisamment puis-
sant pour obtenir laetro-diffusion aux dif€rentes longueurs d’onde avec un sigaal -
bruit suffisant. Il faut surtout arrivea obtenir des photon®tro-diffusgsa 330 nm et

a 2200 nm pour augmenter la quealife correction. Cette etfiode ecessite des temps
d’integrations de plusieurs centaines de millisecondes pour atteindre de tels rapports de
Strehl. La nethode la plus sura 'heure actuelle est l'utilisation d’'unetdile naturelle

pour mesurer les bas ordres radiaux. Mais il est cepené@aatsaire de trouver une tech-
nique plus astucieuse si 'on veut pouvoir un jour avoir une couverture du ciel totale.

1.3.6 Leffet de dne

L'anisoplarétisme focal, appelaussi effet dearie est un autre prafie majeur B'a
I'utilisation d’une étoile artificielle laser.

Altitude Objet
* &< scientifique

90 km Etoile laser

10km

Atmospheére

sol Télescope

Fic. 1.23 Effet de éne. Le laseletant ietro-diffu® depuis une altitude finie,8toile laser a une onde
spterique; elle ne traverse pas lesemes parties des couches de I'atmasghqu’uneétoile naturelle
ou plus gréralement qu’un objet scientifique sit@ l'infini. Cette diference induit des erreurs dans la
correction de I'image scientifique, c’est I'effet déree.

La couche d’atomes de sodiugtanta une distance finie du sol, la lueneémise par les
atomes de sodium en segExcitant est une onde srlgue, de rayoregala l'altitude
d’emission des photons. Par contre, I'objet astrophysique estasitinfini, sa lumiere

est recie sous forme d’onde plane (voir la figure 1.23). En utilisantetode artificielle
pour estimer la perturbation atmogplyue, on suppose que 'objet scientifique subit la
méme perturbation quedtoile guide. Or, I'onde sm@rique ne traverse pas exactement les
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mémes zones de perturbations atmasjaies que I'onde plane : c’est I'effet dere.

On peut estimer facilement quelle est la difhce de parcours entre I'objet scientifique
et I'etoile lasera une altitude doree. SiH ;s est I'altitude de [Etoile artificielle,h,,,q.

est l'altitude maximale de la perturbation atmospgue, la difErence est :

(HLGS — hmax))
HLGS

D—D, . =Dx(1- (1.63)

ou D, estle dianetre travere’par 'onde spériquea I'altitudes ,,,x. AVEChax = 10 km,
Hygs = 90 km pour la couche de sodiurf,;s = 15 km pour la diffusion Rayleigh,
D =8 m, on obtient :

— D — Dy,... = 0,89 m pour unetoile sodium,

— D — D,,.. =5,33 m pour unetoile Rayleigh.

Cet effet est plus important lorsque ket®iles artificielles sont e€esa basse altitude.
La difference entre les deux ondes petne estinee en terme de variancesiduelle :

1
o eone = — [ AoV (p) < {8(pR) = drs(pR)}* > (1.64)
02.one €tant proportionned D3, on peutecrire :
UconeQ = (D/d0)5/3 (165)

Pour conndfe dy, il faut déterminer les covariances ¢*(pR) >, < éras’(pR) > et
< ¢(pR)dras(pR) >. Tyler (1994) les dtermina analytiquement et obtint ainsi I'expres-
sion ded,, :

dy = \9/5 cos®/3 (W) / dhC2(h)F (h)H)]) ™/ (1.66)

ou U est I'angle #hithal etF'(h/H) est composé de fonctions hyperegngtriques :

sih < H,ona :
F(h/H) = 16,71371210((1, 032421640 — u0, 8977579487)
(14 (1 — h/H)®?] — 2,168285442

6 . —11 —5 ho,
X{ﬁzFI[T’F;Q; (1- ﬁ) ]
— b/ H)P — w1 = h/H)
11 1 h oo
SRl 3 (- 1)) (167)

sih > H,ona :
F(h/H) = 16,71371210(1, 032421640 — u0, 8977579487, (1.68)

ou u = 1 si lepiston et le basculement ne sont pas cogmsisl Cette erreurattrat avec la
longueur d’onde et cibavec I'angle ehithal. La variation est repsengea la figure 1.24
pour les deux typestoiles artificielles cons&fés ci-dessus avec uel¢scope de 8 atres
de dianetre et des conditions atmosgitues moyennes{ = 15 cm). De la figure 1.24,
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3f . Etoile Rayleigh

Etoile sodium . H = 15 km

: (rad)

oL \H =90 km E

g
con

()E L L L
0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
Longueur d'onde (um)

FiG. 1.24 Variance €siduelle dué 'effet de ®ne en fonction de la longueur d’onde pour ueiile arti-
ficielle Rayleigh et unétoile sodium auénith avec des conditions atmoglgues moyennesq = 15 cm)

et un €lescope d 8 m dediametre. L'étoile Rayleigh introduit un &s grand effet de@me néme vers les
longueurs d’onde infrarouge ergphant I'obtention d’'une bonne correction des effets de I'atméesph_a
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 I'effet de oneélimine la possibilé”d’avoir un sysime dans les longueurs
d’onde du visible pour uretescope de 8 ra moins de corriger cet effet.

Pour corriger I'effet de @fie plusieurs auteurs ont propssd’utiliser plusieurtoiles
laser. Tallon & Foy (1990), notammengdtit les bases de la tomographie. Cettttmde
utilise plusieursetoiles artificielles plagésa diverses positions au dessus dlescope
afin de sonder toute I'atmosete traversé par le front d'onde de l'objet scientifique.
Contrairement aux gthodes dcrites plus tard par Parenti & Sasiela (1994), cette tech-
nique a pour but de reconstruire 'atmospé en 3 dimensions. Parenti & Sasiela (1994)
utilisent aussi plusieurstoiles laser mais reconstruisent seulement le front d’onde au ni-
veau de la pupille duelescope. Les pthodes dcrites par Parenti & Sasiela (1994) sont
plus Evelop@es au chapitre 4 et la tomographie esisgriee au chapitre 5.

1.3.7 Utilisation d’un laser, aspect oprationnel

Enfin, il est important de remarquer que l&ption d’'un laser n’est pas facile. Plusieurs

difficultes doivenktre considiées :

— Lapollution lumineuse et calorifique du laser lors de la propagation de celui-ci jusqu’au
telescope auxiliaire, et lors de sa propagation dans I'atnerepie doittre régligée.

— La saturation de la couche de sodium est aussi un facteur important lors de I'utilisation
des lasers pués (et peutefre néme pour les lasers continus).

— La pollution lumineuse des sous-pupilles de I'analyseur par la diffusion Rayleigh est
essentielle et limite la taille angulaire de celles-ci. La diffusion Rayleigretestiée
pour le systme d’optique adaptative NAOS et pour ALFA au chapitre 3.4 et dans Del-
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planckeet al. (1998); Ageorgesgt al.(1999); Ageorges & Hubin (2000).

— L'elongation des taches laser dans chaque sous-pupille est aussi wenm@aebbgLe
dés 1992 par Beckers (1992). Il propose alors d'utiliser un lasee galdé @composer
le faisceau laser propagjtacea la vitesse finie de celui-ci. En utilisant un laser continu,
le phénonene existe toujours et quelquegpautions doiventtte prises. Jeattis ce
phénonene délongation et les conditions dans lesquelles il intervient au chapitre 3.

— La densi¢’de la couche de sodium varie temporellement et parecuesit I'intensig”
de I'étoile laser aussi.

— Le telescope auxiliaire doitfe do€ un systme d’ajustement de I'altitude de focali-
sation du laser pour tenir compte des variations d’altitude de la couche de sodium. Si
les variations de I'altitude sont trop rapides, le Shack-Hartmann ne pourra pas faire la
mesure correctement.

— Les aspects de maintenance du laser sont contraignants, emsyistseretant tes
complexe.

— Le laser doit avoir un faisceau d’'une bonne qeatiptique et doit avoir une puissance
suffisante.

— Le laseremeta une certaine longueur d’onde qui ne doit ga “utilige pour les
observations scientifiques par leseScopes voisins.

— La Scurit des personnes dans I'environnement du faisceau lasestdoassigé. Un
syseme radar ou une card doit avertir lorsqu’un objet volant s’approche du faisceau
laser.

J'ai voulu dans cette introductiongsénter par ordre chronologique lenét desetoiles

artificielles en astronomie. Sans atmosg) il N’y aurait pas de perturbation de phase

et donc pas de syatie d’optique adaptative. Sans kecessit’d’'une€toile de gférence
pour le systime d’OA, I'étoile artificielle ne serait d’aucune utditC’est parce que I'at-

mosplere existe que lestodiles artificielles onet inven€es et qu’elles sorgtudiees. Il

est maintenant temps d’entrer dans les pFoi#s I€s auxetoiles laser.
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Chapitre 2

CAOS : Un outil de simulation des
sysemes d’optique adaptative avec
etoile laser

2.1 Préesentation du logiciel

L’historique de ce code esteliau financement par la communagirogenne du pro-
grammeTraining and Mobility of Researcherd.aser Guide stars for 8 meter class teles-
copes. Differents logiciels existaienkgd tel le code de Frawoes Rigaut (Rigautet al,
1994) ou Lukiret al. (1995), Ellerbroek (1994), mais aucuretait conc modulairement
et la c€ation d’uneetoile artificielle avec tir du faisceau laseetsit pas inegeet.

CAOS (Code for Adaptive Optics Simulatipast un code modulaire qui permegtiide

de la plupart des sysities d’optique adaptative aussi bien aveceteses guide artifi-
cielles que naturelles en utilisant degstimbdes numriques. Il permet surtout de simuler
sépaement chaque sous partie des spsts d’optique adaptative. L'ensemble du code
est dcrit dans un rapport technigue du TMR (Carbil¢tal, 1999a) et a fait I'objet de
plusieurs articles de coamfénces (Delplancket al., 1998; Carbillett al., 1999b).

Le code aett dévelop@ par une collaboration entre le groupe d’optique adaptative de
I'Observatoire d’Arcetri site’a Florence en Italie et Fraaise Delplancke et moi-sme

de I'ESO.

Le butétait de permettre aux ddfents instituts impliges dans le programme de TMR de
moceliser certains probhes spcifiquesa’l’etoile laser mais aussi tout sgate d’optique
adaptative engyéral sans avoir besoin de comprendre les centaines de lignes du code et
sansstre un programmeur excellent en langage fDLai utilisé ce code nuerique pour

1. Lesétoiles laser sontaja simuEes par Gavedt al. (1994); Gavel & Olivier (1994).
2. Interactive Data Languagelangage adapta une programmation ae’

49



CHAPITRE 2. UN CODE POUR LES SYSTEMES D'OA-EL

étudier I'effet de IBlongation de Etoile laser (EL) sur la mesure des pentes (chapitre 3)
et pour estimer les performances de lethode 4 EL dcrite au chapitre 4.

L'aspect graphique até étudié attentivement. Les systies simwds sont dfinis en uti-
lisant l'interface pesengea la figure 2.1. Chaque part&émentaire d’un sysme d’op-

& CAOS Application Builder - 2.1 N =] E3
File Edit ProjectLib Hodules Utilities Help

I?mject name; elongation?  Status: modified Project type: Simulation Iterations:; 100

IHE |

FiG. 2.1 Aspect de l'interface graphique du logiciel. Chaque petite boite est un module. L'exenégknbr
dans cette interface simule un syste d’'optique adaptative avextoile laser. La ligne sugrieure des
modules simule le sysne de correction des modes d’ordre rad&ée alors que la partie iréfrieure
représente la correction bas ordres obtenue par un quad-cell et un miroir tip-tilt.

tigue adaptative est simeg par un module. Les doe@e$ sont communig&s entre les
differents modules par des structures de pategs. Dans sa deere version, ce logiciel
contient une quinzaine de modules et quelques outils graphiques. Avargsn{a en
détail la partieetoile laser, je vais&Lrire brevement les modules accessibles.

2.2 Loptique adaptative vue par bloc

Lorsque I'on veut« découper> un syseme d’optique adaptative, e de processus
physigueelémentaire intervient. Qu’est-ce qu’ymmocessulementaire? Quel est son
role ? Unprocessuglementaireest unelément €el comme un miroir ou un analyseur de
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frontd’onde. Cela pewdtre aussiI'atmosg@re. Le module assaedu processusémentaire
simule nuneriguementa fonction de I’€élement en ©alité.

2.2.1 L'atmosphere

L'atmosptere (module ATM) est simeE par plusieurs couches exttément fines — ap-
pekesecrans de phase — pkesa differentes altitudes. Cescfans de phase suivent le
spectre de Kolmogorowe(juation 1.4) ou de vonaman @quation 1.10) selon le choix

de l'utilisateur. La gnération de cegcrans peukfre effectee par une technique utili-
sant la transformé de Fourier et des sous-harmoniques ou par une technique utilisant les
polynémes de Zernike. Le module atmosgpé sert uniquemerat dfinir les pararatres
atmospleriques comme le diaetre de Fried, 7y et £, eta gérérer lesecrans de phase.

Le pas dEchantillonnage estedluit de la taille (en mtre et en pixel) de chaqueran de
phase.

Calcul desecrans par transforée de Fourier rapide

Dans I'approximation des faibles perturbations, le spectre des fluctuations de phase est
décrit par I'équation 1.10.

L'ecran de phase est la transfe@nde Fourier (FFT) inverse d’'une exponentielle com-
plexe d’'un anglé. La phase effi, j) est dfinie par :

1

¢L(i,j):\/§\/0.0228(r_L0)%{TF1 (/g2+12+(££0)2> exp{ie(k,Z)}” (2.1)

ou i et j sont les indices dans I'espace directkeet [ sont les indices dans I'espace
de Fourier. Le caraete i de I'exponentielle indique I'aspect imaginaifegst la phase
distribuée aEatoirement entre et —, L est la longueur deéCran simug’

Cependant en utilisant cette expression, legdi€nces imdfieuresa’l/L ne sont pas re-
présenges dans Ecran de phase. Lam¢ al.(1992) proposent une technique pour ajouter
numeriguement des sous-harmoniques. Posous-harmoniques aja4s, I'expression
d’un écran devient :

95, (i, 7) = \/5\/0.02283%(5)% {TF—1

1

(Rrespr)

N

5

To

exp {i@(k,l)}] }

(2.2)
ou k et/ sont les indices dans I'espace de la transtemé Fourier. Cette ethode permet
d’ajouter des fequences spatiales basses aarans de phase obtenus par lathode
classique.

Nombre de sous-harmoniques optimal

La détermination du nombre de sous-harmoniques est effeafie’ |la mamire suivante.
Si toutes les ®quences sont prises en compte, le spectre de puissanceggt dd Oa
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I'infini et on suppose que le nombre de pixel est infini. La puissance totalgria est
égalea':

I [7 v, dvadn, = 670 0228(£0)3 (2.3)

o Jo 5) To

Si maintenant on iggre dev, ;;n,, vy 1im a 'infini (ce qui est le cas pour uecran de taille
finie on I'a vu juste avant), un termey, = (1 + uﬁ»mﬁ(ﬁ)—% intervient en plus par rapport
a I'equation 2.3. Lorsque I'on ajoute des sous-harmonigugs,estégala 1/3"L. On
peut alors éduire le nombre de sous-harmoniquegoéssaire pour obtenir le facteug

défini (égala 0,99 par exemple). On a :

6 -4
Ngo = é In l% (aq)g — 1> 2]. (2.4)
Contrairement aux simulations utilisant les palymés de Zernike, le calcul desrans par
transfornee de Fourier permet de travailler sur une baseseaet’donc de fairevoluer
temporellement cescrans de phase en lespd@nt dans certaines directions. L'atmos-
phéere simuée \Erifie statistiquement la fonction de structure dengmd.’e nombre @&-
crans statistiguement irgendants peudtie dstermireé pour certaines conditions de si-
mulations en utilisant le module STBtfucture Transfert FunctignLa figure 2.2 montre
la forme de la fonction de structure pour @éif€nts nombres dtrans conselés. La si-
mulation est effecte€ sur une pupille de 8 m aveg = 20 cm etL, = 20 m. Le trait
plein indique la forme de la fonction de structur@dhique et la courbe compasde
petits cares est la fonction de structure obtenue avec 1, 15, 58 ee@@hS statistique-
ment indEpendants. La convergence est atteinte aveetfhs de phase. Les variations
temporelles ne peuvemtre simu€es qua partir de la rethode de calcul @crans par
transfornee de Fourier.

Calcul decransa 'aide de poly®@mes de Zernike

Cette deweme nethode utilise directement les polymes de Zernike efinis au para-
graphe 1.1.2la page 11. Iécran de phase est obtenu en calculant la sommg dgs-1)
premiers polyomes pondiés des coefficients; (équation 1.26). La matrice de cova-
riance atcrite par Roddier (1990) est utiie pour que statistiguement, Bsgans de phase
aient une fonction de structure de type Kolmogorov.

2.2.2 Lasource

Ce module (appelSRC) permet dedadinir une source standaretfile ponctuelle ou objet
étendu) siteea l'infini ou a distance finie. La magnitude de I'objet, son type spectral et
ses coordonges angulaires sont choisies via l'interface graphiquacéala possibili€
d’utiliser un objetetendu, I'utilisateur peut simuler une galaxie ou et@lé laser en les
approximan@'une ellipse. Il est aussi possible d’'introduire des images externes au code
en formatfits, en fournissant leurasolution en secondes d’arc.
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FiG. 2.2 Ces quatre images montrent le nombré&ctans ecessaires pour que statistiquement ceux-ci
verifient la fonction de structure de vorakméan. De gauche& droite et de haut en bas il y a respectivement
1, 15, 58 et 10@crans statistiquement iBgpendants utiliés pour calculer la fonction de structure. Le trait
plein indique la forme de la fonction de structureétirique et la courbe compée de petits caés indique

la fonction de structure obtenue avec respectivement 1, 15, 58 étd@@s statistiquement iegendants.

2.2.3 La propagation

Ce module (GPR) utilise les hypatbes de faibles perturbations (voir le paragraphe 1.1,
page 1).

Les effets de la diffraction sontegligés. Le front d’'onde obseevpar le €lescope est
le résultat de I'addition des d#éfentsecrans de phase. Lel&€scope dfinit le centre O
du reférentiel (O,X,¥,7). La source esa la position angulaired(y,z), en coordonees
spheriques, @'z est soit infini soiegala I'altitude de I'objet artificiel. On dtermine les
coordonrees de I'objet pour chaqueeran de phase en fonction de l'altitude desans et
de la position de I'objet par rapport agléscope principal.

Le module GPR simule évolution de chaquecran de phase en calculant la translation
nécessaira effectuer sur chacun. Si I'objet est sitiidistance finie, un facteur de gros-
sissement intervient aussi pour simuler la propagatioersgié du front d’onde. Il faut
ensuite calculer les images obtenues sur laszardé I'analyseur de front d’'onde.

2.2.4 Lanalyseur de front d'onde

L'analyseur Shack-Hartmann est naidé par une succession de deux modules :
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— le premier calcule 'image obtenue dans chaque sous-pupille (module SHS) ;
— le second dfermine le dplacement des images par rappmia eférence (module
CEN).

Le module SHS

L'approximation de Fraunhoffer est utiéie‘pour calculer la fonction étalement de point
(FEP) de chaque sous-pupille : la conditioR?/\z < 1 doit étre \érifiee (Bass, 1994).
On suppose que le point source asfinfini pour déterminer la FEP. Ensuite, lorsque
I'objet n’est pas ponctuel, I'image de 'objet est conveda la FEP obtenue auparavant.
Le syseme Shack-Hartmann (sgshe dcrit en introduction au paragraphe 1.2.2, page
18) fonctionne dans le plan focal deléscope ; la fonction dtalement de point (FEP)
d’une source ponctuelle est rdiau champ incident par :

I(fs, f,) = FEP(ponctuel) oc [TF()[? (2.5)

ou f, et f,, sont les coordorees dans le plan focal’F désigne la transforee de Fourier
et ¥ est I'amplitude complexe de I'objet ponctuel dans chaque sous-pupille :

U = A X [cos(¢) + isin(¢)]. (2.6)

A est 'amplitude de I'objet, elle contient la forme de la sous-pupille carsil ¢ est la
phase arrivant sur la sous-pupille. Chaque sous-pupille estdratEpendamment des
autres et I'axe optique de chacune est supmasfespondre exactemenitaxe ggongtri-
que du systme.

Le champ de vue de chaque sous-pupille eseanir€ par la taille angulaire de chaque
pixel et le nombre de pixel par sous-pupille. Cette taille egdidans le module ATM
lorsque I'on fait correspondre une taille physiquen nombre de pixel :&Cran de phase
est &fini en méme temps en gtfes et en nombre de pixel. Séic = D/D,, la cor-
respondance gire — pixel (Detant le diaretre du €lescope eD,, le nombre de pixel
equivalent). Chaque sous-pupille a un champ de vue angelgaia *

FOV — A 180 x 60 x 60”.
fac 2m

La résolution de I'image de chaque sous-pupille est &l6y¥ /N, N étant le nombre de

pixel par sous-pupille.

Sil'objet estétendu, la FEP de I'objet ponctuel est conesa 'image de I'objeechantil-

lonnée de la leine faon. Ce calcul est aussi effeetpar transforreé de Fourier :

2.7)

I(fs, fy) = FEP(ponctuel) ® FEP(objet)
= TF *(TF[FEP(ponctuel)] x TF[FEP(objet)]) (2.8)

Le code prend en compte le bruit du ciel et lesatifints bruits assces au e@tecteur
(bruit de lecture, bruit de photon). Un seuillage est effetuf demande. La phase de
calibration permet deatérminer les mesures deférence.

54



2.2. LOPTIQUE ADAPTATIVE VUE PAR BLOC

Le module CEN

Il mesure les dplacements de chaque image avec la formule de calcul de barycentre
habituelle (Southwell, 1980) :

5r zi-iipz-Pi
zm
Z 1%

0y = TyT o (2.9)
ZLR

N? est le nombre total de pixels sur lesquels la mesure du centre deegeavftitep; et
¢; sont les coordorees relatives du pixeélpar rapporf’la férence.

2.2.5 Lareconstruction du front d’'onde

A partir de la mesure degglacements, le calculateur doit envoyer les commandzpiad”

tes au miroir @formable pour compenser le front d’onde. Comme je I'aspr¢” 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’la pupille dudles-
cope. La gon¥trie de Fried est utile : chaque actuateur est mamix coins des sous-
pupilles. Les expressions sont deesa I'equation 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 palgs de Zernike efinis au para-
graphe 1.1.3 ou les modes du miroir. Avec un syst donm, on ne peut reconstruire
gu’un nombre limi€ de modes, fixpar le nombre d’actuateurs ou par le nombre de me-
sures.

1. Sion choisit la base des polymes de Zernike, ceux-ci sont caleslén utilisant les
expressions analytiques de Noll (197&)rs de la phase d'initialisation.

2. Silabase des modes du mirbast utilige, plusieurs matrices doiveaité calcudes
pendant I'initialisation. Les fonctions d’influence de chaque actuateure@sasir
Ia surface du miroir, sont mises dans une matrice de taillen’,, X Ny, OU

W est le nombre total de pointsethantillonnage sur la pupille del€scope et

N, est le nombre d’'actuateurs du miroefdfmable. La matrice pseudo-inverse
est calcute par la rethode de dComposition en valeurs singeites, 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 comnidngde®st obtenue
en multipliant matriciellement la matrice pseudo-inverse des fonctions d’influence

a la matriceM,,,,q qui contient les modes du miroiekectionres.

3. Les polymmes de Zernike sontefihis au chapitre 1.1.3 [a page 11. Cette base est orthoneera support

circulaire.
4. Les miroirs @formables ne permettent pas dengrer les modes de Zernike du fait de I'obstruction centrale.
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La boucle ferrae

Pour utiliser un systme d’optique adaptative en boucle femmil faut le calibrer aupara-

vant. Cette calibration permet de corna&la Eponse de I'analyseur agplacement d’'un

actuateur. La phase de calibration dans CAOS est e#egteliminairement en utilisant

des modules de calibration (MCA et FIB). Le sstea calibrer est dfini par une fibre, un

miroir déformable, I'analyseur et le reconstructeur. Le module MCA remplit tout d’abord

la matrice d’interactioMl;,¢, 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 compete, la matrice de passage des modes aux pafites est dduite :

— si la base utilisé est I'ensemble des polymes de Zernike, la matrice de passage des
modes aux pentes esfgalea la matrice d’'interaction;

— si I'on utilise les modes du miroir, on multiplie matriciellemeévi;,; a M,,>. pour
obtenir la matrice de passage des modes aux pentes.

Il suffit ensuite d’inverser la matric®1,,,; par la meéthode de dcomposition en valeur

singuliere pour obtenir la matrice de passage des pentes aux Mbggs La matrice

de commande estyalea Mg,,, #M 0., OU # indique la multiplication matricielle. Cette

matrice permet de trouver les commandes des actuagqarir des pentes mes@s par

I'analyseur.

2.2.6 Le miroir déformable

C’esta la fois le premier et le dernieément du sysime : il ferme la boucle. Il est par
congquent uniguement utikspour les systimes en boucle feree. Sa taille estefinie

par la pupille du ¢lescope. Les fonctions d’influence de ces actuateurs ont une forme
définie par Rigaut dans son outil de simulation (voir figure 2.3) :

_ |4 o 244 4
Tq Ta Tq Tq
— . — 124
+3,81n (y yl) v =y ] (2.10)
Tq Ta

ou r, est la taille des actuateurs. Le miroefdfmable corrige le front d’'onde pert@b”

FiG. 2.3 Exemple de @formation du miroir suite au@placement d’un actuateur.
avant de le diriger vers l'analyseur (un syste d'OA est re@Seng’a la figure 1.9). Sa
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forme (enum) est obtenue par :

Nact

¢miroir - Z Iz X [(Cz X Gs) S T] (211)

=1
ou ¢; estlacommande asseeia I'actuateur i (en V), est le gain du systhe (erm:m/V)
et Y est le &placement maximum acceppar un actuateur.

2.2.7 Le module de filtrage temporel

Aucun syséme d’optique adaptative ne mesure les photons de I'objet instantan ‘et
ne calcule instant@ment les commandespartir des mesures, I'ordinateur de coidr”
les cEterminant en un temps noegligeable. Par coesjuent, la correction est applieg”
en retard. Pour minimiser I'effet dwetdi temporel, les sysmes d’optique adaptative sont
optimisés par I'utilisation de filtres temporels qui sont appéguar les contiléurs. Le
choix de la loi du contle d’asservissement est important pour assurer la seatigita
boucle et obtenir des performances optimales.

Lorsque I'on considre des filtres analogiques, daires et temporellement invariants, la
relation entre un signal d’ergte’z(¢) et le signal de sortig(¢) est dfinie par :

v = [ O:o h(t — 7)z(r)dr (2.12)

ou h(t) est la Eponse impulsionnelle du filtre lorsqu’un signal impulsionnel est erentr”
On peut gécrire I'équation 2.12 en &quence par :

Y(s) = H(s)X(s).

Y (s), X(s) et H(s) sont les transfor@és de Laplacerespectives dg(t), z(t) et h(t).
H (s) est appedé la fonction de transfert du filtre.e® que cette fonction est connue, on
peut cfinir le filtre analogique. Dans le simulateur, trois types de filtres sefimid”: un
pur intégrateur, un Bfivateur — Inégrateur Proportionnel (DIP) ou encore unethode
géréraligea plusieurs ples et plusieursez0s.
Un filtre purement irggrateur a ungéa 0 Hz et un gain choisi par I'utilisateur.
Le filtre intégrateur dfivateur proportionnel (DIP) est la combinaison d’uregrteur,
d’un dérivateur et d’une constante comme l'indique son nom. Sa tranetoda Laplace
est de la forme : Ki Kix Apxs
CC(S) :KP—F?—FTAf (213)

ou Ay est la fequence de coupure utiie pour filtrer le bruit.
La méthode gain —ero — wles permet I'utilisateur de @finir son propre filtre dont la
forme ggrérale est :
(s +2[0]) x (s+ 2z[1]) X -+ X (s + z[n, — 1])
(s +p[0]) x (s - p[1]) x - x (s + pln, — 1]

5. La transformee de Laplacé’(s) d’'une fonctionf (¢) est dfinie parF(s) = f0°° f(t) exp(—st)dt.
f(t) est nulle pout < 0.

CC(s) =Gy x

(2.14)
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Le nombren, de Zros et le nombre,, de ples doivenetre in€rieursa 5 dans le cas du
code CAOS.

Madec (1999) donne deux exemples de filtres @tdish boucle ferge. Le premier est
un filtre integrateur proportionnel (IP)edini par :

K;

—_—. 2.1
1—st (2.19)

CC(s) =K, +
Le second filtre est appele peédicteur de Smith. C’est un cooteur optimi€ pour les
retard temporels. Une expression possible de edipteur a pour transforee de Laplace :

K;
(1—s1)(1+ K,s™1)

CC(s) = (2.16)
Madec (1999) compare ces deux filteesin inggrateur simple et montre qu'un gain de
40 % (pour une fEquence de coupure de 10 Hz) en effi@dt’ systme OA peukfre
obtenu avec le filtre (IP) et la edicteur Smith permet eme d’atteindre 44; pour une
frequence de coupure de 10 Hz.

Le temps est disetis¢ dans la simulation et il est donecgssaire d’introduire des filtres
fonctionnant avec des signaux temporels discrets. La tranetormd’'une €quence de
signaux est Equivalent de la transforee” de Laplace pour I'analyse d'e@chantillon de
signaux discrets. La transfoaaX ,(z,) estéquivalentela transformeé de Laplace (s)
sion applique :

zs = exp(T's). (2.17)
T = 1/w, est l'inverse de la B#quence dchantillonnage. La transfoea?, est donc
estiméea partir du filtre analogique emtipar I'utilisateur en approximangguation 2.17
a
1+ (T/2)s
T 1-(T/2)s

2 (1—21
S = —
T \1+4 2!
permet d’estimer la transforeeH,(z,) a partir de la transforeg de Laplace :

Ho(z) = H [; (;j_i)] (2.18)

<5

La transformation biliraire

J'ai présent’ 'ensemble des modules utdis pour la simulation d’'un systie d’optique
adaptative. Je vais maintenant expliquer le fonctionnement des moeédiés diuxetoiles
laser.
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2.3 Simulation desetoiles artificielles

Tous les grandsetéscopes @voient I'installation d’uneefoile laser (EL) dans un fu-
tur proche (voir le paragraphe 1.3.1 pour plus é¢ads) mais de nombreux prabhes
doiventétreétudiés auparavant (paragraphes 1.3.5, 1.3.6 et 1.3.7).

J'ai donc @&velopg® plusieurs modules permettant de simuler I'utilisation d'etlé
laser depuis le tir du faisceau jusqu’image sur le dtecteur. Ce pirionene physique
peutétre €pake en 3 parties :

— le tir du faisceau laser depuis wel@Scope auxiliaire,

— la création de IEtoile artificielle sodium dans la couche de sodium,

— I'image sur la carafa derrere le Elescope principal.

Je vais maintenant leedfire plus peci£ment.

2.3.1 Le faisceau laser

e LAS parameter setting GUI = [=]

lazer parameters

lazer power [WI: IE.UOUUO

gauzzian profile waist [units of proj, tel, radiusl:

Ijn‘500000

| Final zpot coordinates

proj. tel, focusing distance Ckml | 30,0000

yith respect to z-axis of system centered at launch telescope:

Zenith angle [arcsec] Azimut [degl

I D,0000000 I .,0000000

Do you want to compute the laser spot:

4 at each step| < Only at the first step

HELP| CQNEELI RESTORE PARAMETERS| 'SAWE PARAMETERS

FIG. 2.4 Aspect de I'interface graphique du module d&fidition du laser. L'utilisateur choisit la puissance
du laser, I'altitude de focalisation, la position délescope de lancement. Le choix est aussi éasdre un
calcul de la forme de la tache lasé@rchaque iération ou seulemerit la preméere.

Ce premier module a pour but defdhir les pararatres physiques du lasarl’aide de
I'interface graphique msSentea la figure 2.4. De faan gérérale un faisceau laser a son
front d’'onde plan et son faisceau gaussien dans le rfidd&/,, (voir Self, 1983; Sieg-
man, 1971). On effinit le waistdu laser — ou taille du laser re®w, — comme le rayon
auquel l'irradiance estgalea’l/e? x Iy, si I, est l'irradiance maximale du faisceau.
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est relé a la largeu mi-hauteur par :

’LU[ZQO'

= FWHM/1.774 (2.19)

La taille du €lescope auxiliaire utilsspour le tir du laser permet de tronquer le faiscaau
un certain diarafre. L'amplitude du laser est normaesa I'unité. Le nombre de photons
émis par seconde ese®rmir€ en utilisant la puissance laser au niveau eles¢ope

d’emission :
Px\

hc
Pour exciter les atomes de sodium par diffusesonnante, le laser daitiettrea 589 nm
comme cela estetrit au chapitre B la page 39. Le laser est suppasintinu dans le
code.

Nbyp, = (2.20)

2.3.2 La propagation vers le haut

Le module propagation esedfit en dtail au paragraphe 2.2.3. Son interface graphique
permet de dfinir 'environnement dudlescope (figure 2.5).

‘& GPR parameter setting GUI I =] E3
telescope diameter [ml I: 5, 100000 telezcope altitude [ml
00000 |?3250‘00

obscuration ratio

# telescope at point [0,0] < elsewhers

HELP| EHNCELI RESTORE PARAMETERS | |SAYE PHRHHETERSI

Fic. 2.5 L'environnement duélescope est @ci€ gracea ce module.

Appliquons-le au cas particulier de la propagation du laser vers la couche de sodium. Nous
allons calculer 'image de la tache laser vue depuis le solegfigéant I'effet de I'at-
mosplere lors du retour des photons vers le sol. C’est bien entendu une visanigjne

mais c’est ce qui nous est utile pour calculer 'image ééolle dans I'analyseur de front
d’onde, image qui est la convolution I'image de I'objet avec la fonctietalEment de

point d’une source ponctuelle.

Le laser — focalisa une altitude finie — a une propagationsple, son faisceau ne tra-
verse pas identiguement chageman de phase. Consigbns uniqguement la perturbation
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arrivant sur la pupille dudlescope. Pour une soura¢infini, le front d’onde est plan : la
pupille projegea difféerentes altitudes a laenie dimension. L'atmosghé traversé par
la lumiére de cettetoile est un cylindre. Dans le cas d’un laser, la leraiest propagg
depuis une distance finie : le front d’onde spljue traverse une surface dont le d&ra”
dépend de l'altitude de ¢foile laser et de l'altitude de la perturbation coesid. La
propagation est conique et la surface tragerdgpend de I'altitude de éCran par I'ex-

pression :
HNa
= —— 2.21
ou h est l'altitude de Ecran de phase. Selon la taille dleScope qui sed émettre le
laser, le faisceau arrivaat90 km n’aura pas le eme aspect : plus leléscope est grand,
plus I'image sera taveleg. Je montre comme exemple la ei#fhce d’images obtenues

avec uneelescope de 4 m et url€scope de 1 ra [a figure 2.6.

FiG. 2.6 Comparaison de I'image deétoile artificielle obtenue avec uilescope de 4 m de dianea
gauche et avec uretescope de 1 m de diatne a droite. Cette image est la carte d’inter&sigémise par
les atomes de sodium sitsientre 89,5 et 91,5 km lors de lewsixcitation. On suppose pour obtenir cette
carte d'intensié telle qu’elle est vue depuis le sol qu’elle n'est pas cltenpar I'atmospkre lors de sa
propagation vers le sol. Cette image détbile artificielle sera convolee avec la FEP de la combinaison
atmosplere — Elescope pour obtenir 'image vue au foyer de celui-ci.

La diffusion Rayleigh

Ce prenonene est da I'excitation des macules par le passage du faisceau laser lors de
sa propagation vers la couche de sodium (ada page 32 la description dug@monene).
Nous traitons cet effet analytiquement et il n’est donc introduit qu’au niveau de I'ana-
lyseur Shack-Hartmann. Seul le processus de diffusion simple est eendS de la
diffusion des photons vers le haut. La diffusion Rayleigh est obtenueguprdtion (Mc-
Cartney, 1976a) :

dli(e) _ p, 200 — 1)?

0 W[COSZ(@ cos” (@) + sin®(c)] (2.22)
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‘“ég‘) est l'intensi€ de la lumere diffu€e par une seule particule par @endt’angle so-

lide dans la directiom qui est proche de 18Gn étro-diffusion,P, est la puissance de
la lumiére incidente par urétde surfacey, est I'indice atmospérique de efraction au
niveau de la merN, est le nombre de metules par uné’de volume au niveau de la
mer ets est I'angle entre le plan de diffusion et la direction de polarisation de laekami”
incidente. Pour chaque sous-pupille, une carte de la diffusion Rayleigh esteeatyul”
utilisant les paramtres gongtriques du systme : position de &toile laser par rappod °
chaque sous-pupille, la position celdscope auxiliaire et I'altitude de focalisation princi-
palement. Par contre, le meleé d’atmosphre utili$€ n'est pas celuiefini par lesecrans
de phase. Les formules analytiques utilisent un e@dontinu, le moele d’atmosphre
USSA-1962 dcrit par McCartney (1976b).

2.3.3 Lacouche de sodium

La couche de sodium se sitaeehviron 90 km (paragraphe 1.3.3) et a epaisseur de
I'ordre de 10 km. LEtoile laser est donc une sorte d’'ode allongg, sitle entre 87 et
93 km en moyenne.

Seule I'approximation de Fresnel est comsi, I'image de la tache lasat’altitude Hy,
vue depuis le sol estdinie par :

[/[M = |TF (Alas exp [i(¢screen + ¢defoc)]) |2 (223)

0U ¢s.reen €St la phase atmosphque ety .q. €St la phase ajoe& pour simuler lagfoca-
lisation du laser dans la couche de sodiuefifdé un peu plus loin avecdtjuation 2.26).
Cette dffocalisation épend de la distancel’altitude de focalisation et donc de I'altitude
z.

J'ai défini une couche @&paisseu\ Hy,, de densi’gaussienne,atoufEe en sous-cou-

ches dépaisseud z choisie. Plugz est petite, plus le nombre de sous-couches est grand,
meilleure est la re@sentation en trois dimensions. Linterface graphique permet de choi-

sir les paramafres physiques rega la couche de sodium mais aussi la diisdtion par
exemple. Cependant, le nombre de sous-couches augmente le temps de calcul, il faut donc
déterminer le nombre optimal de plamsonsi@rer. L'ouverture d’undlescope estafinie

par
o HNa

_D Y
Hy., est la hauteur de la couche de sodium et D le ei@endu €lescope. La profondeur
de champ est alors

0]

Do = Sk)\oz,

aveck = i A =589 nm,D=8metH =90 km. On obtient ~ 126 m. Il suffit donc
de calculer dans la couche de sodium une carte d’inte(sit plan) tous les 125 etres
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HLS parameter setting GUI 9 [=] E3

defined Na profile  omeeriof e Ha profeie f2in adiomes
nean altitude Cknl E e -k
(et reTeacope sltisudeys | 20:0000 utdth Ckul: |10,0000 rurber of sub-layers: |i1

effective backscatter cross section [n"21:  |1.50000e-15 atmosphere transmission: | 5.500000

sky background magnitudes vs. spectral bands|

Lo s v e Te e jfe fwfe [0 ]

nag. || Z3.0000 22,0000 |21,0000 [20,0000 [19.5000 |14.0000 |13.5000 | 12,5000 [3.00000 [0.00000 | 23.0000 |

I HELP| CANCEL | RESTORE PARAMETERS| SAWE PARRMETERS I

FIG. 2.7 La couche de sodium est digtisee pour modliser la tache laser en trois dimensions. La delsit
de la couche de sodium est suppepar c&faut de forme gaussienne mais il est aussi possible d'utiliser des
profils réels.

(critere de Rayleigh).

Le nombre de photons contenus dans la tache lasergbeutEtermire lorsque I'on est
hors du domaine de saturation de la couche de sodium (Gardner, 1989; fsticla

1994):

Npn(2) = (nTo)[%;Aaabsnph(z)](l + Q)_z_ (2.24)

z

6z = AHx, /Ny est la distance proje€ entre deux sous-couches)Vgj, est le nombre
de sous-couches consid. Lefficacit du laser est indicg€ panm. T, est la transmission
de I'atmosplere,n,; (%) est le nombre de photonsi@ces dans un volume compris entre
(2 —382/2,z + 02/2) etoys estla section efficace du sodium.

Le laser est focalsa une altitudey, il est donc @focali€ aux autres altitudes. On peut
prendre en compte cettefdcalisation en ajoutant un ternagla phase (voir Equation
2.23). L'équation d’'un cercle estefinie par :

(x —x0)> 4+ (y — yo)* = R?,

ou g, yo €t R sont respectivement les coorde®s du centre et le rayon du cercle. Le
laser est propaga une distance finie, son onde estesmipie. Le point de focalisation se
situea I'altitude Hy,.. Dans notre cas, sil'on constk le plan Oxy vertical, on a RH;,.,

xo = 0 etyy = Hy,.. L'altitude y estégalea:

2

X
= 2.25
Y= 9H (2.25)
Le déphasage appe@par la @&focalisation du laser est alors en prergiapproximation :
27 o [ 22 z?
efoc — T Y — J = N -
Pt =yl = Y. 2(Hre + 1)
2 x%2  Oh
efoc — ; 2.26
d)d f A 2I_Ifoc Hfoc ( )
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ou &k est dfini par la relation
oh = Hfoc + (7, X 0z — AHNG/2) + (HNa - Hfoc).

Ainsi, 'image de la tache laser est calealpour les di#rentes altitudes de la couche de
sodium. Un exemple de tache laser est mmatta figure 2.8. Ledlescope utilis pour
effectuer le tir laser a un diagtre de 0,5 m. Le faisceau laser a une forme gaussienne et
sa largeua mi-hauteur est 0,25 m ce qui explique le fait que I'image mesg@nte aucune
tavelure, ler, étant proche de la taille du faisceauetdile laser estefinie dans le regre

alitude Tkl
©
T

FiG. 2.8 Image de letoile laser dans la couche de sodium obtenue aveé&lastope auxiliaire de 0,5 m
de diangtre. Le faisceau laser a une largeami-hauteur de 0,25 m.

du tlescope auxiliaire. Un changement deemrepsera doncetessaire avant d’obtenir
I'image de l'etoile dans chaque sous-pupille de I'analyseur.

Variation de la forme de &toile laser

La densi€ de la couche de sodium varie temporellement en altitude et eneleasithe

je l'ai décrit au paragraphe 1.3.3. Il estentssant de voir que les couches sporadiques
— entre autres — peuvent changer la forme d®llé 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 syiste d’OA va mesurer unestbcalisation et appli-
quer une correction, en introduisant une faussfectlisation sur I'image scientifique. En
moyennant temporellement le terme defatalisation meserpar I'étoile laser — terme
compog de la @focalisation de 'atmospne €elle et du termeasultant de la variation
d’altitude moyenne de la couche — une estimation de cet effetgbeubbtenue, le terme
atmosplefrique s’annulant en moyenne.
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100 T T T 100 T T T 100

95+ 4 95+ q 95+
B € B
=3 =3 =3
3 90 3 9 3 90
2 2 2
2 2 2

851 4 85 q 851

80 L L L 80 L L L 80 L

0 1 2 3 0 1 2 3 0 1 2 3
Densité d’atome (*10*2 m™) Densité d’atome (*10*? m™) Densité d’atome (*10'2 m™)

Fic. 2.9 Forme de létoile laser dans la couche de sodium en fonction de la demsitatomes. L'image
de gauche est obtenue avec une distribution gaussienne, une couche sporadique ést @ajaumages
centrale et de droite comme le montrent les courbes de dernstlongueur de la tache est chagdans
certains cas (cas du milieu) ou seulemergdrement é@fornmée, ceci @pendant de l'altitude de la couche
sporadique.

Dans le cadre du projet TMR, des mesures de profil de la couche de sodiugtéont *
effectiéesa Calar-Alto. La technique est simple : le laser continu est neoenlpulses de
I'ordre de quelgues micro-secondes lasclans 'atmospre. En comparant laeguence

de pulse envoge au flux retoura’chaque 0,25 micro-seconde, on obtient le profil en
moins d’'une minute. L'ensemble desstiltats est gsent’a I'adresse internet de l'institut

du Max PlancK. Les mesures omtté effectiees deux jours de suite et le profil change sur
une Eriode de 24 heures.

2.3.4 La propagation vers le bas

Young (1974) a mon&’que lors d’'une propagation vers le bas, les variations d’ampli-
tude (scintillation) du champ peuveetré régligées (approximation du champ proche).
L'image de I'objet est alors uniqguement chaegbar les variations de phase.

L'onde est encore sghique et le facteun: (équation 2.21) est utilespour€largir les
écrans de phase siétsiaux dif€rentes altitudes.

2.3.5 Image de latache laser dans chaque sous-ouverture du senseur de front d’'onde

Comme je l'ai écrit au paragraphe 2.2.4, le siste Shack-Hartmann peut fonctionner
avec des objetsténdus. Dans chaque sous-pupille, I'imaggutfante est la convolution
de la fonction détalement de point de chaque sous-pupille avec I'image de I'objet.

6. http : //www.mpe.mpg.de/www_ir | ALF A[tmr [lidar.html
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Il faut calculer I'imagea’ 2 D de [étoile laser. Cet objet esefihi en trois dimensions dans

la couche de sodium, on peut donetefminer sa projectioa 2 D vue par chaque sous-

pupille. Pour cela, il estetessaire de conneé les coordonees du centre des images de
chaque sous-couche dans legepde chaque sous-pupilleetdile artificielle est plagé

La tache laser
sous couche j
X,Y) sous-couche
] 7
aux coordonnées

ligne de visée
télescape principal

X))
axe optique de |
sous-pupille i axe du faisceau laser
E (6x,6y]

sous-pupille i télescope auxiliaire

il FIG. 2.11 Grossissement de dtoile laser. Pour
chaque sous-couche nous avons calc@ une image
de la tache laser @ée par les photonsétro-diffuses
sur I'épaisseurdz. Le cube d’'image est certrsur
'axe de propagation du faisceau laser, il faut donc
calculer la positionX Y/ de I'image; a I'altitude
H; par rapport a l'axe optique de la sous-pupille
puis translater chaque image des distandé’js— X;
etY; — Y pour obtenir 'image assoéea la sous-
couchej vue par la sous-pupille conségée.

FIG. 2.10 Géonetrie du systme &lescope princi-
pal — tlescope auxiliaire -etoile laser. Le &élescope
principal est le centre dué&ferentiel. Le &lescope
auxiliaire est sité aux coordonées spriques
(dra,0r4,0). Le faisceau laser est propagrers la
couche de sodium dans la directiofz;s,7Las)-
Les coordonges de I'EL dans la sous-couclée la
couche de sodium sonk(;,Y;) selon I'axe de propa-
gation du laser et X },Y/) selon I'axe de optique du
télescope principal.

aux coordonaés caesiennes :

Xj = hj/cos(vas;) x cos(Oar + 0ar;),
Y; = hj/cos(vas;) X sin(0ar + dar;). (2.27)

Si zsup, €t ysup, SONt les coordorees carSiennes de la sous-pupillepar rapport au
télescope principal et si 'on suppose que leur axe optique passe au centetode I’
artificielle au milieu de la couche de sodium, on peetedminer les coordomes des
points d’intersection de I'axe optique de la sous-pupilkevec chaque sous-couche de
sodium :

hj
Troc. = —————C0S(0sp_10s) tan(Vep_10s
FOC; c05(Ysp_19) (Osp—1g5) tan(Ysp—igs)
h; i
Yroc; = m Sln(espflgs) tan(f)/spflgs) (2.28)
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FiIG. 2.12 Image de |Etoile laser vue depuis une sous-pupille avant qu’elle soit cordepar la fonction
d’étalement de point.

Il faut alors translater chague image obtenue pour chaque sous-couche de sodium par :

(Hfoe + 7 % 02 — Ana/2)

dr;; = cos(f;) X cos(7) x tan(v;) — (X; — Tsup;)
) (Hpoe + 7 X 02 — Ana/2)
dy,; = sin(;) x cos(77) x tan(v;) — (Yj — Youn;) (2.29)

Les angle9; et; sont respectivement les angles de position et d’'inclinaison de la couche
centrale de I'EL par rappott [a sous-pupillé. Les indices se gferent aux sous-pupilles

et les indiceg aux sous-couches deetdile laser dans la couche de sodidmest I'unité
d’epaisseur utilisé pour chague sous-couche de sodium. Les pEramsont re@seng’s

a la figure 2.10. Les images obtenues pour chaque sous-couche sont addgjosin”
rééchantillonees avant @dfre convolees par la fonction @talement de point de I'at-
mosplere. La figure 2.12 montre un exemple d'image obtenu dans une sous-pupille avant
la convolution par la fonction étalement de point de I'atmosgie.

2.4 Exemple d'utilisation : le calcul de I'effet de ©ne

L'effet de adne est un prolkelime bien dfini : il est lié a la propagation smgtique de
I'onde de l'étoile laser. Londe sprique traverse des portions plus petites des couches
atmospleriques gu’une onde plane. Le diatred; de la portion traveea l'altitude h

est &fini par I'équation 1.63. Il suffit de @terminer pour chaque altitude la partie que
I'etoile laser traverse et de I'agrandir afin qu’elle ait lame taille que le faisceau de
I'onde plane.

C’est la proedure qu'utilise la simulation CAOS. Leffet dewé est donc pris en consid”
ration et 'une des &fifications qui s'imposaierdtait de comparer la valeur n@mdque
obtenue en fonction de la longueur d’onde aesultats analytiques obtenus aveslia-

tion 1.65. Tyler (1994) aetermire cette formulea'partir de |Equation 1.64 ol'effet de
cone est éfini par la variance de la difrence de Bcran de phase mesupar I'eétoile
lasera celui obtenu par Etoile naturelle.

Il ne faut cependant pas oublier quetbile laser ne mesure pas le basculement du front
d’'onde. Cet effet n’est pas reld I'anisoplatisme focal et doit donetfe éliminé avant
tout calcul statistique.

Le calcul s’est doncefouk de la faon suivante :
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acquisition deN, réalisations statistiques etfans de phase mesarpar unesfoile
naturelle et unetoile laser, les deustant sitees au enith;;

détermination et soustraction du basculemeespnt dans le jeu desrans de phase
mesuges par I[8toile naturelle (EN) et &foile laser ;

calcul de la dif€rence entre les dewcrfans pour chaquealisation ;

obtention de la variance de la éifEnce.

J'ai vérifié la loi de é&pendance en longueurs d’onde et en fonction de I'altitude de la
turbulence atmosprique.

2.4.1 Dependance en longueurs d’onde

La simulation utilise une atmosphea deuxecrans de phase pkexcomme indige’au
tableau 2.4.1.

Pourcentage Altitude (km)
Couche 1 0,7 2,5
Couche 2 0,3 10

Les Bsultats obtenus sont dasau tableau 2.4.1 etqeéngsa la figure 2.13. Le calcul

Longueur d'onde jm) 0.7 | 1.25| 1.65| 2.2
ro=15cm| o2, (rad?) | 2.33| 0.71| 0.43| 0.23
o?  (rad?) | 2.15| 0.68| 0.39| 0.21

anal

ro=25cm| o2 (rad?) | 1.10| 0.34| 0.20| 0.11

num

o2 (rad?) | 0.92] 0.29] 0.17| 0.09

numerique donne desesultats proches de la formule analytiqueme si le esultat est
legerement pessimiste. La diffénce est de I'ordre de quelques pourcents.

2.4.2 Variation de I'altitude de la couche atmospbrique

La seconde e&fification de I'effet de one obtenu par CAOS consistemodliser I'at-
mosplere avec une couche uniquesatalculer I'effet de afne en fcontino de l'altitude de
cette couche. J'ai effectuer ce calcul pour 4 altitude®diffites : 2,5 km, 5, 10 et 15 km
et la figure 2.14eSume lesesSultats obtenus. Le code CAOS donne @ssiltats plus pes-
simistes que ceux obtenus avec la formule de Tyler, et I'ecart entre les d=thodes
s’accentue avec I'augmentation de l'altitude de la couche et donc de I'effebroe c”
Cependant, lesesultats restent quandeme suffisament proches avec I'une et l'autre
méthode.
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0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
Longueur d'onde (um)

FiIG. 2.13 La variance gésiduelle due I'effet de &ne est obtenue par l'interédiaire de la formule 1.65
pour la courbe continue et par simulation nénque pour lesttoiles. Les deux @thodes de calcul sont
compagées en utilisant deux couches atmosphues sitéesa 2,5 et 10 km refsentant respectivement
70 et 30% de I'atmosplere. Les esultats obtenus avec I'expression analytique sont prochesédestats
numériques, ce qui permet de valider le calcul némgue.

25 — T T T T T

20

en rad
[
ol

2
cone
=
o

5.010° 1010 1510 2.010*
Altitude de la couche

o

FiG. 2.14 Jai compaf la encore les valeurs de I'effet déme obtenues analytiguememeantaide de
I’ équation 1.65 auxésultats nurariques de CAOS en considnt une seule couche pleea differentes
altitudes. Meme si le code CAOS donne désultats pessimistes, la concordance desuitats entre les

deux néthodes est bonne.

69



CHAPITRE 2. UN CODE POUR LES SYSTEMES D'OA-EL

2.5 Sysémes d’'optique adaptative simuks avec ce code

Ce simulateur &% cona pour pouvoitetudier tous les cas les plus exotiques deesyst
d’OA avec Shack-Hartmann utiks’en astronomie. Ainsidfuipe d’Arcetri |'utilise pour
simuler le futur systme d’OA du LBT'. De notre oté, nous avongtudé le sysetme
NAOS (Nasmyth Adaptive Optics Sysfeaet ALFA. La configuration technique du pre-
mier est touta fait standard et ne demande pas de petgsiparticuleres au code. Par
contre, ALFA est I'exemple typique de sgsie complige”: une pupille degfescope cir-
culaire mais une matrice de micro-lentilles hexagonales avec laquelle eseutiisCCD,
de base caeg.

Ces deux instruments sont@énéssants, le premier pour I'estimation des performances et
le second parce que c’est le premier syse d’OA europén avec unetoile laser. Je vais
donc les pesenter plus enddail.

2.5.1 NAOS

NAOS décrit dans Hubin (1997); Rousset al. (2000); Feautrieet al. (2000); Rabaud
et al. (2000) est le sysime d’optique adaptative du VLT qui fonctionnera avec la@am”
infrarouge CONICA. Les dessins 2.15 et 2.18 montrent la structeeanique de NAOS

FiIG. 2.15 Sclematique de NAOS instéllau Nasmyth du VLT — Image disponibl¢adresse internet de
I'Observatoire de Grenoble — http ://www-laog.obs.ujf-grenoble.fr/activites/meca/indexmeca.html.

et du systime dans son ensembleeMeé s'il sera utilis’dans un premier temps unique-
ment avec destoiles guides naturelles, I'instrumenét& cona pour permettre I'utilisa-

tion d’uneétoile guide laser. Deux analyseurs de front d’'onde de type Shack-Hartmann
sont disponibles, le systiea 7 x 7 sous-ouvertures est destiaux objets faibles alors

7. Large Binocular Telescope, compodé deux miroirs € 8 m dediamétre plaes ©te a ajte et maintenus par la
méme structure exanique.
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2.5. SYSTEMES D'OPTIQUE ADAPTATIVE SIMUL ES AVEC CE CODE

gue le systmea 14 x 14 sous-ouvertures estedié aux objets guides brillants comme
I'etoile laser. Un analyseur infrarouge est aussvprpour observer entre 1 et 24f.

FiG. 2.16 Plan de NAOS vu dudté de la cardra infrarouge — Image disponibla I'adresse internet de
I'Observatoire de Grenoble — http ://www-laog.obs.ujf-grenoble.fr/activites/mecal/indexmeca.html.

Syseéme NAOS-7 | NAOS-14| ALFA
Nombre de sous pupilles 7x7 14 x 14 5x5
Champ de vue par pixel (arcse¢) 0,58 0,29 0,75
Nombre de pixel par sous-pupille 8x 8 8x8 12x 12
Nombre d’actuateurs ~ 200 97

La figure 2.17 montre la simulation de deux matrices d’images obtenues avec I'analy-
seur Shack-Hartmann. L'image de gauche est obtenue avec une EL dont le é&ser a ~
propag depuis I'arrere du miroir secondaire delescope principal. Limage de droite

est obtenue avec ueléscope auxiliaire placa 10 m du centre dwetéscope principal.

Ce laser est dirig'vers la couche de sodium de telle sorte gatllé laser soit juste au
dessus dudiescope principal. Ces deux images nous montre I'importaratadi€r I'ef-

fet de I'6longation sur la mesure des centre de geasiid’chaque image de I'analyseur
Shack-Hartmann.
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FiG. 2.17 Image de I'analyseur de front d’'onde Shack-Hartmann en configuration NAOGSL#4 le laser
étant tiré derriere le miroir secondaire diétescope principal sur 'image de gauche (analyseur 2) et depuis
le bord du &lescope principal sur I'image de droite (analyseur 1,8etcope auxiliaire est pléa 10 m

de I'axe optique duélescope principal). Le laser est diBgle telle sorte qu’il soit focalés verticalement

au dessus dietescope de lancement.

252 ALFA

Ce second systme est le premier systie d’optique adaptative avetoile laser en Europe
utilisé par les astronomes (Butletral,, 2000; Feldet al., 2000; Eckaret al., 2000; Davies

et al, 2000a; Davies & et al., 2000; Rabienal., 2000; Hippleret al., 2000). Construit
pour le Blescope 3,5 m de I'Institut Max Planck, ce gyae utilise un analyseur Shack-
Hartmann 5« 5 a sous-pupilles hexagonales (figures 2.18 et 2.20). Le faisceau est produit
par un lasen colorant continu g@éré par pompage d’'un laser argon de 25 W (pour plus
de renseignements consulter Kibblewhite, 2000b, par exemple). Ledas®orant est
reglké a la longueur d’onde de la raie de sodilimet a une largeur de bande de 10 MHz.
Le faisceau est polaesCirculairement et agrandi pour atteindre un ceéém de 10 mm
avant la propagation jusqu’aal€scope de lancement pueagrandi jusqud un dianetre

de 15 cm et lanedans I'atmospdre. Le laser, d’'une puissance de 3,8 W, permet d’obtenir
une tache de 2,5 secondes d’arc de diisnde magnitudeduivalente d’environd. La
simulation du sysime est dcrite au chapitre 3 au paragraphe 3.4.

2.6 Perspectives

Plusieurs des instituts assesiau projet TMR utilisent maintenant I'outil de, tatin-
tensive. Des sessions derdonstration et d’apprentissage ef# organiges pendant ces

trois ans. Le code est maintenant dans sa phase finale. Sorti sur CDROM, il est acces-
siblea I'ensemble de la communaustronomique depuis lelut de 'anee 2001. 1l est
voué a évoluer comme tous les produits de ce type maitdargement testét anelioré

aussi bien par lesaVeloppeurs des ddfents modules que par le nombre grandissant de
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2.6. PERSPECTIVES

FiIG. 2.19 Image du laser de ALFA.

BE AN RELAY
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FIG. 2.18 Le télescope3,5 m de Calar-Alto. Le
syseme d'optique adaptative ALFA est utdisussi
bien avecttoile naturelle quétoile laser. Le&lescope
de lancement est plécsur le bord dué&lescope prin-
cipal et ce sysime est par essence un gyse typique
a simuler, notamment aps les derniersésultats ob-
tenus en juin 1999.

Fi1G. 2.2Q Image de I'analyseur Shack-Hartmann ob-
tenue en juin 1999 avec le laser. Aucuglengation
des spots n’est visible, ce qui edrifié par simula-
tion (voir au chapitre 3).

personnes l'utilisant — notamment des personnes de I'lmperial College afuddr les
profils de sodium mesas’ (Jeff Clifford), certaines personnes de I'Institut d’Astrophy-
sigue des Canaries (JoRodriguez).

Du point de vue personnel, ce code a utilisie partie nonegligeable de mes aaas de
thése, aussi bien pour ledélopper, corriger les erreurs, 'adapter aux nouvelles versions
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que pour l'utiliser. J'ai collabaravec 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 I'étoile artificielle

3.1 Uneétoile allongee

Nous avons vu au chapitre 1 (page 33) que la couche de sodiumepaisseéur de dix
kilometres. C’est pour cette raison quetbile laser (EL) est alloreg. La forme de 'EL
dépend

— de pararatres naturels : paisseur de la couche de sodium, son altitude, sa densit”
d’atomes (un exemple de variation de la forme ddile artificielle est mon& au
paragraphe 2.3.81a page 64);

— de pararafres gongtriques (que I'on choisit) : la position dal€scope dmission du
faisceau laser par rapport aldScope principal, la direction de tir du laser par rapport
aux sous-pupilles, le champ de vue des sous-pupilles.

Les paramaires naturels ne peuvent petse” modifés et je vais consater uniquement

I'effet de taille angulaire de la tache EL dans ce chapitre. Il esésSaire dftudier I'effet

de I'elongation sur les mesures des pentes afiretierahiiner s’il est indispensable ou non

d’emettre le faisceau laser depuis I'arg du miroir secondaire.

La figure 2.10 pesente la gbnetrie du systme. Le faisceau laser esnis verticalement

par un €lescope auxiliaire vers la couche de sodium. Les photns-diffugs forment

la tache artificielle allongé. Selon la position dwekescope auxiliaire par rapport aux

sous-pupilles d’'un analyseur Shack-Hartmaron peut @terminer la taille angulaire de

I'etoile de eférence dans chaque sous-pupille.

La taille de la tache est obtenaepartir dessquations 2.29, en calculant la project@an °

deux dimensions de la tache laser telle que vue par la sous-pupille Elqigsee de 'EL

en utilisant les altitudes minimale et maximale de la couche de sodium. La configuration

la plus simple est obtenue lorsque I'EL est aux cooré@sncagsSiennes X ;,0,Hy,), et

que I'on regarde la projection obseeen (0,0,0). Onatérmine la taille de la projection
de I'EL par :6;, =0,Y; = 0, y; = 0, ce qui revient consi@rer le systme sur un seul axe.

Si Hy,. = 90 km et que la couche espaisse de 10 km, la taille de la projection de I'EL

1. Les analyseurs Shack-Hartmann sont introduits au paragrapheall2 fage 18.
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CHAPITRE 3. ELONGATION DES EL

Image aprés le dé-rotateur de champ

Temps T=0 Temps T1
O
O
télescope
auxiliaire

Fic. 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 I'on est proche denith, mais reste cependarkgligeable par rapport

la vitesse de mesure dans le Shack-Hartmann (la vitesse de rotation maximalestiope principal est de

23 secondes d’arc par seconde). Par contre, cet effet implique que I'orientatiogldadjation de la tache
varie : la précision de mesure en abscisse et ordamohange temporellement.

vue par une sous-pupille plee’en (0,0,0) est :

AHy, AHy, X
Ar = [(Hfoe + > ) — (Hroe — al )] X =2
2 Hfoc
Az ;
= AHy, x — 3.1
Hfoc Na % I{foc2 ( )

Pour une couche de sodium de 10 Bn®0 km et un faisceau lasemis verticalement
depuis unelescope plaga X; = 4,5 m du €lescope principal, on obtietr / Hy,. = 1,1”
au centre dudfescope. Le champ de vue par sous-pupille pour uesystomme NAOS
est 2,32". La taille de la tache progst fait la moit€ du champ de vue d’une sous-pupille.
L'effet principal de cetteelongation est :
— l'augmentation du bruit de mesure tant que I'image @¢olle artificielle ne dpasse
pas le champ de vue de la sous-ouverture;;
— un syséime d’OA impossibla faire fonctionner si la tache est trop longue.
Dans le cas particulier de NAOS, lkeléscope auxiliaire doétie peférentiellement plae”
au centre du miroir principal pour un pr@ohe de rotation de champ. En effet, le sysé
d’OA est au foyer Nasmyth dweléscope. Ledlescope suivant I'objet scientifique, le
champ tourne au niveau du foyer Nasmyth (peoh¢ des montures alt-azimuthales).
NAOS estequipe d’'un d-rotateur de champ donc le champ de l'instrument reste fixe.
Par contre si ledlescope auxiliaire est accrachu bord dudlescope principal, la tache
laser changera de position temporellement — comme exgéida figure 3.1. Unetude
plus dtaillée du bruit de photon en fonction de la positionelescope auxiliaire par rap-
port au Elescope principal est @sente dans la suite de ce chapitre. Dans une pFBmi-
partie I'erreur de mesure asseed une tache d’EL alloreg esttudée en boucle ouverte.
Je regarderai I'effet des conditions atmosphles sur la @cision de mesure. Ensuite,
I'effet de I'elongation esetudié pour un sysgme comme NAOS en boucle feea”
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3.2. LU ETOILE LASER ET NAOS, MESURE EN BOUCLE OUVERTE

L'ensemble de Btude est effectuen utilisant le code CAOS. Lessultats nurefiques
sont compags$ 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 utilisee

Le syseme d'optique adaptative NAOS est simwlans sa configuration 4 14 sous-
ouvertures en utilisant les caragstiques pecises au paragraphe 2.5.1 et dans le tableau
3.1 pour toute cettetude. Le ¢lescope simel'n’a pas d’obstruction centrale. La puis-
sance du laser esetEérmirée pour avoir une magnitudslivalenteegalea 6 environ.

Paranetres Valeur utiliste
Puissance du laser (W) 15
Diameétre du €lescope auxiliaire (m) 0,5

« Waist» du faisceau laser (m) 0,3-0,4
Taille de la tache EL dans lagsbsphkte (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 sodiurf) (m 1,5x 10~
Densit moyenne des atomes de sodiunt{m 5 x 10°
Transmission de I'atmosghe () 0,8
Diameétre du €lescope principal (m) 8
Obstruction centrale (m) 1,2
Longueur d’'onde du laser (nm) 589
Nombre de sous-pupilles 14 x 14
Nombre de pixel par sous-pupille 8x8
Champ de vue par pixel (secondes d’arc) 0,29
Bruit de lecture du dtecteur (nombre dlectrons) 3

TAB. 3.1 Parametres utili€s dans la simulation.

L’'atmosptere est sim@é par deux couches dont les cagaistiques sont&finies au ta-
bleau 3.2. Chacune des deux couches esiuan de phase qui suit la loi de voau&an
(Lo =20 m et 0,07 mx ry < 0,80 m selon la configuratiogtudiée).

Altitude (m) | C2 (%)
1000 0,8
10000 0,2

TAB. 3.2 Altitudes etenergies relatives des deux couches.
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Le syseme est testavec les quatre typesalbiles laser guide suivantes (on enregistre les

pentes mesaes par chaque sous-pupille avec chacune des EL) :

— un objet ponctuel (OP), les pentes obtenues seront @&y

— un objetetendu (OE, disque uniforme de rayon 0,4 secondes d’arc), de @&ntes

— uneétoile laser laneé depuis le centre del€scope principal (OC, pour objet cextr’
de pentes. ;

— uneé€toile laser laneé depuis le bord dwetescope principal (OHA, pour objet hors
axe), de pentes,.

Ces guatre types dtbiles laser sont siasa une altitude de 90 km. Ces difEntes confi-

gurations vont permettre eftdier I'effet de la taille angulaire deekbile de gférence

(ER) sur la pecision de la mesure, I'effet de sa forme et de slomgation.

Je vais donetudier (i) I'effet sur la mesure des pentes de I'utilisation d’'unedihdue

par rappora’'une ER ponctuelle et (ii) I'effet dedldbngation de I'ER par rappoatun OC

pour differentes valeurs dg et un laser de 15 W (magnitude 6).

Il est évident que les dififentesetfoiles guide utilises ne donnerontpas des mesures
compktement dcorglées. On peut Bhe pevoir une forte coelation. C’'est ce que I'on
obtienta la figure 3.2. Les mesures obtenues avec lesréiites EL (pour un, = 0,15 m,

un laser de 15 W) sont indiges. La pren@re remarque est la difficelfl £parer les me-
sures les unes des autres. Petuidier leségersecarts obsems selon Etoile de eférence
utilisée, je pourrais comparer deux ensembles de mesiyres S, obtenus avec deux
reférences difrentes (en soustrayant on aurgjy = S, — S, et on supposerait alors
que S, est une eférence iéale). 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 ordeargst indigaé par une ligne horizontale. Avec un

ro de 0,15 m, 'EL lanee depuis 5 m de distance du centre ei@gCope mesure des
déplacements difffents de seulement quelques camisa quelques dixdmes de pixel.
C’est cette dif€rence qui nous ietesse. Elle est due au bruit de photonedt#fit pour

un objetétendu et pour un objet ponctuel. Le bruit de photon varie avec le nombre de
photons reas par le @tecteur;y, et avec la taille angulaire de I'objet deférence uti-

lise. A partir d’'une seule mesure, il est impossible de discerner I'influence relative des
divers plenonenes impliges. Par contre, la variance des eiffhtes erreurs esedrite
analytiquement en fonction dy, de la taille de la tache dans une sous-pupille et des pa-
rametres physiques du syshe. On peut doncerifier I'ordre de grandeur des variances
obtenues par ces formules, mais aessdier plus en efail I'effet de tel ou tel paraetre

sur la pecision de mesure des centres de geaglé certaines sous-pupilles. Les mesures
effectides par deux Elu et a' de type difErentetant fortement coelées, le calcul de

la variance deS,,, doit contenir un terme de covariance entre les deux jeux de mesure
(Bevington & Robinson, 1992) :

02 =024 0% —2X O =< (S; — Sr)* > (3.2)

aa

78



3.2. LU ETOILE LASER ET NAOS, MESURE EN BOUCLE OUVERTE
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Fic. 3.2 Mesures des @&placements en pixel avec les quatre typesaile laser. L'axe des ordormes
montre le @&placement en urétde pixel de la tache guide par rapport au centre de la sous-pupille. L'axe
des abscisses indique les @ifntes sous-pupilles. Le syste NAOS a 148 sous-pupilles, et pour chacune
d’entre elles, la mesure du centre de gré&vite I'etoile guide est effeche en abscisse et en ordd@e Par
congquent, 296 mesures de centre de gégibnt obtenues avec chagemile de Eference. J'ai indigé

sur I'axe des abscisses les mesures de centre de&raligesa I'axe des abscisses des sous-pupiies
gauche et celles rétesa I'axe des ordonaesa droite de la figure. Les mesures de I'O&tdile ponctuelle)
sont repésenges par des, celles de I'OE é&toile étendue) par les symbol€s I'OC (étoile centée) par

les symbole& et la OH toile hors axe) par deA —ry =15 cm, P = 15 W. Lesédgeres diferences dues
aux diverse£toiles de eference soné peine visibles.

0.15
S 0.10
ks
a
o 0.05
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FiG. 3.3 Différence entre les mesures dépthcements en pixel obtenues avec une EL ponctuelle et une EL
hors axe (lanée depuis urdlescope auxiliaire plaga 5 m du centre dudlescope principal) #7 = 15 cm,
P=15W.

ou C,, estla corelation croige entreS, et.S, :

1 Niter - -
Caa’ — Z (San - Sa)(sa’n - Sa’)' (33)
Niter n=1
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L etude statistique est effeeta’'sur 500 #rations, une nouvelleedlisation décrans de
phase est calce€ a chaque #fation. Le choix du nombre détations est important,
I"etude de la variancessiduelle en fonction de ce paratre est tragé sur la figure 3.4.
Pour choisir le nombre dCrans utiligs, j'ai tra& la valeur de la variancesiduelle cal-

0.100F - - - -
T
X
o +
3 0.010 <
Nb% +++++++

0.00 . . . .

0 200 400 600 800 1000

Nombre d'itérations utilisées

FiIG. 3.4 Des croix sont traées toutes les 10&tations. Elles indiquent la variance&siduelle obtenue en
utilisant toutes les mesureségrédant l'iteration qui leur est assoee. La ligne solide indique la valeur
de la variance ésiduelle obtenue en utilisant les 100@rdtions. Cet effet estéiau fait que la pente
suppoge exacte est entaeh des diffrents bruits assoés au @tecteur. Ces bruits ont une moyenne nulle
statistiguement et il est don@opessaire d’avoir un nombre déalisations suffisamment grand powrifier
cette proprété.

culée en soustrayant les mesures effeetiavec unetobile ponctuellea'celles obtenues
avec uneetoile étendue (de forme circulaire) et en utilisamduation 3.2. La variance a
été calcu€e en augmentant le nombredfans consiglés dans le calcul de la variance par
incrément de 10 afin deedérminera partir de combien d'@fations le €sultat ne dpend
plus descrans suivants. Chaque croix repehte la variancesiduelle mes@e en utili-
sant toutes lesetations la pecddant. La convergence est asymptotique et il est suffisant
d’utiliser 500 i€rations (ce nombre est un compromis entre &igion du esultat et le
temps de calcul, les 50@itations sont effeck€s en 14 heures).

Une remarque importante da@tre faite avant de commenceetiide de I'effet de Elon-

gation sur la pecision de mesure. Je vais supposer pour chaque calcul de variance des
mesures de pentes entre deux objets, qu’un des deux objetseréasdf la@férence et

donc que ses mesures sont parfaites. Cette hgpetivest pas exacte et pewgmmé deve-

nir compkEtement erroeé lorsque les conditions atmogpigues sont mauvaises. A%

avoir introduit la nethode de comparaison, je vatsidier I'effet de la variation des condi-

tions atmospériques lorsque I'objet deeférence est allorey”
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3.2.2 Conditions atmosplriques et variance esiduelle
Etoile étendue circulaire

Pourétudier I'effet de I'atmospére sur la pecision de mesure lorsque I'objet guide est
résolu, nous allons comparer les mesusgobtenues avec unetdile laser ponctuelle
(OP)a celles £.) obtenues une€toile laseetendue (de rayon 0,4”, OE). La variance de
la difference des deux mesuwﬁ§ est indig€ea la figure 3.5 par les symboles
Dans le cas @toilesétendues circulaires, I'utilisation de I'expression analytigeerié
dans &chaudet al. (1992) et Roussedt al. (1987) permet deerifier les Esultats de la
simulation nunetrique et donc de valider 'ensemble des performances iedgjdans la
suite de ce chapitre. La ligne continue &ga@ la figure 3.5 montre la correspondance
entre les deux types desultats. La variance de la position d'une image messaur
un détecteur seulement lingitpar le bruit de photon esgale au rapport de laegiation
standard de I'image sur leetEcteur divisé par le nombre de photonstdCE. L'ecart
quadratique moyen de la gaussienepalid de la taille de la tache de diffraction %),
de I'elargissementwla la turbulencec %) et de la taille angulaire de la sourcecBaud
et al. (1992) obtiennent I'expression du bruit de photgalea

9 8

d2
o2y = — (k2 + -2
ph Nph( 7“%

); (3.4)

si I'on consicere que la longueur d’onde d’observation est identigwelle de fonction-
nement de I'analyseur de front d’'onde. Le ter(hé + fé’) aété calcu€ par Yura (1973).
k. est le rapport de la taille de I'imagesolue limi€e par la diffractiorala taille d'une
fonction d'étalement de point limg# par la diffraction.
Le détecteur introduit un bruit de lecture. Roussetl. (1987) ont mon& que I'erreur
résultante gcrit sous la forme :

o 16 (N7 —1)og d;

e (i (3.5)
3wy, et o)

o2 est la variance du bruit de lecture (en photons par pixel par traktegst le nombre
total de pixels utilie’pour le calcul du centre de graait”

Si I'on suppose que ¢toile Esolue a le mme nombre de photons quetbile ponctuelle
— ce qui est le cas dans notre simulation — et que les bruits pour ckémjleesont non-
corrélés, on peut éferminer la variance totale :

8§  16(N?-1 d,
o2, =[5 W =) oy ey (e

2
Nph 3 N;h To ) ] (36)

Le nombre de photons d’un laser est cadcaulpartir de la puissance paetjuation 2.24
auquel on rajoute le facteur de propagation vers le sol. On obtient

N,
TO 4 % tint lay

N,, = 3.7
T 4rH3,, Td, ]Zln”h(z)’ S
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ou Tj est la transmission de I'atmospte etH ;,. est l'altitude de focalisationV,, est le
nombre de photons par temps dégtationt;,; et par surface de sous-pupille.

Les parareires utili€s dans Equation 3.6 sont les caracistiques de NAOS. Le pa-
rametre k, = 2 est étermiré en calculant le diagire moyen dans une sous-pupille des
taches esolues lorsque, = 80 cm et en le comparaat la limite de diffraction de la
sous-pupille.

0.40: T T T T E

0.30F E

(radf)

2
ep

g,

0.10F E

0.00E . . n i
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8
Diametre de Fried (m)

Fic. 3.5 Effet de la qualié de I'atmospbre sur la pécision des mesures. Lescorrespondent la va-
riance calcukea partir de la simulation nurerique. Pour indication j'ai tra& la variance obtenue par des
approximations analytiquesadrites par $chaucet al.(1992) avec une ligne continue.

On remarque I'importance des conditions atm@sjhies sur la @cision de mesure en
boucle ouverte. La variance obtenue avge 0,25 m est eduite d’'un facteur 10 par
rapporta celle obtenue aveg = 0,07 m. Lutilisation d'unestoile OE €tendue) comme
référence introduit une augmentation de I'erreur de mesure : le bruit de photon est plus
important et limite donc la precision de mesure. Lorsque,lest tes grand (sugrieur

a 20 cm), les fluctuations du front sont suffisamment petites pour qu’il n’y ait pas de
difference de @cision entre un OP et un OE, I'errewsiduelle est petite. Pour deg
moyens et petits, (entre 5 et 20 cm), 'OP subit I'effet des conditions atneospies :

la tache est lim#é par le seeing et I'erreur de mesure augmente. Les mesures obtenues
par les deux objets sont moins bien &&gs car le bruit de photon est plus grand pour
chacune d’entre elles. étoile étendue introduit aussi une erreur de mesure qui augmente
avec lery.

La détérioration du seeing implique donc une augmentation de I'erreur de mesure du
centre de gravid'de I'étoile de eférence qu’elle soit ponctuelle @iendue. Cependant,
cette erreur est plus grande pour wieile laseretendue, la taille angulaire de I'objet et

le seeing induisant des effets culmulatifs.
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Etoile allongée axialement, effet sur I'erreur de mesure poury = 0,15 m

Regardons maintenant I'effet d'un objet a#éarence non centro-syetrique sur la pci-
sion des mesures du centre de gmvité bruit de mesure augmente avec la taille de la
tache de eférence utilise pour faire le calcul du centre de graviPar consquent, une
EL obtenuea partir d’'un faisceau lasemis depuis le bord dekescope va engendrer des
mesures de centre de gravjtlus brui€es que celles obtenues avec une Eeerpar un
faisceau laseermis depuis I'arere du miroir secondaire dal€scope (donc certe).
L’augmentation de ce bruit est-elle majeure ou pas ?

Pour le savoir, nous avons effeetuneetude statistique de la variance en fonction de la
distance horizontale de la sous-pup#ida tache laser. Il faut faire attenti@nla faon

° Télescope de @ @

lancement b
d'abscisse x

Analyseur de type
Shack-Hartmann

Xo- X j

colonne i
d'abscisse x

FiG. 3.7 Selon l'orientation de la tache laser
sur la matrice de sous-pupilles, I'erreur de me-
sure des pentes sera identique sur les deux axes

ser. Toutes les sous-pupilles de la colo_n.m_aont & e mesure ou pas. Le gama de gauche montre
la méme coordon@ez; du tlescope auxiliaire. Par une configuration & la position selon I'axe

contre leur coordonéey; varie. L_a taille angulalr.e des ordonkes est mesée péci€ment alors
de la tache selon I'axe des abscissé&pend des dis- que celle selon I'axe des abscisses est erétach

tancesz;. Les images de I'EL dans chaq'ue SOUSgimprécision. Le schma de droite montre une
pupille de la colonne ont la mémeélongation en

abscisse et donc la@me variance en moyenne.

FiGc. 3.6 Dessin d'un analyseur de type Shack
Hartmann et duélescope dmission du faisceau la-

configuration ai les erreurs en abscisse et en or-
donrée sont identiques.

dont le €lescope auxiliaire est plagar rapport’la matrice de sous-pupilles. En effet,

si I'objet est orient’a 45 dans chaque sous-pupille (voir figure 3.7, dessin de droite),
I'erreur est identique en abscisse et en orag@nPar contre, si I'orientation défe de cet
angle (figure 3.7, dessin de gauche), I'erreur sera toujours plus grande sur I'un des axes
par rappor@’l'autre — ceci en supposant que le laser soitdasnec Znith pour simplifier

le probEme.

Nous avons cons@té deux systimes identiques un pararatre pes : la distanceslescope
auxiliaire — Elescope principal fait 5 m dans un cas et 7 m dans l'autreelasdope
auxiliaire est plae’suivant 'axe des abscisses des sous-pupilles. Nous comparons les
mesures obtenues avec un OC aux mesures obtenues avec 'OHAe-afacl 7 m

selon le systme — en calculant la variance pour chaque meslieede de Iéquation 3.2.
Seules les mesures du centre de gealdtiong de I'axe des abscisses setudies, axe
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0.30[
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. . . . . .

0 2 4 6 8 10 12

2 4 6 8 10 Numéro des sous—pupilles de la colonne 5
Distance du télescope auxiliaire (m)

FiG. 3.9 Nous avons cons@é une colonne
du Shack-Hartmann et avons tf@acla va-
riance deS;., pour chaque sous-pupille (va-
riance obtenue pour chaque sous-ouverture de
la ligne i indiguee au dessin 3.6). Les valeurs
représenées par des losanges oscillent autour
d’'une moyenne (ligne continue).

FiG. 3.8 Effet de la distance dietescope auxiliaire
sur la précision des mesures. Les barres d’erréur
30 ont é ajoutes (obtenuea partir des mesures
des diférentes sous-pupilles sur uneéme colonne
1). Mesures obtenues aveg=0,15met P =15 W.

sur lequel la tache est alloeg.”

A partir du dessin 3.6, il est facile de voir que toutes les sous-pupilles quagameme
distance dudlescope auxiliaire ont une tache alleegdentiquement selon I'axe des abs-
cisses. La variance de la difence des mesurss., sur la colonné de I'analyseur Shack-
Hartmann est la @rme au bruit pgs comme on peut le vair [a figure 3.9. En prenant la
valeur moyenne, on peut tracer les variationsgajge), en fonction de I'axe des abscisses.
On obtient la figure 3.8. La mesure de la variafeg),. est indiqee pour des distances
allant de 1,25 na 10,25 m dudlescope auxiliaire. Lerreur augmente d’un facteur 5 entre
ces deux distances et devient significativeea® m.

L'explication est |[Eea la valeur de-, et a la taille angulaire de I'EL en fonction de la
distance de la sous-pupiléela tache. Avec un, de 0,15 m, la tache de L'E& 589 nm est

de I'ordre de\/ry, soit 0,8”. Or, en utilisant Bquation 3.1, on obtient qu’une sous-pupille
placcea 4,5 m observe une tache de cette taille si la couche de sodiumeparsseur

de I'ordre de 7 km. Donc jusga’environ 5 m de distance, la correction est lgripar

les conditions atmosgniques et non pas paeldngation de la tache EL. Ensuite, c’est
I'erreur de I'élongation qui domine. Lutilisation dedtoile allongge pour mesurer les
centres de grawtentrane une insenbilé’aux petites fluctuations du front d’onde : les
mesures obtenues selon I'axe des abscisses avec I'OHA varient moins que celles obtenues
avec I'OC, donc la variance de la difénce entre les deux mesures augmente.

Effet de I'élongation pour differentsr

L' elongation de 'EL entn@ie une augmentation du bruit de mesure. Il estregSant
d’etudier la Epartition de I'erreur sur les sous-pupilles de I'analyseur pour plusigurs
En effet, les erreurs de mesure sont surtautagites lorsqu’elles ne sont pas hoerogs
sur toute la pupille du sysine.
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Nous avons donc calceila difference des mesures de pentes obtenues avec I'OE et des

(radf)
o
S
i

il

0.01

Pentes en x Penteseny

FiG. 3.1Q Les mesures obtenues avec un OHA sont coBgmBaux mesures obtenues avec atwle

étendue. La variance de la déffence est trage en utilisant lequation 3.2 pour diffrents diamdtres de Fried

ro €gaux respectivement0,07, 0,15, 0,25, 0,4 et 0,8 m si I'on conéid les courbes du haut vers le bas.

L’axe des abscisses da la courbe indique le Bumdes diférentes sous-pupilles pour les variances obtenues
selon les deux axes de mesure du centre de gratchaque sous-pupille. La partie gauche correspond

aux mesures des pentes selon I'axe des abscisses de chaque sous-pupille alors que celles de droite sont
obtenuesa partir des mesures en ordo@e sur I'analyseur. Le faisceau lasétantémis verticalement

depuis la coordonie carésienne (5,0), Blongation est vue selon I'axe des abscisses.

mesures effecees avec 'OHA. La variance estgaéngea la figure 3.10. Le faisceau
laser esemis verticalement depuis uel¢'scope auxiliaire sikida 5 m de I'axe optique du
télescope principal selon I'axe des abscisses. Chaque sous-pupille doit mesurer les pentes
en utilisant uneetoile de gférence allongé« horizontalement comme 'exemple (a) de

la figure 3.7 (droite). L'erreur selon I'axe des ordees’est constante comme le montre
la figure 3.11. LEtude plus dfaillée de la figure 3.10 permet de voir la diffnce de
précision de mesures selon/dg(en supposant que laférence est suffisammentgaisSe

et donc que I'on a assez de photons. La puissance du lasegasf™P? = 15 W dans
notre cas).

Lorsque ler, est grand, I'atmosp@re introduit peu de perturbations, les pentes obtenues
avec un OHA sonequivalentes celles obtenues avec I'OE. Avec peu de perturbations
atmospleriques le front d’'onde est quasiment plan, donc quelque stiile’ de eférence

les mesures seronels petites.

Par contre, lorsque bg est petit (mauvaises conditions atmosphues), IEtoile allongge
couvre une grande partie de la sous-ouverture. Un effet de vignettage iapmiusant

une mesure moins ecise de la position de chaque tache sur la matrice de sous-pupille.
L ‘etoile étendue subit aussi I'effet de I'atmosgk : la pecision des mesures est liggt”
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FiG. 3.11 Image de la varianceé&siduelle en abscisse et en ordé@eren plaant le €lescope auxiliairé

5 ma droite de I'axe optique duelescope principal. La variation en abscisse est importante. Les erreurs
sur la pupille de gauche sont en effet comprises entre 0,015padr les sous-pupilles les plus proches du
telescope auxiliaire et 0,5 ra¢i pour les plus lointaines. Ces images @t obtenues pout, = 0,15 m et
P=15W.

par le seeing, les mesures du centre de geaotit alors moins prises. Comme l'erreur
de mesure augmente pour les deux objets on pediicé que les deux jeux de mesures
sont moins coelés. La variance de la défence devient plus importante.

TAaB. 3.3 Pour indication, je donne la valeur de la variance de la difnce des mesureg (obtenues
avec un faisceau lasédmis verticalement depuis le bord celéscope principal) ef. (obtenues avec une
EL étendue ronde de 0,4” de rayon) pour deux sous-pupilléizes. La sous-pupille 0 mesure le centre
de gravie de la tache la plus allorgg ; la sous-pupille 140 mesure le centre de g@gipartir une tache
laser presque ronde (la sous-pupi¢ant proche de Btoile artificielle en distance projée par rapport au
sol).

ro (M) 0,07 015 025 04 08
O'ze pour la 065 03 0,1 0,04 0,026
sous-pupille 01ad?)
o2, pour la 02 01 0,04 002 0015
sous-pupille 140rad?)

Considrons deux sous-pupilles extnes du sysime. La sous-pupille 140 est la plus
proche duelescope de tir du laser, alors que la sous-pupille 0 est la plus lointaine (tache
tres allong@e). La variance entre ces deux sous-pupilleseextss est trigé lorsquer

est petit (voir le tableau 3.3). Cette distance estalismsensibilieé de I'étoile allongge

aux variations du centre de graxitUne pecision de mesure trois fois moindre risque

de diminuer la pecision de reconstruction de certains modes qui ont des structures selon
I'axe d’élongation de Etoile de eférence.

On peut donc conclure gu’en boucle ouverteldrigation d’unefoile de eférence induit

une perte de @cision de mesure le long de 'axestbhgation. Cet effet est visible avec
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des conditions atmosphiques nediocres, le bruit de photon augmentant avec la taille de
la tache laser et inversement proportionnellementau

3.3 Laboucle fernee et I'etoile allongge

L etude d’'un systme en boucle fere€ dpend de nombreux paratnes extrieurs comme
par exemple I'optimisation de la boucle, leldi entre la mesure et la correction, la rapdit”
de correction par rappoat!’evolution de I'atmospére.

J'ai doncetude le syseéime en boucle fere®€ sous certaines conditions. Le tip et le tilt sont
mesugs par unetoile naturelle sur I'axe optique del€scope. On suppose gu’il N’y a pas
de retard temporel entre la mesure des pentes swatéetdur et I'envoi de commandes
au miroir ddformable. Par comrsjuent il suffit d’appliquer un gain G (que j'ai choegjal

a 0,6) dans la simulation poewiter que le sysime soit trop sensible aux variations des
mesures de pentes. Latmogph est compaE des deux couchesfthiies au tableau 3.2.
Celles-ciévoluent perpendiculairement I'une par rapgoltautre, chacune a une vitesse
de 5 m.s!. Jai utilisé un temps d’iregration de 10 millisecondes pour avoir une bonne
correction. Le laser a une puissance de 8 W. Les mesures soomgoses sur la base
des polymimes de Zernike, afin de filtrer les modessiEs. La boucle est fere® en 50
millisecondes environ. Deux EL sont ut#ie$ sur deux sysines d’OA en paradle afin

de voir I'effet de I'EL allongge. Le premier laser esiniis verticalement depuis I'aerié du
miroir secondaire duefescope principal alors que le second laseepss verticalement
depuis un¢lescope auxiliaire pl&a 7 m ducentre optique dwetescope principal. Nous
avons vu dans la sectionguédente qua une telle distance les mesures des pentes dans
les sous-pupilles les pledoigrées sont affees d’'une perte de @cision. En calculant la
variance de la diffence des pentes meses nous voyons encore cet effegldhgation
méme s'il est moins important.

3.3.1 Modes mesugesa la premiere itération :

Il est interessant de regarder tout d’abord, les valeurs des coefficients des modessmesur”
a la premere i€ration. En effet, aucune correction n’est alors effeetat I'on peut voir

la sensibili€ des deuefoiles aux divers modes.

La courbe 3.12 montre cette comparaison des modes gsssla’ premere ieration du
syseme. Les coefficients, eta; des modes tip et tilt ne sont pas repeng’s sur ce gra-
phique. Le premier mode indigest donc la efocalisation. Les valeurs des mesuges

avec les deux EL sont semblables. On remarque, par contre, quelqwesrdiéfs entre

les coefficientseéls (meswes directemena partir de IEcran de phase de Etation O,
indiqués en pointikE's sur le graphigue) et ceux obtenus par les EL. Seuls deux des modes
mesues pesentent des coefficients difEénts selon que I'une ou l'autre des EL est uti-
lisee. Ce sont les deux comas et aucune des deux EL ne mesure la galkupour ces
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FiG. 3.12 Les coefficients ; assoces aux modes de Zernike sont mésusimulta@ment en utilisant une

EL sur l'axe (ligne pleine) et une EL lake depuis uréiescope auxiliaire pla&a 7 m du centre dulescope
principal (OHA de la section rédente, repesenkée par des losanges). Les mesures obteal@premere
itération sont compares dans cette courbe. Le tip et le tilt ne sont pas inclus ici, donc le premier mode est
la defocalisation. L'OHA obtient des coefficients plus grands pour les deux comas. Pog@riier le bon
fonctionnement du sy&te, j'aieégalement indigé en pointiles la valeur des coefficients desécrans de
phase.

deux modes. D’autres défences de mesures de centre de geaexiStent (par exemple
les modes 20 et 21) mais elles sont beaucoup plus petites.

L'imprecision de mesure dwelelongation de la tache ne semble agir que sur certains
modes patrticuliers.

3.3.2 Modes mesues en boucle fernge :

Nous avons vu que I'ensemble des modegait’'pas parfaitement mesuavec legtoiles
laser. Que se passe-t-il en boucle fe? Est-ce que chaque EL mesure des coefficients
differents ou pas ? Est-ce que la variance de ces coefficierguagalente pour les deux
EL ? Pour Epondrea’ces questions, j'ai trad@ la figure 3.13 les coefficients obtenusespr”
deux secondes de boucle fexen”

Les mesures obtenues avec les deux EL sqoivalentes. On remarque quandme que
lorsque le nurafo des modes de Zernike augmente (ordre radial gllag) des petites
differences se manifestent selogidile guide utilige.

J'ai aussi regamlla variance de ces coefficients en boucle fmpour voir s’il y avait

une difference systmatique des mesures. Le calcul de la variance des coefficients des
modes de Zernike en boucle fezmpermet de eterminer si la forme de dtoile laser
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FiG. 3.13 Les coefficientsa; assoces aux modes de Zernike sont mésusimulta@ment en utilisant
une EL sur I'axe (ligne pleine) et une EL lage depuis unélescope auxiliaire plaea 7 m du centre du
télescope principal (OHA de la sectiongzédente, repgsenke par des losanges). Les mesures obteaues
la derniere iteration (iteration nunéro 199, apes 2 secondes de boucle fé&®) sont compdes dans cette
figure. Le tip et le tilt ne sont pas inclus ici, donc le point le pfugauche est la&focalisation. On peut voir
des petites diffrences entre les coefficients mé&supar les deux EL mais rien d’important, surtout si I'on
remarque que les valeurs des ont diminwe d’un facteur 10 entre 'égration O (figure 3.12) et I'ération
199 (boucle ferrae, ce graphique).
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FiG. 3.14 La variance des coefficients; assocés aux modes de Zernike est ca@mipour les mesures
obtenues en utilisant une EL sur I'axe et une EL leeadepuis unélescope auxiliaire plaga 7 m du
centre du &lescope principal (OHA de la sectiongmédente). La variance atmosphque est indigée en
pointillés. Aucune diffrence n’est visible entre EL sur I'axe (ligne pleine) et 'EL hors axe (losanges).

agit sur la qualg”de la correction. J'ai donc caleula variance des coefficients a
partir des 195 #@rations effecteés en boucle fere€. La courbe 3.14 montre la variance
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des coefficients obtenus avec une EL sur I'axe en trait plein et la variance obtenue avec
une EL dont le laser est laad/erticalement depuis uelEscope auxiliaire sigud 7 m

de I'axe optique dudfescope principah I'aide de losanges rel par un trait plein. La
variance atmosrique est indigeé en pointik's pour information. Aucune défence de
variance n’est visible entre les mesures obtenues avec I'ELemeatitOHA. On peut donc
conclure que I'utilisation d’'unetoile laser allongé dans les conditions de la simulation

ne cétériore pas la quaktde la correction en boucle feem, aucun mode n’est moins bien
mesug par I'étoile allongge.

Il faut quand neéme remarquer que la correction est bonne, le nombre de photons impor-
tant (la puissance du laser utdi€st 8 W) et que lescrans de phase ne bougentau’”
5m.s L. 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 precision de mesure

Leffet de la diffusion Rayleigh est con®& dans toute cettetide de mamire analy-

tique. Son effet n'est pas visible en raison du champ de vuedlides sous-pupilles de
NAOS utilisées pour les simulations deeldngation. Le ofhe de diffusion Rayleigh est
visible dans une sous-pupille si celle-ci est proche du laser (en supposant que celui-ci est
lanceé 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 tlescope auxiliaire vers la couche de sodium.

La diffusion Rayleigh est simaE en utilisant I'expression analytiqueatite dans Mc-
Cartney (1976a); van de Hulst (1981) et au chapitra 2equation 2.22. Nous avons
esting la diffusion Rayleigh pour deux syshes d’optique adaptative : NAOS et ALFA.
Nous avons ainsi mordrue cet effet rgtait pas visible dans les sous-pupilles de NAOS,
le champetant suffisamment petit. Leeiils de IEtude et I'application au cas d’ALFA
sont indiqwes dans l'article qui suit, puldidans le journdExperimental Astronomy
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Rayleigh scattering and laser spot elongation problems at
ALFA

E. Viard evi ar d@so. or g), F. Delplanckef(del pl an@so. or g)

and N. Hubin 6hubi n@so. or g)
European Southern Observatory, Garching, Germany

N. Ageorgesitancy @pona. physi cs. ucg. i e)

Physics Departement, National University of Ireland, Galway, Ireland

R. Davies (lavi es@rpe. npg. de)

Max-Planck-Institutdit 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-AQO 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

p;=‘ (© 2000KIluwer Academic Publishers. Printed in the Netherlands.
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by the sensor sub-apertures under certain circumstances to be studied
here.

We have modeled both phenomena
Afiasce plume independently. Then to calibrate and
| Ragicigh verify these t'heoretical and analyti-
wesliting 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
e Na layer density profile. The experi-

mental set-up is shown in figure 1.

Figure 1. Calar Alto set-up

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.
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— the scattering is only due to Rayleigh scatterers (of siz¢han 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) :

dI]_(G)
dQ

Whered'é—g’) is the intensity of the light scattered by a single particle, per

unit of solid angleQ in the directiona (close to 180in backscattering),

Po the power of the incident light per unit of surfacgthe atmospheric
refractive index at sea level (=1.000292), the number of particles
(molecules) per unit of volume at sea levelGX 16° particles per
cubic meter)\ the wavelengthgthe angle between the scattering plane
and the direction of polarization of the incident light.

=Py4TP (r;i)lg;;)z (cog@)? coga)? +sin(@)?) (1)
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Figure 2. Left : Geometry used for the simulation. Right : Atmospheric densitkgjm?, 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,

— theincrease 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 68@s28.
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
apparenthijtouchthe Na plume.

Laser Guide Star

First artificial sodium guide star on the 3.5m telescope

Culde sar
SAOOS5IH 2100 km

(V05 defiursed)

Tayleigh
wattered heam

TEAM ALFA
Culur Alu, 25

mber 1006

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 eoméd
atmosphere (here withh = 20 cm and Lo = 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.

Spot in the Na layer

Sporimage
Spal image

delovused v
tocused Ma layer

~10 km width

Altitude of facusing

Sumrmarian of all the maps

integrated spot image

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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altidr. A

---------- 93 km

---------- 85 km

In dircction af laser beam lainching

imape as seen from ground
‘ telescope (without tubulence)
i

i
6 urcsec

Figure 6. Example of a 3-D Na spot obtained with a 0.25 m launched bearmkmFWHM
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, fer2 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 ordercopér

pixel per ms, at his highest point. This is not negligible relative to the other
noise sources : read-out noise (arourgt 6ms) 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 natiluted 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 0.4 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.

Position of the
E . * = = or laser launch
e e
v . fu
//" o Ll J \\\\
a b
()

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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FPasitken of the laser launch.
®
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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, ¢) 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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3.5. coNncLUSION

Les sous-pupilles du symtie ALFA ont un champ plus granddala 6 secondes d’arc)
gue celles du systme NAOS (2.3 secondes d’arc) et par angnt la diffusion Rayleigh
devraitétre visible dans les sous-pupilles dileScope, ajoutant au maximum un bruit
de 5€lectrons 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
2.20a la page 73), ce qui peatre explige par I'image tes brui€e. Lélongation de la
tache obtenue avec le sgaie ALFA a ausset étudiée dans cet article et nous avons
montre qu’elleétait régligeable.

3.5 Conclusion

Le phénonene dElongation &t étudeé dans ce chapitre pour le sgsté d’optique adap-
tative NAOS. Les mesures du centre de gedti boucle ouverte sont moinsepises

si I'objet de €férence est alloreg’L'erreur de mesure augmente avec la diminution du
diamétre de Fried, cet effedtant la consquence de I'augmentation du bruit de photon.
Cependant, nous avons maniue I'impeEcision de mesure n’est pas visible (dans le
cas du systme NAOS) si le faisceau laser eshis depuis I'arere du miroir principal. En
fait, les mesures deviennent moingg@ises si les sous-pupilles sont siga des distances
supgrieuresa’5 m pour unrg égala 15 cm.

Il faut cependant relativiser cette erreur en regardant la vagsllerdes pentes : les va-
riances en boucle ouverte sont en moyenne 60 fois plus petites que les variances des
mesures elles-emes.

La comparaison des modes mea=sipar les diffrentestoiles de eférencea’la premere
iteration (boucle ouverte) montrent que certains modes sont mal esgsar leefoiles
laser (qu’elles soiergrmises depuis I'arere du miroir secondaire del€scope principal

ou depuis le bord duetescope principal).

La simulation nurafique de la boucle fere® montre qu’aucun effet n’est visibleeme

en utilisant un¢lescope auxiliaire sika 7 m du €lescope principal.

L etude de la diffusion Rayleigh esfjalement faite dans ce chapitre. Nous montrons que
celle-ci n'est pas visible dans le cas de NAOS, le champ de vue des sous-pefgifies
suffisamment petit. Par contre, dans le cas d’ALFA, cet effet destr@tvisible (enealité

il N’est pas obsemdans les sous-pupilles d’ALFA mais il est difficile de concletant
donrg le bruit de photons mesipar sous-pupille). On peut doetiminer la diffusion
Rayleigh dans un sysine d’OA en utilisant des sous-ouvertures qui ont un champ de
vue de l'ordre de la taille de 'EL alloreg. Tant que la diffusion Rayleigh n’est pas aussi
brillante que 'EL, on peuégalement utiliser des seuillages avant de mesurer le centre de
gravité sur chaque sous-pupille.
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Chapitre 4

La methode 4 EL : une faon de
diminuer I'effet de cone

4.1 Introduction

Comme je l'ai introduit au paragraphe 1.3.6, I'effet e dcoule directement de I'uti-

lisation d’'un laser et du fait que celui-ci est pr@gatune altitude finie. Londe provenant

de la n€sosphkre est spérique, elle ne traverse pas leemeés parties des couches turbu-

lentes de I'atmospdre qu’'une onde pland,y a un effet degrossissement. La correction

obtenue gace aux mesures deetbile laser (EL) ne sera pas exacte pour I'onde plane.

Pour un €lescope de 8 m, laaduction du rapport de Strehl espeu pes de 5% a 1 .m

pour unr, = 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 qei@ilé naturelle traverse.

Une EL n'étant pas suffisante pour cette mesure, on en utilise plusieurs. On peut classer

les diverses mthodes plusieurs EL prop@ss en deux catjories :

— certains ont prop@des techniques utilisant plusieetsiles 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 duelescope (Parenti & Sasiela, 1994; Tyler, 1994; Sasiela, 1994;
Fried, 1995);

— d'autres se sont diregs vers des ethodes dites multi-conjugl€es» en proposant
I'utilisation de plusieurgtoiles guides et de plusieurs miroirsfdfmables conjuggsa
plusieurs altitudes. Cette partie seexdte au chapitre 5.

Lorsque I'on parle de ethodea plusieurs EL, on choisit souvent de comsil"au moins

le cas 4 EL pour des raisons de sstne par rappora la pupille d’'un €lescope. En effet,

il faut trouver une methode pour relier les mesures effexta avec les diffentes EL

et mesurer le basculement qui est assacé EL. Or il est plus facile de mesurer le

basculement ass@# 4 EL qua 3 EL (questions de sygirie par rapport aux axes X et y).

Par ailleurs, la difficult”de traitement des doees en tempsegl crat avec le nombre
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d’objet guide. La disposition des quatetoiles artificielles est imediate : pour cou-

vrir toute la pupille du ¢lescope, il faut que chacune des quatalés corrige un quart

de la pupille. Je dhomme par la suite ces quart de pupilles ahegro sous-pupillels

Un aspect important intervient ensuitehaque laser doit-ietre vu par 'ensemble des

sous-pupilles duélescope (nous cong&bns un systme Shack-Hartmann uniquement)

ou bien vu par un nombre linétde celles-ci T'est de cette question qu’onti@merger
les dnominations dorees par Tyler (1994) au troisethiodes : les butting », le « stit-
ching » et le«x merging». La traduction literale de ces mots esefimage :

— ainsi le« butting » est I'aboutage I'assemblage de plusieursegies par leurs exdr”
mités : chaquetoile est vue uniqguement par une macro sous-pupille;;

— le« stitching» est lasoudurede plusieurgléments : chaque macro sous-pupille mesure
le déplacement de dtoile qui lui est assoek et lestoiles avoisinantes pour associer
les difféerentes mesures;;

— le « merging» est lafusion de plusieurs m@ces : chaquetoile est vue par toutes les
macro sous-pupilles.

Ces trois nethodes ont pour objectif de corriger les perturbations neesuau niveau de

la pupille du Elescope. Voyons plus emtdil chacune d’elles.

4.1.1 Laboutage

C’est la n€thode la plus intuitive de toutes; elle est egafte sclematiquemena la
figure 4.1. Elle sembleegdlisable mais a destiuts importants. Le principal est la dis-

L’aboutage

FIG. 4.1 Lesétoiles sont acc@es les unes aux autres sans se superposer.

continuie des mesures entre chaque macro sous-pupille. Le basculement n’est pas mesur”
par lesetoiles artificielles et il estimpossible de contnala 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'wenmsyst'OA qui utilise la refne€toile guide
pour mesurer le front d’onde atmospigue.
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et d’'une d@focalisation. Unetoile naturelle observe la combinaison de tip-tilt et d’'une
défocalisation alors qu’avec plusieurs EL, seuledfodalisation est mesee.
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étoile naturelle étoiles artificielles

FIG. 4.2 Le dessin de gauche montre la perturbation mésuavec unétoile naturelle : le basculement
et la défocalisation sont étecés sans proldime. Le dessin de droite nous indique ce quettesles laser
vont observer pour une @&me perturbation : le basculement n’est plus visible, seulegfachlisation est
obsenee mais pas com@tement en raison de I'effet dérme.

Il faut donc trouver une ethode pouregler ce proldme. Une possibikt’est d’utiliser
une€toile guide sup@mentaireétoile naturelle owtoile laser) qui couvre tout le miroir.
Parenti & Sasiela (1994tudient cette technique analytiquemene(ng s’ils parlent de
stitchingdans leur article, c’est leuttingqui estétudi). lls supposent que chaque section
mesurant une EL est circulaire — ce qui n’est paiste sil’on veut que toute la pupille du
télescope principal soit recouverte — etefminent une expression appreefde I'erreur
résiduelle due :

— alatmosplere sitwe au-dessus de I'Eby, .
— al'atmosplere mal sereg par 'EL,02 ., (effet de ©he);

— au fait que qu’un tilt diférentiel soit introduit entre chaque Ekj ;.-

Le premier terme, est bien entendu nul dans le cas d&toide laser sodium mais c’est
par contre I'erreur la plus importante avec &oiles Rayleigh. Le second termealat
avec l'augmentation du nombreedtiles guides, il est radia la quanti&” d’atmosphkere
sonde par IEtoile (ou lesetoiles) guide(s). Pour un nombre infiniedbiles artificielles,
c’est un terme agligeable devant les deux autres. Le texisé et dernier terme estid”
au tilt differentiel engendrpar la traversé d’'une partie diffente de 'atmosgdre par
chaque EL. Cette erreur est gpendante du nombre de EL utdis’au mieux, I'erreur
résiduelle avedV, étoiles guides est?,;;;.,,-

Ces trois termes sontgséngsa la figure 4.3 pour un profil de Hufnagal 589 nm pour
un ttlescope de 8 m et 4 EL aemith. Leurs expressions sont :

o = 0,057D k2sec(y)pud(Hpas) (4.1)

upper
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t H 1 H
o2 = D5/3k§sec(y)x[0,500%/§“)—[0,452“2( QLGS)JF...] (4.2)
LGS Higs
(H
Ugumng = D5/3kgsec(fy) 0, 040M +.... (4.3)
Higs

u! (Hpgs) détermine le néme moment de turbulence se situant au dessus de l'altitude
HLGS

pi(Hias) = [~ [ Ch(n)dh.

Hras

et k. est d&termir€ pour la longueur d’'onde de compensation du front d’onde. Avec des

tot
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1 10 100
Altitude des étoiles laser guide (km)

FiIG. 4.3 Variation de I'erreur residuelle en fonction de I'altitude détoiles guide. Simulation effeéa
avec 4étoiles guides, urelescope de 8 aires de diaratrea 589 nm.

étoiles guides sieesa 90 km, I'erreur esiduelle est d’environ 0;hd? (soit Sg ~ 90%).
En consi@rant de plus I'incertitude sur la position de chaque EL, Sasiela (1994) montra
gue l'erreur sur la mesure du tilt augmentait.

Une ex@rience utilisant le butting eté effecti€e par Murphyet al. (1991). lIs ont utilig
deuxétoiles laser @ées par la diffusion de Rayleigh. Lesultat n’est pas convaincant,
la fonction détalement de point obtenue avec une setdde laseretant quasiment iden-
tiquea celle obtenue avec les deetoiles laser.

4.1.2 Lasoudure

Cette seconde technique consmtmettre plusieurs faisceaux laser lamoté de I'autre,

les bords de chaque faisceau se superposant pour agligriner les effets de bords lors

de la reconstruction de la surface d’'onde (figure 4.4). Cettthade se situe donc entre

le butting et le merging. Pratiqguement, cette technique est de loin la plus difficile. Aucune
étude n'aeté effecti€e sur le stitching et I'irét de la nethode est loin dfre€vident.
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La soudure

FiG. 4.4 Chaque laser est mestienterement par une macro sous-pupille. De plus, chague macro sous-
pupille avoisinante mesureétoile avec quelques unes de ses sous-pupilles.

4.1.3 Lafusion

C’est la n€thode la plus g@rérale. En fait, on peut con®r que le stitching et le butting
sont des cas particuliers de cettethrdde. Cette technique est difénte de la tomographie
de I'atmosplere car elle n'essaie pas de caesiser la perturbation atmosptique en trois
dimensions. La fusionatermine la perturbation uniqguement au niveau de la pupille du
telescope (figure 4.5).

A l'aide de techniques de filtrage optimum, les mesures sont caebiafin d’obtenir

La fusion

FiG. 4.5 Toutes le€toiles lasers sont mess par I'ensemble des sous-pupilles. Cette technique céresid
toute I'information accessible au niveau de la pupille élescope.

une estimation de la distorsion du front d’onde. Cettthrode ecessite plus de mesures
que le stitching. Tyler (1994) estime la varianesiduellea I'aide des fonctions hyper-
géongtriques et montre qu’en utilisant la diffusion Rayleigh (s&d 20 km), la variance
résiduelle esteduite d’'un facteur 2 avec 4 EL par rappartl EL. Malheureusement,
aucuneetude n’est effecee avec des laseas90 km.
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Tyler (1997) a calc’le nombre optimumetessaire d’EL pour la correction du front
d’onde. Il montre qua’'1:m, avec une EL @ée par la couche de sodium, on adjrde 9

m environ alors qu’il vaut 4 na 0,5um. Donc, pour la ghération des grandgléscopes

(8a 10 m), il est Bcessaire d'utiliser la couche de sodium et plusieurs lasers.

Aucun test pratique n’até fait jusqua pesent. Cette gthode permettrait de mieux cor-
riger I'effet de @he que le stitching, mais la quaetie calcul serait plus importante.
Cependant, Etoile laseetant incapable de mesurer le basculement du front d’'onde traver-
sé par suite de son aller-retour, le tilt difEntiel assoeia chaquefoile doitétre dtermire

avec un autre objet guide.

4.2 La meéethodea 4 étoiles lasers

Nous avons dCide d’étudier la technique d’aboutage un peu pilsboEe : uneetoile
naturelle est utilisé pour mesurer les modes d’ordre radia¢iélr ouegala 2. L'intérét

de la« méthode 4 EL~» est de eduire I'effet de onhe sans utiliser plusieurs miroirs
déformables. Un systhe« classique» d’'OA - ayant un laser suffisamment puissant -
pourrait ainsi choisir entre la techniqael EL et cellea’'4 EL selon I'objektudié, la qua-

lite de I'atmosphre et la magnitude degtoile guide. Ce travail fait I'objet d’un article

a publicationa référés accem dansApplied optics L'article est inclus juste aps cette
introduction.

Dans une preneire partie, I'effet de @fie €siduel obtenu avec 4 EL est caleufa varia-
tion avec la longueur d’onde est texcét analysé. Dans une deuxine partie, les sources
d’erreur assoeésa tout systme d’OA sont dcrites en dfail. Deux systimes spcifiques
sontétudis en introduisant les ddfentes erreurs des sgstes d’OA afin de eferminer

les performanceseglles de ceux-ci avec 4 EL. Enfin, la couverture du ciel est adcul”
avec les 4 EL et compae aux esultats obtenus avec une seule EL.

Les formules analytiques de I'anisop&isme modal calcekEs par Chassat (1989, 1992)
permettent deeterminer I'erreur d’anisoplatisme assoeia |'etoile naturelle qui mesu-

re les perturbations juscal’ordre radial 2 (des polyorhes de Zernike). Les expressions
analytiques des erreurs soaites dans Rigawt al. (1998).

Cet article est interediaire par rapport aux diversesthodes propases en OA : les
performances sont agtibrées par rappora 1 seule EL pour destdiles suffisamment
brillantes. Par contre, la correction est toujours uniquement sur I'axe, le gain de I'OA dite
tomographique ou multi-conjuge n’appard’pas ici car chaquetoile mesure seulement
une partie du front d’onde pertuglteu dessus de la pupille uniqguement. L'une des limi-
tations de la rathode 4 EL est la probab#itd’avoir uneetoile naturelle suffisamment
brillante dans un rayon iefieura I'angle anisoplagtique par rappora 1'objet scienti-
fique.

Cette technique pourragtre 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 compara I'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 Btoile naturelle guide et la couverture du ciel saetadlées dans cet article

en utilisant un systme de type NAOS.
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Adaptive optics with 4 laser guide stars: cone effect correction on large
telescopes

Elise Viard'»?, Miska Le louarn'-®, Norbert Hubin!
1.European Southern Observatory, Karl-Schwarzschild-Str., 2 D-857/8 Garching b. Minchen, Germany
2. Observatory of Padova, 5 vicolo dell’Osservatorio, I-35122 Padova, Italy
3. Center for Adaptive Optics, Kerr Hall, University of California, Santa Cruz, CA, 95064, USA

In this paper, we study the performance of an adaptive optics (AO) system with 4 laser guide
stars (LGSs) and a natural guide star (NGS). The residual cone effect with 4-LGSs is obtained by
a numerical simulation. This 4-LGSs method allows to push adaptive optics system towards the
visible part of the spectrum without tomographic reconstruction of 3D atmospheric perturbation,
solving the cone effect in the visible. Diffraction limited images of 17 milliarcseconds precision are
obtained under median atmospheric conditions at wavelengths longer than 600 nm.

The gain achievable with such system operated on existing Adaptive Optics (AO) system is stud-
ied. For comparison, performance in terms of achievable Strehl ratio is also computed for a reasonable
system composed of a 40 x 40 Shack-Hartmann wavefront sensor (SHS), optimized for I band. The
typical errors of NGS wavefront are computed using analytical formulae. Considering the NGS er-
rors and the cone effect, the Strehl ratio (Sg) can reach 0.45 at 1.25 pym under good seeing (GS)
conditions with the Nasmyth Adaptive Optics System (14 x 14 sub-pupils wavefront sensor) at the
Very Large Telescope and 0.8 with a 40 x 40 Shack-Hartmann wavefront sensor.

OCIS Key words: 010.0080, 010.3310, 010.1330, 110.4280, 120.5050

1. Introduction

Adaptive Optics (AO) systems installed on 4 meters class telescopes, like ADONIS? (the ADaptive
Optics Near Infrared System of the European Southern Observatory La Silla in Chile) or PUEO*
(the Canada-France-Hawaii Telescope Adaptive Optics Bonnette) have demonstrated their effi-
ciency in improving the image quality for astronomical observations. Among the 8-10 m class
telescopes, the two Keck telescopes and Gemini North have already begun to show their capabili-
ties with AO. Most of the other large telescopes (Subaru, Gemini South, Large Binocular Telescope
and Very Large Telescope (VLT)) are now being equipped with AO systems. To correct for the at-
mosphere, a bright guide star is needed, but as sky coverage studies demonstrate it, bright objects
candidates are rare (see, for example, Le Louarn et al.®). AO systems are mostly used for near-
infrared observations, the sky coverage in the visible being very small. Pushing the AO systems
on large telescopes towards the visible part of the spectrum remains a challenge.

In 1985, Foy and Labeyrie® proposed to compensate the lack of bright Natural Guide Stars
(NGS) by using a laser beam to create an artificial star in the upper atmosphere. Either Rayleigh
or Mie scattering at altitudes around 10-20 km or resonant scattering by sodium atoms near 90
km are powerfull ways to obtain an artificial guide star. Nevertheless, the LGS brings two main
problems. Due to the round trip of the laser light, the atmospheric tip-tilt introduces two differents
deviations of the wavefront which can not be measured separately. The lack of knowledge of the tip-
tilt experienced by the upward laser beam prevents the recovery of the downward one. Therefore
the tip-tilt measurement cannot be obtained from a LGS and induces the necessity of the NGS to
determine the tip-tilt. The second drawback is the consequence of the finite altitude of the artificial
star. The LGS emits a spherical wavefront, which does not pass through the same turbulence as
the science object. Nevertheless, the science object is corrected by using the phase measurements
of the laser light. The error induced is called cone effect (or focus anisoplanatism). It induces a
systematic wrong correction and thus limits the improvement of the image quality. It becomes
more critical towards shorter wavelengths, for larger telescope apertures, or for higher altitude
seeing. At an average astronomical site and for an 8-m telescope, the Strehl ratio (Sg) due to the
cone effect is attenuated almost to zero at visible wavelengths. The cone effect has already been
largely studied and the best solution to solve it seems to be to use several guide stars.

Tomographic methods have been proposed to sense all the atmosphere and to reconstruct the 3D
volume? of turbulence. They are currently under study and will likely solve most of the cone effect
allowing the implementation of an AO system in the visible. Multi-conjuguate adaptive optics
are currently under development. The aim is to use several laser guide stars to measure whole
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turbulence volume and several deformable mirrors (DMs) conjuguated to different altitudes in
order to increase the corrected field of view. Simpler methods using multiple LGSs but a single DM
have also been proposed to correct for the cone effect. In these methods, only the perturbation over
the telescope pupil is measured without any knowledge of the atmospheric perturbation altitude
distribution. Three different techniques called merging, stitching and butting were discussed by
Parenti and Sasiela!! and Tyler?®. The principle is to measure all the LGSs with only one wavefront
sensor. The difference between the three methods is the way in which the LGSs are considered. In
the case of merging, each LGS is measured over the entire sensor aperture, whereas in the butting
method the sensor is “divided” into sub-systems, each of them seeing only one LGS. Stitching
follows the same idea as butting, but it considers the edge problems between the sub-systems and
overlaps small parts of the beams in order to combine their measurements together.

The aim of this paper is to investigate more the 4-LGSs method closely related to butting.
This method has still the tip-tilt indetermination problem from each LGS. Therefore, a NGS is
necessary to relate the measurements together, by measuring the tip-tilt at each sub-pupil i.e. the
tilt of each LGS. To make the system study easier, we consider a 4x4 Shack-Hartmann wavefront
sensor, each sub-pupil measuring the tip-tilt for one LGS only.

Supposing that we have such a system with 4 LGSs and a NGS, we want to determine its
performance. The problem layout is presented in section 2. The method used to compute the cone
effect is validated with 1 LGS in section 3. In section 4, we compute the residual cone effect of
such system. The usual AO errors are introduced in section 5 and their effect is considered as
a function of wavelength, magnitude and off-axis angle of the NGS respectively in sections 5B,
5C, 6, allowing to conclude on the 4 LGSs method performance and on correction improvement
achievable with the method in section 7.

2. The problem layout

The cone effect is a severe limitation in the visible part of the spectrum. To reduce it, it has been
proposed by Parenti and Sasiela!' to use several LGS in a butting configuration: each LGS is
measured only by a part of the wave-front sensor system (WFS). The number of LGS was chosen
for pratical implementation and from the minimal performances requested. This point is extended
in section 4. With the 4 LGSs method studied in this paper, each LGS is seen by a fourth of the
system. The difference between the butting and the 4 LGSs methods is the number of modes to
be determined from the NGS. Indeed as already explained in the first section, due to the round
trip of the laser light tip and tilt are not sensed by LGS. The butting method!! determines only
global tip and tilt modes from the NGS. But combining the 4 LGSs measurements together, three
more modes have to be determined from the NGS measurement, as shown in figure 1. Our method
uses the NGS to measure tilts on each sub-part of the system (equivalent to measure five modes
with the NGS: defocus, two astigmatisms plus tip and tilt). To be able to sense all these modes,

we have to use a 4 x 4 WFS.

Fig. 1.  In the 4LGS method, each of the four LGSs is only seen by a fourth of the WFS sub-apertures
and the round trip of the laser light avoids to estimate the atmospheric tip-tilt from the LGS wavefronts.
This figure shows all the unsensed modes on the telescope pupil (defocus, two astigmatisms plus tip and
tilt) due to the tip-tilt insensitivity of the 4 LGSs.

Le Louarn et al.® show the same effect with tomography: with two deformable mirrors, 5 modes
(particular forms of tip-tilt, defocus and astigmatism) cannot be sensed by the system.

This is the main difference regarding previous studies: Murphy et al.'® did not consider the
problem when they experimented their method. The poor results they obtained could be partially
explained by the bad correction of defocus and astigmatism modes.
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3. The cone effect

The cone effect is a consequence of the finite LGS altitude. The spherical wavefront coming from
an artificial star does not pass through the same portion of the atmosphere as the plane wavefront
of the science object located at infinite distance. The mean-square residual wavefront distortion
due to cone effect is given by:

o _ J AW/ R){< [oxas(7) — dras (M) >} "
J diW (r/R) ’

where R is the telescope radius, W(r/R) is the pupil function equal to 1 if r < R, zero otherwise.
dnas(T) and ¢pas(F) are respectively the wavefronts measured by the NGS and by the LGS. The
angle brackets used here and throughout this paper imply an ensemble average. Tyler?® showed

that 02, ,,. can be estimated for 1 LGS with the following expression:
0® = (D/do)*?, (2)
-3/5
o= o) | [ camraym) ®

where F(h/H) is a combination of hyper-geometric functions?®, D is the telescope diameter, ¢ the
zenithal angle of the LGS and H is the LGS altitude.

Knowing the C2 profile and the wavelength, the cone effect can be computed from eq. 2. As
the analytical solution found by Tyler is only valid for 1 LGS, we have used eq. 1 to compute
the cone effect for the 4 LGSs method, and a numerical simulation called “LA30S?” (Laser Aided
Astronomical Adaptive Optics System Simulator) described in Delplancke et al.* and Carbillet et
al.l. This software, developed in the frame of a Training Mobility of Researchers network of the
European Union, allows to simulate any AO system. The atmospheric perturbation is modeled
by 2 infinitely thin Kolmogorov turbulence screens. The propagation is done using the near-field
approximation, therefore only phase variations are considered and they are supposed to be weak,
scintillation is neglected. The two atmospheric models used in this paper are detailled in Le Louarn
et al.®. The good seeing conditions are obtained 20 % of the time while median seeing conditions
are obtained 50 % of the time. The heights of the two turbulence layers were chosen from the
measured profiles taken at Paranal in Chile!?. The atmospheric parameters used in this work are
summarized in table 1. The dy parameter computed with eq. 3 is also indicated. It is in agreement
with the typical values usually obtained for sodium LGS'®.

The spherical propagation of the WF is simulated by magnifying each layer by the factor H/(H —
hiay) (where H is the sodium layer altitude and hiay is the atmospheric layer altitude) before
summing up all the phase screens to obtain the phase perturbation on the telescope pupil.

We use 100 statistically independent wavefronts. By computing the statistical variance of the
difference between ¢rcs and ¢nags we obtain the mean-square residual distortion for 1 LGS.

The numerical simulation and eq. 2 give the same cone effect error for 1 LGS within few percents
in 02. The results are summarised in the table 2.

Table 1. Atmospheric parameters considered in the simulation. The coherence length of the atmosphere
is given by 70°. Two layers are simulated at altitudes h; with relative strengths ¢;. do is indicated for
information.

Parameters Good Seeing conditions (GS) Median Seeing conditions (MS)
for A = 500 nm Layer 1 Layer 2 Layer 1 Layer 2
ro (m) 0.25 0.15
h (km) 2.5 10 2.5 10
c 0.89 0.11 0.7 0.3
do (m) 6.98 3.00
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Under median seeing conditions (ro = 0.15 m), the analytical variances are 3% higher than the
numerical ones for all the considered wavelengths. The numerical method is slightly optimistic
but still gives a reasonnable estimation of the error variance. These results validate our numerical
simulation results.

In order to determine the image quality from the variance, the Strehl ratio (Sg) defined as
the ratio of the maximum intensity in the point spread function to that in a theoretically perfect
point spread source image (Airy disk) is used. A good approximation for high Sg (Sg higher than
0.1-0.2) is:

Sp~exp© . (4)

With Sg ~ 0.2, the diffraction limit of the telescope is reachable with a deconvolution technique.
We will consider this value as the good correction limit. The Strehl ratio from the cone effect
only is plotted in figure 2. For comparison, we also indicated the values obtained using eq. 2 with
diamonds. We can conclude that the numerical simulation gives a reliable estimation of the cone
effect.

1.0

0.8

0.6

0.4

0.2

Strehl, cone effect only

0.0 L L L
500 1000 1500 2000 2500
Wavelength (nm)

Fig. 2.  Comparaison of Strehl ratio performance obtained with the analytical formula of Tyler (eq. 2
shown by diamonds) and with a numerical simulation of the wave-front propagation through a Kolmogorov
atmosphere (solid line). Two sets of typical atmospheric conditions are shown here, the upper curves
correspond to good seeing conditions and while the lower curves represent median seeing conditions.

Under median seeing conditions, the cone effect is too strong to plan an AO system coupled
with 1 LGS on an 8 m telescope. Therefore, visible wavelengths are not reachable with classical
AO system and a single LGS, multiple LGSs method must be investigated.

Table 2. Comparison of the numerical and the analytical result of the cone effect for 1 LGS using the
eq. 2 and 1. Under GS conditions, the results are similar while under MS conditions, a small difference is
visible, the analytical variance beeing slightly lower than the numerical variance.

Wavelength (pm) 0.5 0.7 1.25 1.65 2.2

ro = 0.15 m Num. o, (rad?) 5.02 2.56 0.80 0.46 0.26
Anal. ¢, (rad?) 5.11 2.61 0.82 0.47 0.26

ro =0.25m Num. o, (rad?) 1.25 0.64 0.20 0.11 0.06
Anal. o, (rad?) 1.25 0.64 0.20 0.11 0.06
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4. The cone effect for 4 LGS system

First, we want to determine the optimal positionning of the LGS in the sky for the 4 LGSs method.
Usually, MCAO system conceptors position LGSs at the limit of the corrected field of view®. With
our method, each LGS is only seen by a quarter of the WFS and we want to minimize the cone
effect. As the cone effect depends on the equivalent telescope diameter, each LGS has to be
positioned above the center of gravity of its own sub-pupil.

The center of gravity of a 90° sector with a unit radius is located at a distance of 44/2/(37) =
0.600. For an 8 meter telescope, each laser spot is positioned at:

Top = 2.40 m,
or
rop/H = 5.50",

from the optical axis, for a sodium layer altitude H = 90 km.

Now we compute the residual variance of the 4 LGSs method with eq. 1. This computational
technique was validated with 1 LGS in section 3. At the input of the WFS, we create a compos-
ite wavefront made of 4 different quarters of the 4 LGSs wavefronts. The mean-square residual
distortion for 4 LGSs is obtained by computing the variance of the difference between ¢41,gss and
PNGs-

We choose 4 LGSs for pratical implementations but it was interesting to show here the perfor-
mance variations with 3 or 5 LGSs. The optimal position of the LGS can also be determined for 3
or 5 LGSs supposing that each laser is located at an equal angular distance to the telescope axis.
The residual variance due to the cone effect was computed for 1, 3, 4 and 5 LGSs. The Strehl ratio
is plotted in figure 3. Even if there is still some gain using 5 instead of 4 LGSs, we limit ourself by
supposing that the method should give Strehl ratio better than 0.5 considering only the cone effect
degradation. As such a performance is obtained with 4 LGSs, we limit our study to the 4 LGSs
method.

0.6 - - -

A |

500 nm (rad

0.21- B

Strehl ratio ak

0.0 . .

1 2 3 4 5
Number of LGS

Fig. 3. Sr obtained with 1, 3, 4 and 5 LGSs at 500 nm under the good seeing conditions defined in
table 1 and equation 1.

From eq. 1, we see that the residual variance 02, varies as A~ 2. Therefore, for given atmospheric
conditions, we compute one set of screens at 500 nm and obtain the cone effect residual error at

the different wavelength by using the scaling law:

A 2 500) 2 500..
Ué(lL)GSs :UELLG%s X(T)Z (5)

2
A being in nanometers. aii(g)ss is the residual variance due to the cone effect at 500 nm and

2
Uii)GSS is the residual variance due to the cone effect at a given wavelength A in nanometers.

The results are shown in figure 4. They do not depend on the WF sensor characteristics. For
comparison, the 1 LGS cone effect is also plotted. With 4 LGSs the cone effect problem can be
solved in the visible under GS conditions since Sg = 0.55 at 500 nm.
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Fig. 4.  Sg obtained with the 4 LGSs (full lines) method compared to the results of 1 LGS (dashed
lines). Results with good and median seeing are plotted in this figure. The upper solid and dashed lines are

for 7o = 0.25 m, the lower solid and dashed lines are for 79 = 0.15 m. The variances have been computed
using eq. 1.

Even under median conditions, Sg = 0.2 is obtained at 650 nm, which means a diffraction
limit of 17 milli-arcseconds. The correction degrading continuously with anisoplanatism (field of
view equivalent to a few arcseconds), this technique is useful for high resolution imaging on small
spatial extension objects. The gain in term of variance is 0.54 for all wavelengths, which means
that residual variance with 4 LGSs is twice smaller than residual variance with 1 LGS. Under GS
conditions, at 500 nm the S goes from 0.27 with 1 LGS to 0.55 with 4 LGSs. Under median
seeing conditions at 500 nm, 4 LGSs allow to have only a partial correction (Sg ~ 0.05). However
a single LGS gives a Sg lower than 1072, In the near-IR, the cone effect is small and therefore the
4 LGSs method does not increase Sg significantly with respect to 1 LGS.

This performance in term of Strehl ratio is obtained with a perfect AO system. But the AO
system itself adds other errors reducing the quality of the correction. To determine performance
of a real AO system, the other usual errors of AO system working with a NGS have to be added
to the cone effect evaluation. Now, we shall define the VLT AO system.

5. Analytical study of the configurations
A. The AO system

The NAOS!" (Nasmyth Adaptive Optics System) for the ESO VLT has a 14x 14 Shack-Hartmann
(SHS) wavefront sensor (WFS). The system will be used only with NGS first for mid-IR obser-
vations unless exceptional seeing is present or low Sg are adequate, but 1 LGS is planned to be
installed fews years after. Therefore, it is interesting to compare the NAOS performance with
1 LGS to NAOS performance with the 4 LGSs method. We will call it NAOS-14 during all the
study. The AO sytem is the same, but due to the use of 4 LGSs, the NGS has to correct for more
perturbations. With 4 LGSs, a 4x4 SHS has to sense the NGS while a quad-cell is enough with
1 LGS.

Table 3. The different configurations used to compute the performances. The optimized size of the
sub-pupil in the case of NAOS-40 has been computed for good seeing conditions (ro = 0.25m).

Parameters NAOS-14 NAOS-40 NGS tip-tilt NGS higher order
Sub-apertures number 14 x 14 40 x 40 2 x 2 4 x 4
Sub-pupil equivalent size (m) 0.57 0.20 4 2

Pixel number per sub-aperture 8 8 8 8

Pixel FOV (arcsec) 0.29 0.1 0.5 0.5
Optimized Wavelength (pm) 2.2 0.9 - -

System transmission 0.4 0.5 0.35 0.5
Quantum efficiency 0.9 0.9 0.6 0.7

RMS noise 3 3 0.1 0.1
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We choose a 4x4 SHS for the study instead of 3x3 SHS (enough to measure 5 modes) for
geometrical considerations only (because of the SHS subapertures matching with sub part of the
higher order SHS). Therefore, the tip and tilt not sensed by each LGS are measured on one
corresponding subaperture of the 4x4 SHS.

To estimate the AO correction with low fitting and aliasing errors at short wavelengths, we
also consider a 40x40 SHS WEFS system (called NAOS-40 hereafter) optimized for 0.9 pm. This
kind of system does not require new technology and gives already a way to go through shorter
wavelengths. We take a 9" magnitude LGS with NAOS-14. For NAOS-40, we consider a brighter
6!" magnitude LGS. The studied AO systems are summarized in figure 5 and in table 3.

* 1 NGS * 1 NGS

41LGS 1LGS

8 meter telescope

40< 40| |44 | 14x 14 40< 40| 242 | 14x 14
emagLey LNGS 9 mag LGS emagLey LNGS 9 mag LGS
NAOS-40 NAOS-14 NAOS-40 NAOS-14

4-LGS 4-LGS 1-LGS 1-LGS

Fig. 5. The two systems studied are presented. The goal is to compare in term of Strehl ratio the
performance reached with the 4-LGSs and 1-LGS methods using the “classical” AO system NAOS-14. We
study also an AO system optimized for shorter wavelengths with 40 x 40 subapertures (NAOS-40).

Analytical formulae are used to compute AO performance in term of Strehl ratio. The different
errors in a single LGS AO system have already been expressed by analytical formulae in a number of
papers”-13:11:16:18 " Gych analytical expressions allow to study the AO performance as a function of
wavelength and NGS magnitude with a small computation time. The entire error budget of an AO
system takes into account errors related to the geometry of the system like the sensor noise (called
o2,,), the fitting and aliasing errors (03, and 02;,.) and external noise like the sky background or

ron alias
the photon noise agh directly related to the number of photons emitted by the source. A temporal

delay (02,,.) is caused by the lag between the sensor measurement and the applied correction. All
these errors are highly dependent on the sensor characteristics. The analytical simulation and all
the errors used are described in Le Louarn et al.®.

The global phase variance for an AO system with 4 LGSs is obtained by the sum of all the errors:

2 _ 2 2 2 2 2 2
Otot — U4LGSs + Ot + Oalias + Uph + Oron + Otime (6)

with 0%} g, computed in section 4 using a numerical method while the other errors are obtained
using analytical formulae®. Of course, each of these errors has to be computed either for the higher
order WFS (14x14 SHS or 40x40 SHS) or for the low order WFS used with the NGS.

When the NGS is off-axis, an anisoplanatism error has also to be added to eq. 6 (cf section 5D).

B. Sr dependence on the wavelength

Current AO systems (like NAOS-14) are optimized for near-IR wavelengths. Therefore, their
correction in the visible is poor due to the fitting and aliasing errors and temporal delay for the
correction. With a system optimized for I band (900 pym, NAOS-40), fitting and aliasing errors
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become smaller, producing better correction in term of Sg at shorter wavelength. The Strehl ratio
versus wavelength is plotted in figure 6.

NAOS-14 NAOS-40

1.0[

o.8F

0.6

Strehl ratio

0.4f

0.2

0.0k==27 . . .

500 1000 1500 2000 500 1000 1500 2000

Wavelength (nm) Wavelength (nm)

Fig. 6.  (a)Sg obtained for the 14 sub-apertures SHS NAOS system and 9" magnitude LGSs with the
4-LGSs method (%) compared to the results with 1 LGS (dashed line) under GS conditions (upper curves)
and under MS conditions (lower curves). The NAOS-14 system is limited by fitting and aliasing errors in
the visible and therefore, using 4 LGSs does not bring a great improvement in the correction.

(b)Sr obtained using 6 LGS magnitudes and a 40 x 40 sub-apertures SHS. With NAOS-40, the 4 LGS
method allows to gain a factor two in term of Strehl ratio at 1000 nm under GS conditions and a factor
1.1 under MS conditions with respect to the 1 LGS method.

In figure 6a, the NAOS-14 performance is presented while the NAOS-40 performance is in figure
6b. The 4-LGSs method is shown with asteriscs; the 1-LGS method is represented by dashed lines.
It will be shown below that the assumed NGS magnitude is bright enough: the AO correction does
not suffer from the lack of photons. In order to distinguish the different contributions to the global
error, we indicate in table 4, the high order residual variances (residual cone effect and AO system
errors) and the low order residual variance from the tip-tilt sensing at 500 nm and 1500 nm for
the two systems. We first consider the NAOS-14 system (fig.6a).

Under GS conditions, Sg > 0.2 images are obtained for wavelengths higher than 700 nm (either
with 1 LGS or 4 LGSs). Under MS conditions, one has to observe at wavelengths higher than
1.2 pm to obtain such Sg. Fitting and aliasing dominate all the others errors (cf lines 1-4 in table
4). WFS errors are between 1.5 and twice larger than cone effect error (obtained using columns
5-6 in table 4). Therefore, the decrease of cone effect error with 4 LGSs does not bring a large
reduction of the global residual variance even at 1500 nm using NAOS-14.

Consequently, it is interesting to study the gain achievable using NAOS-40 (fig.6b). With 1 LGS,
Sr = 0.2 is reached at 500 nm under GS conditions and at 900 nm under MS conditions. The
residual cone effect dominates either at 500 and 1500 nm but the WFS error contribution is not
negligeable (cf lines 5 and 7 in table 4). At 500 nm the addition of this error to the cone effect
induces a Sg decrease of 50%.

Table 4. The contribution of the different errors is indicated for NAOS-14 and NAOS-40 with either
1 LGS or 4 LGSs at 500 nm and 1500 nm under GS conditions. By using the optimized system NAOS-40,
the global variance is two times smaller.

AOQ system Nb lasers Wavelength (nm) Global variance (rad?®) o2 (rad?) o7 1.qss (rad?) o order (rad?)

NAOS-14 1LGS 500 3.93 2.67 1.25 0.01
4 LGSs 500 3.32 2.67 0.61 0.04
1 LGS 1500 0.44 0.30 0.14 < 0.01
4 LGSs 1500 0.37 0.07 0.30 < 0.01

NAOS-40 1LGS 500 1.76 0.50 1.25 0.01
4 LGSs 500 1.15 0.50 0.61 0.04
1 LGS 1500 0.20 0.06 0.14 < 0.01
4 LGSs 1500 0.13 0.6 0.7 < 0.01
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With 4 LGSs, the residual cone effect and WFS error have similar values, the first error beeing
slightly higher than the second one (cf lines 6 and 8). Nevertheless, the residual variances are much
smaller than with 1 LGS, the global residual variance beeing reduced by approximately 35% (cf
lines 5 and 6, column 4 in table 4). With 4 LGSs, Sg > 0.2 is obtained above 500 nm under GS
conditions and above 800 nm under MS conditions. The gain in term of wavelengths (for a fixed
Sr) is between 0.1 and 0.2 pm compared to 1 LGS. With NAOS-40, the 4 LGS method allows to
gain a factor two in term of Strehl ratio at 1000 nm under GS conditions and a factor 1.1 under
MS conditions with respect to the 1 LGS method.

Above 1.2 pm, both systems with either 1 or 4 LGSs under either GS or MS conditions give
Sgr > 0.2 with a bright NGS. Therefore, we choose to study NGS magnitude dependence of the
two AO systems at 1.25 pum, to determine the effect of guide star magnitude on performance in
term of Sg.

C. Limiting magnitude of NGS

The NGS measures the low order perturbations of the wavefront. A good correction of these large
scale perturbations is essential, as they are strong in Kolmogorov turbulence. We compare here
the quantity of photons needed to correct only tip-tilt (in the 1 LGS method) or modes up to
the astigmatisms (with the 4 LGSs method). The variation of Sk as a function of guide star
magnitude is studied at 1.25 pym. Magnitudes corresponding to 50% Sg degradation due to low
order mode errors are given in table 5. The S variations with magnitude are plotted for NAOS-14
and NAOS-40 in figure 7.

By considering NAOS-14 first(fig.7a) and only the residual variance due to the NGS, we can
estimate the loss in term of limiting magnitude due to higher modes sensed by the NGS. We
indicate in table 5 magnitude at which the low order errors induce 50% of Sk degradation. A
loss of 1.9 magnitudes under GS conditions and 2.1 unser MS conditions occurs. With a NGS
magnitude brighter than 12 under MS conditions (14 under GS conditions) the 4 LGSs method
gives better Sk than the 1 LGS method.

NAOS-40 (fig.7b) limiting magnitudes are 0.5 magnitude higher than those obtained with NAOS-
14 (cf table 5). It is due to the different quantum efficiency of the two systems (cf table 3). The
initial better Sg with NAOS-40 due to smaller cone effect and smaller WFS errors allows the
system to reach better Sk at a given magnitude than NAOS-14. The limit Sg = 0.2 is obtained
with NAOS-40 up to magnitude 15 under MS conditions and magnitude 18 under GS conditions
with the 4 LGSs method while these values go down to magnitude 12 and magnitude 17 under
respectively MS and GS conditions with NAOS-14 and 4 LGSs.

Table 5. NGS magnitudes corresponding to a loss of 50 % of Strehl ratio either with NAOS-14 or
NAOS-40 under GS and MS conditions with 4 LGSs and 1 LGS. The system transmission is better for
NAOS-40, improving the limiting magnitude by 0.5. By using a 4 x 4 SHS WFS, the limiting magnitude
is 2 magnitudes brighter.

Method number of LGS Seeing conditions Magnitude
NAOS-14 1 LGS GS 18.2
MS 16.8
4 LGSs GS 16.3
MS 14.7
NAOS-40 1 LGS GS 18.7
MS 17.3
4 LGSs GS 16.8
MS 15.2
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Fig. 7. (a) NAOS-14 Sr obtained as a function of the NGS R magnitude with 4 LGSs (solid line)
compared to the results of 1 LGS (<) for GS conditions (upper curves) and MS conditions (lower curves)

with a 8 meter telescope at 1250 nm.

(b) NAOS-40 performance reached with either 4 LGSs or 1 LGS as a function of the NGS magnitude at
1250 nm. With a NGS magnitude lower than 13, the 4 LGSs method gives slightly better Sg than 1 LGS.
At higher magnitude, the correction is worse with 4 LGSs due to the need of bright NGS to correct up to
the astigmatism mode.

D. Performance dependence on the NGS off-axis angle

We have seen previously that a bright NGS is essential for a good correction with the 4 LGSs
method. We have assumed that the NGS was on-axis. Now, we study the error due to an off-axis
NGS. Chassat® has computed the off-axis angle effect for each Zernike mode: he has shown that
the decorrelation increases faster with off-axis angle for higher radial degree polynomials. With
1 LGS, only modes of the first radial order n=1 are determined from the NGS measurement (ie
tip and tilt). With 4 LGSs, the off-axis angle anisoplanatic effect is taken into account for each
modes up to the radial order n=2 inclusive.
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Fig. 8.  Performance degradation as a function of the NGS off-axis angle (in arcsec) at 1250 nm. The
4 LGS Skg loss is plotted in solid line, while the 1 LGS Sg loss is plotted in dashed line. The results are
presented for both the GS and MS conditions.

We plot in figure 8 the Sg degradation as a function of the NGS off-axis angle for NAOS-14 at
1250 nm. Under GS conditions a Strehl attenuation of 50 per cent is reached at 32 arcsec with the
4 LGSs method while with the 1 LGS method it occurs at 47 arcsec. Under MS conditions, the
Strehl attenuation of 50 per cent is reached faster at respectively 15 and 24 arcsec with 4 LGSs
and 1 LGS methods. The 4 LGSs method induces a loss of 15 arcsec under GS conditions and
9 arcsec under MS conditions. Therefore the anisoplanatism effect is a severe limitation droping
fast with angular distance, seeing conditions and the number of modes measured by the NGS.
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6. Sky coverage with 4 LGS

Obviously, the 4-LGSs method suffers from the fact that the NGS is needed to correct up n = 2.
Using a synthetic model of the Galaxy, we can determine the density of observable star at each
galactic latitude and longitude in a given wavelength band. The statistical sky coverage is computed
here at average galactic position ((1) = 180, (b) = 20) and in the Galactic plane. It takes into
account the natural guide star magnitude and the residual anisoplanatic effect. We compute the
sky coverage for different Strehl ratio and several NGS magnitudes in J band with the NAOS-40
system and four 6" magnitude LGSs using the so-called “Besancon model”® which is a synthetic
model of the Galaxy. This statistical approach is described in Le Louarn et al.®. In figure 9 is
plotted the sky coverage versus Strehl ratio in J band achieved with 4 LGSs, 1 LGS and 1 NGS
only, at average Galactic position on the left handside plot (fig.9a), in the Galactic plane for the

right handside plot (fig.9b).
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dashed-dotted lines.
(b)Same plot than figure 9a in the Galactic plane.

the Galactic plane (fig.9b), sky coverage is higher due to higher star density: a sky coverage of
15 percent is achieved with 70 percent Strehl ratio using 4 LGSs. For Sg = 0.5, the sky coverage

0.8
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(a)Sky coverage available versus Strehl ratio at 1250 nm for 20 degree Galactic latitude and
180 Galactic longitude. NGS, 4 LGSs and 1 LGS results are plotted with respectively dashed, full and

At average galactic position (fig.9a), a diffraction limited PSF (Sr = 0.2) is obtained respectively
with a probability of 100, 50 and 20 percent with 1 LGS method, 4 LGSs method and 1 NGS.
For a Strehl ratio of 70 percent, the best sky coverage, obtained using 4 LGSs, is 1 percent. In

reached with the 4 LGSs method is ten times better than the sky coverage obtained with 1 NGS.
The 4 LGSs method allow observations to be carried out with high correction quality and with
non negligeable sky coverage. From figure 8, we know that the NGS must be near the science
object and that the corrected field of view is fews arcsec in the visible part of the spectrum. From
figure 7, it can be deduced that NGS brighter than 14" magnitude have to be used to have a high
quality correction.

7. Conclusions

We have studied the 4 LGSs multiple laser guide star method. The aim was to determine the
performance of such a system in the visible. Each LGS is only seen by 1/4 of the pupil in order to
reduce the cone effect error. We showed that with 4 LGSs the cone effect is significantly reduced
at 500 nm under GS conditions (600 nm under MS conditions). High Strehl ratio of 0.6 at 500 nm
under GS would allow to observe objects from the ground with 13 milliarcsec resolution with a
perfect AO system.
We also study the global performance of AO systems with a 14 x 14 SHS and a 40 x 40 SHS with
4 LGSs. If we consider only the NAOS-14 system which will be soon installed at Paranal, 4 LGSs
allow to increase the Strehl ratio by 5% and to have a diffraction limited point spread function
at 0.7pum under GS conditions and at 1.2 ym under MS conditions. The NAOS-40 system, which
could be an upgrade of NAOS-14, gives (using 4 LGSs method) a diffraction limited PSF at 0.5 ym
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under GS conditions and at 0.9 ym under MS conditions.

2 magnitudes brighter NGS is needed with 4 LGSs to measure more modes. The 4 LGS method
gives better Strehl ratio than the 1 LGS method with NGS magnitude brighter than 14",

As anisoplanatism effect cause a rapid drop in Sg with distance to the reference object and with
the increasing number of modes corrected by the NGS. Therefore, the reference star must be near
the science object. The corrected field of view is limited by anisoplanatism.

With an “upgraded” AO system like NAOS-40, high resolution with high Strehl ratio can be
achieved in a small field of view. Extended objects can not take advantage from this but for example
stellar sources bright enough to be also the NGS reference can be studied using coronography
techniques. Environnement of stars, but also stellar surfaces of the largest ones, asteroid and
planet moon surfaces and also the outer planets can be observed (the minimal Pluto size is 65
milliarcsec). The sky coverage in J band with 0.7 Strehl ratio is around 15 percent in the Galactic
plane and 1 percent at average Galactic position.
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4.3. CONCLUSIONS

L'article présente unetude analytique de la@ttiode et nous permet d’estimer les perfor-
mances d’un tel systme.

Un rapport de Strehl de 0,6 est atteignahlé,25,m avec un sygme comme NAOS

et 4 EL. Cette rathode permet d’obtenir des meilleures performances pour des EN de
magnitude sugrieurea 14. Les performances obtenues sont moins bonnes que celles
obtenues avec une EN mais la couverture du ciel est bien meilleure. De plus, si I'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 d=luire — I'effet de one, sans pour autant
augmenter le champ de vueegiiit in€ressant édtudier les rethodes de typbutting La
méthode 4 EL et étudiée en boucle ouverte dans une premipartie puis en boucle
fermée.

L etude en boucle ouverte nous a permis de montrer questhadé 4 EL apporte un
gain sugrieura un facteur 2 en terme de rapport de Strehl pour des longueurs d’ondes
inferieuresa’ 900 nm avec des bonnes conditions atmespghés. Cette gthode donne

des rapports de Strehl grfieurs aux performances atteintes avecetode naturelle mais

elle permet une plus grande couverture du ciel.

Cette nethode interradiaire est un moyen d’augmenter le nombre d’objets observables
vers les courtes longueurs d’'onde sans changements importants aéeses/dtoptique
adaptative. C’est une solutionadle pour les objets scientifiques assez brillants qui ne
nécessitent pas de champ de vue.

C’est cependant une technique lourde car il estessaire d’avoir un sy@te laser suffi-
samment puissant poureaf quatresfoiles laser.
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Chapitre 5

L'optigue adaptative multi-conjugu ee

5.1 Introduction

L'id'ee de systme multi-conjuga’est dcrite pour la prenare fois par Dicke (1975).
Celui-ci propose d'utiliser une technique de mesure de contraste de phasectgilgss ~
naturelles afin de corriger jusqu2 minutes d’arc de champ de vue avecelegCope de

3 m de dianetre. Il suppose une atmosgka deux couches, la plus basgtarit immobile

alors que la plus haute estplacge par un vent transversal (la connaissance de l'altitude

des deux couches esteessaire). Poueparer correctement legplacements 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 irdfieurs au temps caraeistique d€volution de I'atmospére, il estime que

la phase peuttre retrouee en utilisant destobiles naturelles (EN) de magnitude 10.

Dix ans plus tard, Foy & Labeyrie (1985) proposent I'utilisation de matrie¢ailés laser
(EL) pour corriger I'effet de ohe et augmenter le champ isoptique. Chaqueeatécteur
Hartmann regarderait une matrice de taches lasem#1Si dans aucun de ces deux ar-
ticles, le terme de multi-conjugui’appar&’pas encore, les bases sonegst’

Beckers (1988, 1989) propose le concept deesgstmulti-conjuga: Il insiste sur l'utili-
sation dgtoiles laser avec un tel sgshe pour e€gler le probéme de couverture du cieéli”
au manque d’EN guides suffisamment brillantes.

5.1.1 Principe

L'OA multi-conjuguée a souvergtt mélangea I'idee de tomographie de I'atmospie.
On peut cependant — en clarifiant les deux techniqueparst I'une de I'autre.

La tomographie n’est pas une technique pr@pf®A : les milieux hospitaliers I'utilisent
tous les jours notamment pouetédCter les maladiest&brales. La tomographie est la

1. Ce n'est touia™fait le méme probéme, car les milieux hospitaliers ont uegrgrand nombre de mesures : ils
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détermination d’un volume 3 dimensions la plus exacte possibal@artir d’'un certain
nombre de mesures. Le concept est introduit en OA par Tallon & Foy (1990).

Tant que I'on ne consite que la mesure de I'atmosgka 3 D, on parle de tomographie.
La technique du multi-conjuguintervient pour la partie correction de I'atmosp’ en
utilisant un seul miroir, le systhe d’OA est dik classique, dés que I'on utilise au moins
deux miroirs, le systme d’OA est dit multi-conjugel’ll suffit alors d’avoir plusieurs mi-
roirs déformables, chacuatant conjugaa une altitude particudire de I'atmospére et
d’utiliser plusieursetoiles guides pour mesurer la perturbation aweddfites altitudes.
On peut ainsi corriger un champ de vue bien plus important que le champ anetaplen”
En conjugant les miroirs aux couches les plus turbulentes, on optimise la correction.

5.1.2 Latomographie du ciel

Tallon & Foy (1990) dcrivent les bases de la tomographie. lepldcement de chaque
étoile guide meswrau niveau du sol est la somme depldcements aux défentes
altitudes. En effectuant une inversioneggiate, la perturbatioa chaque altitude peut
étre retrouee. L'atmospkre est dis@fisfe : chaque couche turbulente est comgid”
comme une succession de cellules. Cette disafion permet de relier chaque mesure
obtenue dans la pupille deleéscopea’la somme des défentes phases travees par le
rayon de lumere provenant dedtoile laser dans la direction consiéé. Il faut alors plus
d’etoiles guides que ce qu’il y a de couches turbulentes. Cependant, @albri1992)
préviennent des risques d’instalsliét de propagation d’erreur. Cettetindde est utilisé
par Le Louarn & Tallon (2000) avec plusieurs miroirsfofmables (voir le paragraphe
suivant).

Jankevicks & Wirth (1991) ont le erhe type d’approche que Tallon & Foy (1990). lIs
reconstruisent 'atmosghne en 3 D en@Coupant chaque couche de turbulence en cellules
élémentaires. llsekferminent alors un syatie déquations lieaires qui relient lestoiles
guidesa I'analyseur. lietudient une atmosginé composé de 24trans de phase avec 25
étoiles guides etetluisent le rapport de Strehl en fonction de la distantaxe optique
pour un nombre di#fent de miroir dformable. L'utilisation de 5 miroirs leur permet
d’obtenir un champ anisoplatiSme 5 fois plus grand atteignant 25 secondes d’arc.

Fuscoet al. (1999) reprennent aussi laetode de tomographie mais en ajoutant une
connaissance sur la covariance du bruit et de I'atmexspfiethodea posterior). lls es-
timent la phase sur un nombredide couchesduivalentes partir des mesures de phase
obtenues sur la pupille delgscope par plusieuetdiles guides plagsa differentes po-
sitions angulaires.. Les performances en terme de rapport de Strehl sont easplour

utilisent donc des imgrales. Alors qu’en OA| iy a peu de mesures et le prebte du tilt en plus.
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un syseme multi-conjugaa Ny;, miroirs en sommant led/;;, couchesquivalentes et
en comparant statistiquement cette phase et la pleafle entre-elles. lls montrent gu’
partir d’'une connaissance approximative de 'atmesplet d’'une technique de recons-
tructiona posteriori il suffit d’utiliser 3 étoiles guides et deedinir deuxa trois couches
equivalentes (et donc d’utiliser 2 ou 3 miroirsfdfmables) pour caraatiser I'atmosphre

et obtenir une correction homege dans le champ de vue.

La premere &Emonstration sur le ciel de la faisal®litfe tomographie est faite par Ragaz-
zoniet al.(2000b) au Telescopio Nazionale Galileo (TNGYne configuration de quatre
étoiles naturelles est choisie dans le ciel. &gediminent la perturbation donteloile
centée est affe@é en traitant des doaa$ obtenues par les tr@wile naturelles avoisi-
nantes. Ragazzost al.(2000b) Eduisent ainsi la variance de I'erreur de phase de 92,3 %
en traitant les doregsa posteriori

5.1.3 Les difrentes approches du multi-conjuge

Plusieurs groupes travaillent depuis ces deas anaés sur la comptiension des atho-

des multi-conjugaés. Cependant, les presresetudes approfondies sonectites @&s
1991 par Johnston et quelques eesplus tard par Johnston & Welsh (1994). lIs estiment
les performances d’un systie multi-conjuga’en utilisant une atmosphe simuée par
deuxécrans de phase.dfude est faite en utilisant une simulation rerigue d’'un systme

en boucle ouverte. Pour simplification, 'ensemble duesyst est consité a base cagé.
Pour chaque miroireformable, la phase est esémén utilisant une connaissaracgriori

sur la statistique de I'atmosphe. En comparant lessultats d’un sysime d’OA classique

a ceux obtenus avec deux miroiresfdimables et 4 EL, ils montrent une ahoration d'un
facteur deux du champ de vue maegtigent le probdme de I'anisoplagtisme de tilt.

Ellerbroek (1994) mSente une sthode similairea Johnston & Welsh (1994) pour simu-

ler les systimes d’OA les plus complexes en boucle feenChaque mesure detécteur

est obtenue en iagrant la mesure instan@@en boucle ouverte. Il estime 'erre@si-

duelle en comparant la phaseetiea la phase reconstruite sur la base des fonctions d'in-
fluence. La phase est reconstruite en utilisant une connaisagnicei de la statistique de

la turbulence atmoshique et du bruit de mesure éiudie les performances de s/sies
multi-conjugles en boucle fereg et montre qu'avec 2 miroirgtbrmables, il obtient une
correction homogne sur tout le champ coreg- de 20 secondes d’arc — avec 5 EN (une
étant plaee 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 Galiletlescope de 3,5 m de diatné construi’La Palma, au¥és Canaries. Plus
d’'informations sont accessibled'adresse Internet http ://www.tng.iac.es/
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de La Rue & Ellerbroek (1998tudient quelques aers plus tard le gain apperpar
I'utilisation d’etoiles laser de types défénts. lls comparent les performances obtenues
avec 3 EL sodium et un systnea une EL sodium et unetoile Rayleigh. lls montrent ainsi

que le sysgtme MCAO avec 3 EL sodium est le plus performant pour des petits champs
de vue corrig@s mais que pour les champs de vue plus grands que 24 secondes d’arc, la
seconde rethode (une EL sodium et uedoile Rayleigh) donne des variancesiduelles

plus faibles. C’est dans cet article qu’est aussspri¢’ le gain appo# par la conjugaison

d’'un miroir déformablea une altitude autre que celle de la pupille diescope.

Ellerbroek a effecte’de nombreuses autretides depuis, notamment dans le cadre de la
définition des sys&imes d’optique adaptative pour les deabescopes de I'Observatoire
Gemini. Un article ecentetudie n€me la correction pour deslé€scopes de diagire plus
grands allant jusqa’ 30 m de diaretre (Ellerbroek & Rigaut, 2000). lls estiment les per-
formances d’'un sysethe MCAO qui utilise Zetoiles guides (EN ou EL) pouretérminer

les hauts ordres radiaux et 4 EN pour les bas ordres radiaux. lls obtiennent des perfor-
mances similaires pour desléscopes de diagtres compris entre 8 et 30 m.

Une autre approche est propespar Baharaet al. (1994). Leur ide est de @€r un
ensemble de frangesdeux dimensions en faisant inedi trois lasers au niveau de la
couche de sodium. Cette matrice de franges permeeparsf les perturbations de la
haute et de la basse atmospfi” En considfant 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 frangeedi#s selon leur posi-

tion. Par contre la couche la plus basse est plus proche de la sous-pupille, donc les franges
obserees par cette sous-pupille ne subissent qu’un tilt. Il est ainsi possible d’extraire les
contributions des deux couches turbulenggzag€ment. lls obtiennent par simulation une
correction sur un champ de vue de 80 secondes d’arc.

Baharav & Shamir (1995¢tudient un systhe MCAOa deux miroirs dformables et
plusieurs couches turbulentes. Un poinenmgiSsant dans cet article est I'utilisation d’'une
méthodex stitching» géréraligea plusieurs miroirs eformables. Destoiles Rayleigh
sont utiligges pour sonder la couche atmospdlie basse alors que la coucheesigire
est meswré par degtoiles laser sodium. lls augmentent ainsi le champ de vue eastig”
regardent I'effet du nombre @ftoiles laser sur la correction. Le nombrettiles Rayleigh
est notamment important car itinit le champ de vueetessaire par sous-pupille ce qui
agit sur la pecision de mesure.

Berkefeld (1999) montre qu’en conjugant un analyseuraSHliitude de la couche tur-
bulente la plus haute (si I'atmospie est comp@s d’une couche basse et d’une couche
haute de turbulence) on peut augmenter le champ de vueedragelation entre la scin-
tillation, le profil duC? et la pupille du ¢lescopetant connue, la mesure des fluctuations
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d’intensi€ sur la couche la plus basse est suffisante pour associer les perturbations du
front d’'ondea leurs couches respectives. Il corrige ainsi un champ de trois minutes d’arc
en bande K (2,22m avec deux miroirseformables et &toiles guides.

Fuscoet al. (2000) investiguent la variation de I'angle d’anisotisme avec 2toiles
guides naturelles plaes aux sommet d’un triangdgUila€ral. Cet angle diminue drama-
tiguement si legfoiles sont trogeloigrées. Le nombre de miroiretbrmables influence
la quali# de reconstruction. Ainsi la varianaesiduelle est plus importante pour un seul
miroir déformable netne si la qualiéreste constante sur le champ coasid”

Ragazzonket al. (1999) montrent qu’une surface d’ondeatite par une somme de po-
lyndmes de ZernikeZ; jusquia I'ordre radial), pondrés des coefficcients;, sur une
pupille donrge peuktre dfinie sur n'importe quelle portion circulaire plus petite par une
somme de polyorme de Zernike jusqu’au emie ordre radial).

Le Louarn & Tallon (2000) reprennent lagtiiode de tomographiedfite par Talloret al.
(1992) etetudient nurefiquement ses performances. Le nombre de mesure detvant ~
toujours supfieur au nombre d’inconnues, ils montrent que pour un nombre d'El, fix”
le champ corrig’diminue si I'on utilise plusieurs miroirsefibrmables c’esa dire si 'on
consicere plusieurs couches atmospigues. En analysant le spectre des valeurs propres
assootesa chaque mode, Le Louarn & Tallon (2000) montrent que écomhaissance

du tilt assocg’a chaqueetoile artificielle induit une impossibiktde mesurer certains mo-
desparticuliers. Ainsi dans un casleux miroirs dformables, des combinaisons impaires
de tip-tilt, de dfocalisation et d’astigmatisme ne sont pas visibles paeteies laser.

lls estimentegalement I'erreur induite lors d’'une mauvaise conjugaison des miroirs et
déduisent que la etonnaissance de I'altitude d’'une couche turbulente de 4 km entraine
une augmentation d’environ 30 de I'erreur Esiduelle.

5.2 Approche gcométrique

Pour clarifier le concept de champ de vue careg 'des angles utiks pour @finir un
sysEme multi-conjuga, il faut tout d’abord faire un peu deeghgtrie. C'est I'idée de ce
paragraphe qui permet d’introduire les champs de vue typiques mesiguiconjugaison
et de donner des ordres de grandeur. La figure 5.1 a pour budfiher ghlus clairement
les angles utilies en MCAO. Ce dessin est particulier atwiles laser plameés de fagon
optimale. Il est malheureusement impossible de faire emenén utilisant le MCAO avec
desé€toiles naturelles — celles-cietant pas dpla@bles. Plusieurs angles doivestté
définis :
— 015 indigue la position angulaire degoiles laser autour de I'objet scientifique (par
rapporta I'axe optique dudlescope).
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Champ corrigé

_ ) sans vignettage
Champ vignetté

Pupille du télescope
Contour de la surface

du faisceau de I'étoile
coupant I'écran de phase

Fic. 5.1 Définition des difrents angles utiliss pour @&crire un systme multi-conjugé. Ce dessin a
éte fait dans le cas d@toiles laser. L'angléd o5 définit la position de<toiles laser. Le champ de vue
non-vigneé est obtenu en retirant la surface de la pupille @élescopée la surface sitéea I'altitude h
compktement couverte par les faisceaux éésiles laser. Au contraire, la surface viggetn’est pas tota-
lement recouverte mais a des zonad’'mjection de connaissance a priori esénessaire (extrapolation).

— 0%y est le champ de vue corggiigne€ autour de I'objet scientifique. Ce champ de
vue est inéressant car il est possible de corriger tout ce champ au moins partiellement
en utilisant la connaissaneepriori pour extrapoler les mesures obtenues par les EL.
Fuscoet al.(2000) ont calcié’I'effet du champ vignet'sur la correction.

— 09X}, est le rayon correspondant au champ de vue cetepiént corrig”autour de
I'objet scientifigue. Aucune connaissare@riori n’est recessaire pour le corriger.

Pour obtenir une formuleegérale des champs de vue vigedf?.,,-) et non-vignet’

(0X},) en fonction du nombre @toiles guides utilisés, jai suppasque celles-aéfaient

placges en cercle autour de I'axe optique. Cette configuration est optimale avec peu d’EL

mais ne I'est plus lorsque le nombre d’EL estsuedra 6. On considre donc que les

EL sont plaees en configuration circulairaf; ;s secondes d’arc de I'axe optique.

Considrons tout d’abord le casud’objet scientifique est aueriith. Il faut dterminer les
paranetresri,gs, i, a1 €tas repesengsa la figure 5.2, en connaissant le nombre d’EL,
leur position angulairé;,qs par rapport auenith et I'altitude maximalé,,., des couches

de turbulencer ¢ est la distance dans la couche la plus haute correspoadlangle de

position desfoiles laser et;,; le rayon du faisceau d’'une EdI"altitude A, :

rLas = Pmax X tan(fras) (5.1)
HNa. - hmax
Tfai m x D. (52)
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FiGc.5.2 Les distances, az, b etry g s doiventétre cetermiréesa I'altitude de la plus haute couche de tur-
bulence atmosgérique pour en @duired}.,, etdN}... Elles sont obtenues par des simples coesitions
géeonttriques. Le cercle en pointids indique la limite exrieure du champ de vue vigiéet

On peut alors dduire le champ de vue vigreet”

Ttai + rras — D/2

hma.x

%
HFOV -

(5.3)

La position desfoiles guides sur le cercle de rayorns est d&finie par I'anglex, =
27 /nys. Le champ de vue non-vigreegst @fini para; etas :

a; = rpgs X cos(a,/2)
a; = \/rfzaj —12aq X sin®(q,/2).
(5.4)
On &duit ainsi le champ de vue non-vigaet”
—D/2
oy, = e = D2 (5.5)

hmax

La limite geonetrique est atteinte 8i,qs > ;. La partie centrale autour de I'axe optique
n'est plus recouverte par les faisceaux laser. Les figures 5.3, 5.4 et 5.5 montrent les trois
premires configurations. Plus le nombre d’EL augmente plus la valeur du champ de
vue non-vignet est proche de celle du champ de vue vigné&tét 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 vignetPlus I'altitude estlevée moins le champ de vue est grand. Avec 3
EL, le champ de vue non-vigreethaximal que I'on peut obtenir 8i,,,, = 10 km est 2”,
lesétoiles laseetanta 40” de I'axe du sysime optique.

Le tableau 5.1eSume la position des EL, les angles vignet'non-vignedt'si I'on es-

saie d'avoir le plus grané?, possible pour un nombre de EL danrOn n’a donc pas
forcément le plus grand champ de vue vignetiais par contre, on eairsque le centre

du champ de vue est eatement meserpar lesetoiles laser. Cette position optimale
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_ g \\\ Champ vigneté
Champ de vue vigneté N
. , \ /
) / y \
S , \
. , \
N ,
\ / \
N . \
/ \
I \
' \
\
h |

Trace du faisceau

‘f’/ de I'étoile laser

tracé du faisceau
d’une étoile laser

Les étoiles sont placées - _
aux coins d'un triangle S --
équilatéral

Les étoiles guide sont placées

&= Champ corrigé non-vigneté optimalement sur un carré

= Pupille du télescope
] champ de vue non-vigneté £ pupille du télescope

Fic. 5.3 Configuration des diféfrents faisceaus FiG. 5.4 Position optimale de 4 EL afin d’avoir le
I'altitude de la perturbation atmosgérique la plus champ de vue corrigle plus grand possible.
haute avec 3 EL.

Champ de vue corrigé

. vigneté
\ /
\\
<
\

Trace du faisceau d’une
étoile guide

Les étoiles sont sont placées
aux coins d'un pentagone

= Pupille du télescope

| Champ de vue corrigé

Fic. 5.5 Configuration des diffrents faisceau I'altitude de la perturbation atmospérique la plus haute
avec 5 EL.

correspond aux cas dessmaux figures 5.3, 5.4 et 5.5, letoiles laser se supersosant
juste au centre du champ de vue. On peut donc cersidjue la valeur du champ de
vue vignet¥ indiquée dans ce tableau est une bonne estimation du champ de vue que I'on
peut corriger avec un sy@the multi-conjuga’en utilisant la connaissanagoriori de I'at-
mosplere. Ce calcul a pour unique but de donner des ordres de grandeur éesndsf”
angles. Avec trois EL le champ non-vigeedSt quasiment inexistant maipartir de 4 EL
(pourhp,. = 10 km) il devient non agligeable.

Lorsque I'objet n’est plus awenith, I'angle £hithal intervient dans le calcul de ces angles
la distance du sch la couche turbulente le long de I'axe optiguepdnhdant de I'angle
zénithal ¢ = hipax/c0s(0sen))-

L’'angle est toujours meseardans la direction de I'objet guide et on peut donc careid”
que la seule difrence est le changement de distance pour atteindre une altitudsedonn”
da au facteur /cos(0,e,). LeS rayons s etry,; restent identiques, dong eta, aussi.
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TAB. 5.1 Le champ de vue vigret non-vignet est indiqé pour une altitude maximale de 10 ou 18 km
au 2£nith avec 3, 4, 5 et 6 EL pl&es en cercle autour de I'objet scientifique. E&escope a un diagire de

8 m. L'angle de position des EL est celui pour leg@fl},, est maximum. J'ai aussi indigu’angle 6},
pour les EL plaéesa cette distance (ce qui implique que ce n'est paséorent 'angled},,, maximum
pour le nombre d’EL conskté).

Nb d’EL | Amax (KM) | Oas ™ | Obov " | ORSy "
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. Lesguations 5.3 et 5.5 sont multipéS par le facteur
c0S(Ben)-

Finalement, on concl l'aide dessquations 5.3 et 5.5 que les champs de vue vegaet”
non-vigne€ diminuent.

La limite geéométrique d’un sysgtme multi-conjuga’est atteinte lorsque lesoiles guides
deviennent trogloigrées de I'axe optique pour mesurer la couche de turbulence proche
de celui-ci sur la couche la plus haute. Si I'on coes@un €lescope sans obstruction
centrale — hypotbse faite jusqu’ici — la limite gdngtrique implique que

roas < D/2. (5.6)

Si I'on consicere I'obscuration centrale delescope, la limite gonmétrique devient plus
grande puisque qu'’il suffit alors quegs — r0ps < D/2 Soit Verifiée.

Apres avoir @&fini les angles utiliss pour @crire les sysimes multi-conjuges, il est
interessant ééfudier leurs performances. Il faut cependant garder@anaoire que lorsque
I'on parle de champ de vue coregvec un sysime multi-conjuga, on se limitea'une ou
deux minutes d’arc. Cet aspect ressort dans la suite de ce chapitre mais je pense qu’il est
déja important de le souligner.

Nous avons doncefini le champ de vue vignetét non-vignet“'selon la position des
étoiles guides. Un historique des travaux effestdépuis une dizaine d’aees agalement
eté pesent’. Ces dif€rentes publications simulent des cas particuliers desyest MCAO,
la quanti€ de pararatresa choisirétant gigantesque.

Cependant, aucunetuide ne dfermine les limites #oriques de tels systes. Aussi,
notre approche a tout d’aboedt’d’estimer les limites fondamentales des eyss multi-
conjugLles en sparant la partie mesure et la partie correction. Ensuiteegeigiun ou-
til analytique, @¢velop@ au sein du groupe, melisant les performances des &ses
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multi-conjugles en boucle ouverte. Mais commenes par les limites fondamentales d’un
sysEmea plusieurstoiles guides.

5.3 Les limites fondamentales

5.3.1 Corrections optimales pour un nombre limié de miroirs

Tokovinin et al. (2000) se sont imresgsa I'effet de I'utilisation d’'un nombre lim#”

de miroirs sur la correction. lls supposent que la perturbation atreaspile’ en 3 D est
connue. lls ont pour cela consi@” des profils eels de Cerro Paranal obtenus lors de la
campagne de mesure Parsca — msbfyar Fuchs & Vernin (1996) et Sarazin (1996) —
et en partant de I'hypo#ise qu’avec autant de miroirgfdrmables que de couches de
turbulence la correctioptait parfaite, ils ont efermir€ la position optimale des miroirs
par rapport aux couches atmospigues en utilisant un nombre limitde miroirs. Cette
technique permet d’obtenir une varian@siduelle la plus petite possible. lls ont ainsi
détermir€ une version @¥rali€e de I'angle anisoplatiquet, de Fried pourM miroirs
déformables :

Ors = [2,905(2#/)\)2/C£(h)FM(h, Hy, Ho, ..., Hyy)dh] /5. (5.7)

Ce coefficient,,; est le rayon d’un champ de vue pour lequel la variaesaielle atteint

1 rad?. Une expression de la fonctidn,; est indiqwe pour les cas les plus simples. lls
évaluent les positions optimales de trois miroiefatmables en utilisant défents profils
deC? et montrent que la valeur dy,; dépend peu de la forme du profil, 'atmosgbétant
géréralementepartie de fagn continue. Pour Parandl,, ~ 5,8"M lorsqueM > 3.

L'effet d’'une pupille de taille finie est ausstude et les auteurs montrent que I'optimisa-

tion d’'un champ fix intervient sur la quaktde correction : plus le filtrage veut corriger

un grand champ de vue, moins la correction dans ce champ est bonne. lls indiquent fina-
lement qu’en optimisant le systie pour corriger un champ de 40” avec alescope de

8 m et 2 miroirs @formablesa’2,2,m ils obtiennent une variancesiduelle de 0,7ad?.

Cet article pesente la partie correction d’'un sgste multi-conjuga’ Le paragraphe sui-

vant étudie I'aspect opp@sdu probéme : nous consatons que le miroir corrige par-

faitement et nous regardons la limite de reconstruction en fonction des mesures du front

d’onde selon diférentes directions et des connaissarecgsiori de I'atmosplere. Ces

deux approches permettent d’estimer deux limites fondamentales pour le MCAO :

— la qualig de reconstruction pour un nombre fini de miroirs;

— la quali€ des mesures avec une nombre firtdiles naturelles guides pkesa des
positions pas forement icdfales (en supposant une pupille infinie).
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5.3.2 La partie mesure-correction

Il est important de conngé les limitations de la reconstruction d’un front d’'onde se-
lon la position et du nombre etoiles guides, la distribution des couches atmespes

et la taille du champ reconstruit. C’est latdfmination des limitationsegphgtriques. Par

« reconstruction, dans ce chapitre, nous ne comsialis que I'estimation de la variance
minimale et supposons que les miroirs sont parfaits. Ce travail a abdatriture d'un
article a reféré dans leJournal of the Optical Society of America ¥olume 18, nurafo

4, page 873 en 2001. Je vaestimer les points principaux de celui-ci et jaiérésT'ar-
ticle a la page suivante. Nous avons effectgtteetude en utilisant une approche par les
transfornges de Fourier. Cela implique que la pupille soit infinie et queteses guides
soient naturelles.

Dans I'espace de Fourier, mesurer des pentes d’'un front d’onde par un analyseur Shack-
Hartmann reviena multiplier la phase par le filtre reggéntant une sous-pupille ceer”

de diangetred. L'opérateur de passage de la phase au pentes est donc proportiammel
produit de fonctions sinus cardinal. Le bruit de mesure est se@iosun bruit blanc sur
chaque sous-pupille. La phase es@€st alors la somme des mesures obtenues pour les
diverse<stoiles guides poretées par des fonctions filtres.

Dans un tel systme on @termine souvent les performances en calculant | rdiffce
entre la phasee€lle et la phase obtenue par la mesure. Dans notre cas, la phase obtenue
par mesure epend des filtres de poeadition introduits avant la sommation des mesures
des diférentestoiles. On peut donectire I'expression du spectre de puissaresduel

et trouver les filtres de pordation optimums pour minimiser la difénce entre les deux
phases. On va ainsetérminer la meilleure ethode pour retrouver la phase dans un cer-
tain champ de vua partir de 'ensemble des mesures disponibles.

Nous avons calcell'expression du filtre minimum en dédfenciant le spectre de puis-
sance. Les filtres optimimums sont aloentfoduits dans I'expression du spectre de
puissanceasiduel ce qui permet d’exprimer la fonction de transfert de I'erresidtielle
comme :

—

G(f.0) =1—2Re(c"g) + g"Ag* (5.8)

c dépend de la position de la source scientifique et desfafgur de mesures contient
I'information sur la corelation des mesures obtenues aveceddfitesetoiles guidesg
est le filtre optimum.

En négligeant le bruit de mesure, on peut aloesediminer la pecisiona laguelle la phase
peut étre reconstruite en iagrant le spectre de puissan@asiduel sur 'ensemble des
frequences. Nous avons ainsi introduit un nouveau patr@nlerreur tomographique
< e (") > définie par :

—

< ) >= @0 [Wo( )G (7, )df (5.9)
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ce qui se eécrit :
)

ro/dK
O est la distance du centre du champ de vueeto®es guides.

ex (0") décrit la variation relative dec €7, (f') > dans le champ de vue, on pose donc
ex(0) = 1. Le pararetredy a la dimension d’'une longueur. Sil'on nate, = ry/dx, ON
obtient

< o () >= ( )*Per(0) (5.10)

< om (') >= (0/Ak)™".

Par analogie aurduations 1.22 et 1.23, on peut appeler la taille du champ de vue
tomographique d’un syste. L'erreur tomographique au centre du champ atteratli
lorsque la taille de la constellation egjdlea©® = A k. §; est ainsi une largewquivalente
de 'atmosplere pour une certaineegirétrie d'étoiles guides.

Leffet de la mEconnaissance du profil?> est aussetudié en estimant le filtre optimum
avec un profil done‘et en calculant ensuite I'errewesiduelle avec un profil’? different.
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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-filter-type estimator is constructed. The minimum residual wave-front phase
error (tomographic error) depends on the turbulence vertical profile, and for typical profiles it is
almost insensitive to the presence of strong layers, contrary to current belief. Tomographic error
is characterized by a new parameter dx — equivalent profile thickness, which depends on the NGS
number K (typically é5 = 1 km). The angular radius of the NGS configuration must not exceed
7“0/51(.

Exact profile knowledge is not required. When the optimized filters are constructed from some
model profile the loss of the field size is within 10% with respect to exact profile knowledge. Moreover,
a method to measure turbulence profile using wave-front sensor data is outlined.

Noise propagation in the restoration algorithm is significant, 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: 010.0010, 010.1080, 010.1330.

1. Problem layout

The idea of Multi-Conjugate Adaptive Optics (MCAQ) appears first in the works of Dicke! and
Beckers?. The method of measuring the 3-dimensional atmospheric phase perturbations for MCAQ
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 coefficients and the strengths of equivalent layers. Thus, statistical
techniques of MCAOQO optimization need second-order quantities (covariances), unlike the matrix
inversion technique of Tallon and Foy3.

In” we investigated the fundamental limits of the Field-Of-View (FOV) size when correcting real
turbulence profiles by a finite number of DMs. The 3-dimensional phase distribution was supposed
to be known. Correction-limited FOV was characterized by the generalized isoplanatic angle 8,
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 infinite. It is thus out of question to reconstruct the 3-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 find 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 infinite aperture which observes several natural
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guide stars (NGSs). Hence, all effects of incomplete beam overlap in the upper atmospheric layers
and of LGS wave-front scaling are outside the scope of this work. These effects are likely to degrade
the performance, hence the limits derived below are optimistic for real systems. The problem is
illustrated in Fig. 1.

TOMOGRAPHY
NGS? * Object
J ¥*
NGs1 ¥ NGS3 (0}
Obj
?1 ®> ®3 ® Res
Estimator -
Cﬁ(h) Noise

Turbulence spectrum

Fig. 1.  Problem layout. The phase of the object wave-front ¢op; is estimated from the phases of
surrounding guide stars ¢; in an optimized way, using the apriori information on turbulence profile, noise
and turbulence statistics. Variance of the residual phase eres 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 specific factors in idealized
models. A different approach — more comprehensive modeling of representative cases, — as adopted
by other authors, provides more precise performance metric but makes it difficult to disentangle
individual factors and to explore the limits. Additional interest of this work is its relevance to very
large apertures, permitting to estimate MCAQ performance on extremely large telescopes®.

In Section 2 the theory of optimum linear phase estimation is given. In Section 3 the scaling
law of the tomographic error is established, and the new parameter dx (equivalent thickness of
atmosphere) is introduced. In Section 4 this parameter is computed for a variety of real turbulence
profiles and the sensitivity of reconstruction to exact profile knowledge is studied. A method to
estimate turbulence profile from the wave-front sensor data, eliminating the need for a separate
profile monitor, is outlined in Section 5. Noise propagation issues are addressed in Section 6, and
conclusions are given in Section 7.
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2. Theory
A. Propagation

A theory of optical propagation through the atmosphere, as reviewed by Roddier'?, is used through-
out this paper. As usual, diffraction effects are neglected and a simple geometric propagation model
is adopted. The scientific target (source) is observed at a direction 8 (8 = 0 is the FOV center).

The atmosphere is composed of a very large number of turbulent layers. One (n-th) turbulent
layer at an altitude h,, introduces a phase perturbation ¢, (r). The combined effect of N atmo-
spheric layers leads to the wave-front phases ¢(r, @) which depend on the coordinate vector r and
the source position vector 6:

N

6(r.8) = 3 6ulr — Ohy). 1)

n=1

We denote by tilde the Fourier transforms, and re-cast Eq. 1 in the spatial frequency domain.
Spatial shifts translate into exponential factors:

N

O(f,0) =D bn(f)e "I (2)

n=1

(the dot product f - 0 is written here simply as f6).

B. Wave Front sensor

In any real AO system a finite number of parameters is measured by a Wave Front Sensor (WF'S),
and a finite number of wave-front parameters (modes) is corrected. Here we describe the operation
of an MCAQ system by continuous functions. Following Rigaut et al.'!, the WFS is modeled a
linear filter: the WFS signal is equal to filtered 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 filtering 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 z- and y-slopes. Slope measurement in the x direction corresponds to

M (f) = 2mi fysinc(df, )sinc(dfy). (3)

The number of guide stars is K, their positions on the sky are 8. Slopes measured in  and y
directions are considered separately (see below). The input data for a k-th guide star are Sy:

Se(f) = M(F)d(f,0k) + 71 (f), (4)

where 7}, 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. 4. The
theory presented below is hence applicable to very large apertures (AO systems of high order),
when edge effects may be neglected.

The power spectral density of photon noise in a S-H WFS may be written as

vi(f) = (2m/X)*a® N ~*sinc? (df, )sinc? (df,,), (5)

where « is the spot size and N is the photon flux density on the sub-apertures, in photons per
m?. This is white noise filtered with square sub-apertures. When integrated over frequencies, this
spectrum gives the correct slope variance of (2w /A)%2a?/(Nd?).
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C. Linear estimator and residual phase error

Given a set of WEFS measurements, we want to determine the best linear estimate of the phase
®(f,8) for the viewing direction 8. The most general form of a linear estimator is a sum of suitably
weighted and filtered WFS measurements:

K
0) = gi(f,0)Sc(f). (6)

k=1

The difference € between real and estimated phases can be computed as a combination of atmo-
spheric phases, summed over all layers, and noise:

&f.0)=0—14= ZPfeh )én(f Z (f), (7)

where the filter P is equal to
K
P(f,8,h) = e > 11— g (£, O)M(fF)e>m T OO0 (8)
k=1

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 Wy is given by the Kolmogorov model.
The Von Kiarman model with finite outer scale can be used instead, but, as we shall see, the low-
frequency part of the spectrum does not influence the result. So, the use of Kolmogorov model is
not restrictive. It is convenient to isolate the refractive index structure constant C2(h) by writing
for the n-th layer

Wo(f) = Wo(£)Cr (ha)dh, (9)

Wo(f) =9.69-1073(2x/A)?| £ 1/5. (10)

The usual assumptions are now made. Phase perturbations in individual layers are mutually
independent. Noise contributions in different 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 defined by the atmosphere extent).

K
W) = Wa() [ IP(F.0.DECEIAR+ D on( £, PR (S), (1)
k=1

where v (f) is the noise power spectrum for the k-th guide star, and the spatial filter |P|? is given
by

K K

|P(£,6,h) —1—2RengMe2“f" G LN g [ MPTI OO0 (12)

k=1 k=1Fk'=1

Here Re means real part, * means complex conjugate, and f, @ arguments of g and M 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. 11 additional filtering term which depends on aperture size, as done
in”. This term reduces the contribution of low spatial frequencies, which is not significant 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 infinitely large aperture, when piston can be neglected.

The altitude dependence of | P|? is given by phase terms of the type exp(27iéh). When multiplied
by the C2(h) and integrated over altitude, this leads to the Fourier transform of the turbulence

profile, C'(¢):

C(€) = / C2(h)e* ™ dh. (13)

Thus, the turbulence vertical profile enters only through its Fourier transform!
In the following formulas we do not write explicitly the frequency and angular arguments for
brevity. Using Eq. 12, we express the integrals over altitude through C. This leads to

W, = Woco 1—2Rengck+Znggk,aky+Z|gk|21/k : (14)
k=1k'=1
where
Co = O( ),
¢, = MC[f(0 — 0;)]/co,
ager = |MPPCLF(Or — 01)]/co,
Vk = k/(WUCO)' (15)

The matrix A = {agp } is hermitian, agp = aj,, and W, is real. Only vector ¢ depends on source
position 8. Parameter ¢ is the integral of turbulence profile related to the Fried parameter rq:

6.8% [ A\’ s
: 1
= 291( )ro (16)

For the Shack-Hartmann WES 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 - and
y-directions are mutually correlated for non-coincident sub-apertures, leading to some non-zero
elements of the matrix A corresponding to zy combinations. However, we neglect this correlation
and consider the slope components separately be setting the zy 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 =1).

It is instructive to look at the dimensions of the relevant quantities. Phase is dimensionless, its
slope (and hence M) is measured in m~* 2. TFilters gj, which

, and its power spectrum W, in m~.
transform slopes to phases are in meters. Vector ¢ is measured in m—2/3, matrix A and vector v/
in m5/3, ¢y in m'/3.

E. Optimization

The filters g can be found that minimize W, at any spatial frequency f and for a particular
viewing direction 6. This would ensure the minimization of the residual phase variance. This
derivation follows the idea of Wiener filter which is obtained as a linear filter minimizing the r.m.s.
difference between restored and original signals, as explained in'?

We differentiate Eq. 14 over real and complex parts of g, and solve the resulting system of
equations. The answer, in a compact matrix form, is

=[(A+vT) "], (17)
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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 configu-
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 different by 27n) and hence do not
contain independent information. Combining the expressions given above, the relative noise power
V' (wavelength-independent) is given by

V' (f) = 103.202N eyt £/ 3sinc? (df, )sinc? (df,).- (18)

When the optimum filters are found, they can be put back into Eq. 14 to obtain the power
spectrum of residual wave-front errors. It is instructive to write explicitly the error transfer function

G(f,0) as

G(f,0) =1—2Re(c’g) + g" Ag* (19)

and to express the residual spectrum as

We(f) = coWo(f) [G+g" (V' Dg"]. (20)

The low-frequency components of phase spectrum experience small relative phase delays
exp[2mi f (0 — 0},)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 1, 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 both A and (A +2'I)~! are hermitian, and neglecting noise, the error transfer
function with optimum filters may be simplified to

G'(f,0) ~1—c"A'c. (21)
However, to study the sensitivity of phase reconstruction to the exact knowledge of profile, we

must calculate g using our best idea of the profile, then substitute the real profile into A and ¢
and compute phase residuals using the full Eq. 19, not Eq. 21.
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guide star

fx

Fig. 2.  Error transfer function G(f) in the spatial frequency plane (right) for 3 guide stars and two
positions of object: at the FOV center and decentered. The Paranal model profile (see Section 4) 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 f;-axis. Dark “shadows” are perpendicular to the directions for which the object
projects onto one of guide stars. Bright stripes at £60° 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. 2 the two-dimensional shape of error transfer function is given for a symmetrical con-
figuration of 3 guide stars and a model turbulence profile, 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 profile is compressed
in altitude, the shadows get wider, residual variance diminishes. For profiles with several thin
layers the structure of shadows is more complex.

3. 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) = 1) and without noise (¢’ = 0). In this
case the optimum filters g4 and the error transfer function Gk (f, @) do not depend on turbulence
spectrum, but are entirely defined by the problem geometry. Subscript K is added to highlight
the dependence of G on the number of NGSs. It may be verified that Gk is invariant to a profile
translation (i.e. to the multiplication of C(£) by a factor €27%?) and to a change of turbulent
energy (due to the normalization by c¢p). Thus, the limiting quality of WF reconstruction from
noiseless data depends only on the source geometry and on the shape of the turbulence profile.
The minimum residual phase variance (tomographic error) is obtained by integrating the first term
of Eq. 20:
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(0 (0) = co / Wo(£)Gx(f,0)df. (22)
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Fig. 3. For a symmetrical configuration of 3 guide stars the dependence of residual phase variance on
object position is traced when object is moved from FOV center in 3 directions. Object position along the
radius is given in the units of guide star distance from center.

In Fig. 3 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 configurations some mean distance must be used). The change of variables ' = /6 and
F' = fO is useful to single out the dependence of {2, ) on O.

Both ¢ and A depend on the spatial frequency f only through the products of the type 8f (see
Eq. 15), which means that Gg(f,0) = Gk (f',8"). ;From Eq. 21 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 ¢ A=1¢* term. Taking into account the form of Wy, Eq. 22 is transformed into

(E(01)) = 0@/ / Wo(#)Gr (f',6')df". (23)

It remains to express ¢g through ry (Eq. 16). Using Eq. 10 and combining constants, we get
eventually

(B (0)) = 072157253 Pesc (0, (24)
where
5 Per (0" = 0.0229/|f’|*11/3GK(f',0')df'. (25)

The new parameter dx has a dimension of length. It does not depend neither on © nor on
wavelength (all error dependence on wavelength is contained in rg, as typical for many other
atmospheric propagation problems). On the other hand, dx depends on the turbulence profile
shape and on the NGS configuration. The dimensionless term ex (') describes the variation of
(€2 ..) across the field, it is convenient to set ey (0) = 1. Then Eq. 25 can be used to calculate x
by putting 8’ = 0.
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In analogy with the atmospheric isoplanatic patch size'® 6y, a tomographic patch size yx can
now be introduced. When the radius of K-NGS constellation reaches yx, the tomographic error
in the center of the FOV equals 1 rad?. At other FOV locations this error can be either smaller
or larger, depending on the function ex (8'). The size of the corrected FOV in MCAO can not be
much larger than vg. It follows from Eq. 24 that

<€‘§0m(0l)> = eK(el) (G)/’YK)E)/S?
YK = T0/0K- (26)

The parameter dx may be called effective thickness of turbulence profile with respect to a given
NGS configuration. It describes the interplay between position and thickness of layers and source
geometry. For example, when the layers are infinitely thin and their number is not greater than
the number of NGSs, the “pure” tomographic case is realized, and we obtain éx = 0, whatever
the layer altitudes. In the opposite case of turbulence uniformly distributed in a layer of thickness
L the §i parameter will be directly proportional to L, with proportionality coefficient 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 20 = 2ry/dx, the pixel size must be A\/2D
(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 o on wavelength, it turns out that Npixel
dependence on wavelength is small:

A 1/5 4D ’I“()(/\o)
Npixel — ()\_0> W (27)

Assuming 63 = 2 km (see below), A = A\g = 500 nm, 79(Ag) = 0.15 m and D = 8 m, we obtain
Npixel = 4800. Going to the wavelength of 2.2 um increases Npixel only by a factor of 1.34. The
conclusion is that the detector format for imaging with MCAO at 8 m telescopes is likely to be
limited to 4Kx4K or 8Kx8K if a small number of guide stars is used for tomography.

4. Effective thickness for real turbulence profiles

In this section, the tomographic error will be quantified, still assuming zero noise and M =1 case.
First of all, we calculate the effective thickness for a uniform turbulence distribution. A variable
number of guide stars K was tried in symmetrical configurations around the FOV center. The
resulting ratio of the effective thickness dx to the layer thickness L is given in Table 1.

Table 1. Equivalent thickness of a uniform layer for different number of guide stars

Number of NGS, K 1 2 3 4 5 6 7 8 9
dx /L 0.690 0.278 0.120 0.118 0.074 0.074 0.048 0.054 0.038
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The general tendency of decreasing dx with the increasing K is clear. However, it is also seen
that symmetrical configurations (K=4, 6, 8) produce slightly worse results than asymmetrical
ones (K=3, 5). This is understandable: in symmetrical configurations 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 the ' = 3 and K = 5 cases as representative
of future MCAO geometry.

The case K = 1 deserves additional comments. At first glance, it describes the classical aniso-
planatism, when phase difference between object and guide star increases with their increasing
separation. Still, here the phase difference does not depend on the layer altitude and, moreover,
the object phase is estimated with optimum spatial filtering (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 difference to atmospheric patch size 8,3,
when applied to a layer of thickness L/2 at altitude zero, would give a result which corresponds to
81 =10/00 = (6.88-3/8)%/>.0.5L = 0.88L, to be compared to 0.69L obtained here with optimized
filtering.

For the Hufnagel-Valley turbulence profile!* one obtains d3 = 1778 m and &5 = 1108 m for 3
and 5 guide stars, respectively (yx of 8.4" and 19.9” at 500 nm). Comparing those numbers with
uniform thick layer model (Table 1), we find that the Hufnagel profile may be assimilated to a
15 km thick uniform turbulent slab. It is interesting that correction-limited isoplanatic angle was
computed in” to be 63 = 8.4” at 500 nm, i.e. equal to v3. For other profiles these parameters are
not equal, but still similar to each other.

1.0

0.8 ;Paranal-52

c
e
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=
=
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0.0 ‘ ‘
0 5 10 15 20
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Fig. 4. Cumulative turbulence profiles for Paranal — fraction of total turbulent energy below a given
altitude. Two different cases are selected: profile 52 which is similar to the mean profile (dashed and thick
lines, respectively) and profile 51 (thin line) which shows a strong peak at an altitude of 7.5 km containing
about 1/3 of the total energy.

Real turbulence profiles often contain few strong layers. One might expect that in this case
equivalent width would be smaller. We use the set of 12 C2(h) profiles obtained by balloon
soundings at Paranal (Chile)!%16. The flights number 51 and 52 are selected as typical of this data
set. They have similar ro and §y values, but profile 51 has a well marked strong layer, in addition
to the ground layer (Fig. 4). We also use the average Paranal profile. Corresponding equivalent
widths for 3 and 5 NGSs are given in Table 2.

From Fig. 4 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 profile
51 is more than that of profile 52 or of the mean profile!

Table 2. Equivalent thickness of atmosphere dx
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Profile Ref. profile 83, 05,
m m
Hufnagel 1178 1108
Paranal mean 1750 1078
Paranal model 1616 958
Paranal-51 1924 1144
Paranal-52 1734 1052
Paranal-51 Mean 2220 1342
Paranal-51 Hufnagel 2250 1428
Paranal-52 Mean 1800 1102
Paranal-52 Hufnagel 1840 1166
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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 profile, we consider a “Paranal model” profile consisting
of only two equally strong thick layers: 2-km layer at mean altitude of 1 km and 16-km layer at
mean altitude of 8 km. For such a two-step model profile we also calculated the parameter dx. As
evident from Table 2, the results obtained are not much different from real profiles.

Tt is likely that turbulence profile 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 profile shape. To investigate this,
we use either mean Paranal profile or Hufnagel profile to compute the matrix coefficients and the
optimized spatial filters. Then, real profile 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 1,
owing to profile’s mismatch.

The results are also given in Table 2. As expected, the smallest ¢ is obtained when the profile
and reference coincide. However, the use of mean profile or even Hufnagel profile for optimum
filter definition does not degrade the performance dramatically. We see that the use of average
(instead of actual) profile increases i by 10-20%, leading to the yx loss of the same amount.

5. Turbulence profile measurement

Usually the necessity to measure real-time atmospheric turbulence profiles 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 profile can be obtained
as a by-product, eliminating the need for an additional instrument.

The cross-spectrum Wy of two WES signals S and Sy contains information on the profile.
Starting from Eq. 4, neglecting noise (it is uncorrelated between two NGSs), and using also the
expression Eq. 2 for phase Fourier transform, we have

N

Wik (F) = (SkSir) = |MIP Y (dn ()7 (F))e 27 0=, (28)

n=1

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. 9), replacing the sum
by the integral, and performing altitude integration with the help of Eq. 13, the final expression is
obtained:

Wik (F) = IMPWo(£)Cf (O — 0] (29)

Instead of cross-spectrum, the cross-correlation function of WFS data may be calculated. Then
it follows from back-transforming Eq. 29 that it equals to the scaled turbulence profile convolved
with some kernel which depends on the shape of Wy and M. The same is true for SCIDAR,
except that its kernel function is different and altitude-dependent, while Eq. 29 leads to a true
convolution. For S-H WEFS the kernel is equal to the slope covariance function, known to have
sharp peak and long wings. Of course, both SCIDAR and the profile 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 1/2d, where d is the S-H sub-aperture
size (Nyquist condition). The maximum separation between NGSs will be about 20. It means
that the altitude resolution of the profile will be of the order of d/@. Typically one might expect
d = rg and © = rq/dk, so the vertical resolution will be not too different from dx.

Further details of profile measurement from WFS data (sensitivity, finite telescope aperture
diameter, deconvolution, etc.) are beyond the scope of this work.
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6. 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 AQ, 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 amplification. In the
above formalism noise amplification can be traced to the fact that the modulus of the filters g
exceeds 1 at some frequencies.

To study the noise propagation, a model of Shack-Hartmann WFS was adopted with infinite
spatial resolution (zero aperture size). We verified that for bright stars it yields exactly the same
results as the M = 1 model used in the previous sections. The parameters of S-H WFS were
then chosen to compute photon flux from a given NGS magnitude (roughly, 1500 ph/m? from a
10-th magnitude star), and spot size & = 1.5" 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 500 nm was computed from Eq. 20 for the
“Paranal model” profile with a typical median seeing of rqg = 0.15 m. The object is placed at the
FOV center. The limiting diameter of NGS constellation 2y (1 rad? variance) is 38.3" and 64.5"
for 3 and 5 NGSs, as follows from d3 and 05 values given in Table 2.

8m

Phase variance, rad

Phase variance, rad

0 10 20 30
3-NGS diameter, arcsec 5-NGS diameter, arcsec

N
o
o

20 40

Fig. 5.  The residual phase variance for a wavelength of 500 nm as a function of NGS configuration
diameter for 3 NGSs (a) and 5 NGSs (b). Curves are labelled by NGS magnitudes. Dash-dot horizontal
lines mark the r.m.s. residual levels of 0.5 and 1 rad?, corresponding to the Strehl ratio degradation of
0.37 and 0.61, respectively. Dashed lines show the 5/3 scaling law (Eq. 26). Object is at the FOV center.
Paranal model profile with 7o = 0.15 m is used.

In Fig. 5 the phase variance at the FOV center is plotted against NGS configuration diameter
20 for different 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 (0/vx)®/? limit
given by Eq. 26. The NGS separation corresponding to the 1 rad? error is however ~ 10% less
than predicted from the noise-free scaling law, even for 0™ NGSs. For fainter NGSs the variance
increases, limiting the effective 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 =3 or 5
10™ NGSs located on axis (0 = 0) the wave-front error is well below 0.5 rad?. In agreement with
common sense on-axis error is inversely proportional to K, as can be inferred from Fig. 5. 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 “5/3” curve, and
the tomographic error will dominate. So, for the same NGS brightness and the same turbulence
profile, the relative importance of photon noise with respect to tomographic noise depends on NGS
separation. For 10-magnitude stars in a 20" field the photon noise dominates, but in a 120” 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. 6. Maximum Strehl ratio achievable at 500 nm as limited by combination of tomographic and
photon noise errors with 3 NGS, as a function of their magnitude. Model Paranal profile is used for
calculation. Diameter of NGS configuration 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. 26. 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. 6, showing the
Strehl ratio at 500 nm as a function of NGS magnitude. Photon noise limit for a classical AO
system is plotted in dashed line. With 3 NGSs there are 3 times more photons, so that when they
are located on axis (no tomography), a gain is about 1 magnitude. However, for NGS separations
of 10" the curves intersect around 10-th magnitude and a Strehl ratio of 0.5, indicating that there
is no useful gain in limiting magnitude when reconstructing phase in a 10" FOV.

—-10 -5 0 o 10
X (arcsec)

Fig. 7. Distribution of Strehl ratio at 500 nm over the FOV for a random constellation of 5 NGSs of
magnitudes (from left to right) 7, 6, 11, 8, and 10 (NGS positions are marked by crosses). The faintest
star is at the center. Paranal profile 51 was used. Contours with numbers indicate Strehl ratio levels.
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In Fig. 7 an example of the maximum achievable (tomography-limited) Strehl ratio over FOV is
shown for a random constellation of 5 NGSs of different magnitudes, for a real Paranal turbulence
profile. A Strehl ratio larger than 0.5 can be obtained over the whole 20” FOV.

7. Conclusions

The limits of a linear tomographic phase reconstruction have been investigated. The effects of finite
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. finite number of DMs, finite actuator spacing, finite 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 effect. The minimum error can be described by a new parameter
O - “equivalent thickness” of a turbulence profile. This thickness is estimated to be around 2 km
and 1 km for 3 and 5 NGSs, respectively, for some representative profiles, including the Hufnagel-
Valley one. Thus, the FOV diameter of the future MCAQO systems with a small number of guide
stars is not expected to exceed some 60”[\/(500nm)]%/5. For a 8 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 profile knowledge is not critical for wave-front reconstruction. A loss
of the FOV size resulting from the use of some model profile (instead of a true one) for optimum
filter computation is very moderate, typically within 10%. The profile 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 significant.
Thus, the hopes to use somewhat fainter NGSs for tomography are not justified. Faint NGSs must
be closer to the object, all other parameters being equal. A tradeoff between magnitude and field
size is necessary when studying the future MCAO systems using NGSs.
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Comme cela est pci® dans l'article, cettetude est une limite optimiste applicable aux
futurs extémement grandgkescopes. Nous montrons que la forneeggale du profil de
turbulence agit plus sur la correction que épartition stratige des difrentes couches
minces. L'aspect bruit de photon permet d’insister surdaessi” d’avoir des sources
aussi brillantes qu’en OA classique.

La comparaison entre les deetudes du paragrapheegédent (5.3.1) et de celui-ci

(5.3.2) montrent que :

— la taille du champ tomographiqueegend principalement des positions des sources
guides et de I'objet scientifique.

— la taille du champ de vue corggpour une sysime multi-conjuga’est choisie sous
réserve d’augmenter I'erreur sur ce champ : on obtient ugge lipnne correction Si
I'on corrige un petit champ mais plus le champ cagrigst grand plus la correction se
dégrade.

5.4 Le code de simulation modale d’'un systme MCAO

Aprés avoir peseng’les limites fondamentales de la mesure pour un nombre &toitEs
guide et la qualg’de correction pour un nombre fini de miroirs correcteurs, nous avons
élaboE un code analytiqgue avec coolg"optimis, qui calcule les performances d’un
sysEme d’optique adaptative — simple ou multi-conjaguén boucle ouverte, en fonction
des diférents paraetres d’entee.

Le code aeté élabog en utilisant 'approche elelop@e par Ellerbroelet al. (1994).
Cependant aucun filtrage temporel n’est coegd’e qui simplifieenormément la partie
théorique. Le but est d’estimer les performances d’unesgst multi-conjuga’qui uti-
liserait plusieursetoiles guides (naturelles ou artificielles) poetetminer la correction
a appliguera’ une source scientifigue. Pour cela, la variaresdiielle de la phase est
minimisée sur un certain champ de vuefidi.

5.4.1 Description du code MCMC
Hypotheses

Le syseme utilise les modes de Zernike aussi bien paarigé 'atmospkre que pour
calculer les commandesappliquer aux diffents miroirs. Les mesures sont eel” aux
commandes par une matridé. Notre but est deeterminer la matric®1I qui permettrait
de reconstruire les fronts d’onde le plugpiEment possible. Afin d’expliquer le che-
min suivi pour obtenir les commandagartir des mesures, j'ai reggent’ les diférents
éléments au s@ma 5.6.

Supposons que I'atmosere soit @crite sur la base des polymes de Zernike, la phase
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modes de modes de
Zernike Zernike
ER1 — — e > DM 1

ER2 —= X M | = —=C_ > DM2
ER3 —= —C_ > DM3

vecteur de vecteur de
données s commandes ¢

FiG. 5.6 Ce croquis explique le fonctionnement du code mecmc. Des mesures sontéefagpartir de
chaquettoile de eference (ER). Les mesures sont obtenues sur la base de®pwgrde Zernike et clatsss
dans le vecteur des doaass. Ce vecteur est ensuite multiplmatriciellemené la matrice de passagel.

On obtient ainsi le vecteur de commandes agsacix difErents miroirs éformables.

5® [ 8)

FiG. 5.7 Les fonctions d’'influence sonééinies sur une portion de la&a-pupille dans la directio.

en un pointr et pour une source de positiérest la somme :

— —

82, 0) = 3 a;(0) 2@ 5.11)

Chaque miroir éformable est conjugé une altitude dirente a donc une pupille dif-
ferente. On introduit ici le concept danéta-pupiller. Une« méta-pupille» est la pupille
d’'un miroir déformable qui est conju@a une altitude dore€. Si I'on a un seul miroir
conjugl€ a la pupille du ¢lescope, la ®ta-pupille est la pupille dietéscope et ce terme
n'est pas utile. Par contre, avec un gyse multi-conjuga, chaque miroir a une pupille
de taille differente qui épend du champ reconstruire, le miroir conju@a I'altitude la
plus haute ayant la pupille la plus grande. Ces pupilles de tailleisupésa’la pupille
du tlescope sont apps neta-pupilles. La phase reconstruite petre"dfinie sur la
base des fonctions d'influeneg(z, 5) par les commandes. Supposons que les fonc-
tions d’influence soient des polgnies de Zernike. Ragazzosi al. (1999) ont mone”
gu’une portion du mode Zerniké peutétre dicomposé sur la base des polymes de
Zernike dfinis sur un plus petit cercle et que cetecdmposition utilise des modes de
Zernike d’ordre radial irdfieur ouegala celui du mode/. Par consguent, les fonctions
d’influence obtenues pour chaque mirogfofmable sont la projection d’'une portion du
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front d’'onde d@fini sur la neta-pupille la plus grande :

ri(#,0) = 3" Py(0)Z(%). (5.12)

i=2

Matrice de projection

P;; estla matrice de projection. Pour latdfminer, il faudrait dcomposer des polpmies

de Zernike sur des pupilles plus petites ce ceeassiterait un temps de cal@norme.
Nous avons doncefini la base de polysrhes sur une grille deg:i. points €partis sur la
méta-pupille. LesVy,.. polyndmes sont ainsietermirés enng,q. points et classs dans

une matriceG de taille (vgine, NVimax)- |l faut ensuite inverser la matridg@, et multiplier
matriciellemeniG ! et la matriceG’ pour obtenir la matrice de projectid La matrice

G' est aussi de tailleniie, Nmax). Pour obtenir la matrice de projection entre deux pu-
pilles de dianetres difErents, il faut en effet que la base des polyes de Zernike soit
définie sur une pupille plus petite et que la position de cette pupille sueta-puipille

soit connue. La matric&’ contient la @composition sur la pupille plus petite. Le produit
matriciel deG ! a G’ permet d’obtenir la matrice de projection entre deux bases de po-
lyndmes de Zernikeefinies sur des pupilles de taille difénte.

Linversion de G 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 gridle Np,.x + 1)(Nmax + 2)/2 pointsn qui ont

pour coordongés polaires = (1n/ngine) " €tg = T ngine X (1/Ngrine) .

Erreur résiduelle

Lerreur résiduelle enf, 5) se cEduit en retirant la phase atmosgpigue et la phase es-
timée par les miroirseformables dans la emie direction. On peutstomposer la phase
atmosplerique en deux parties : les modes de degférieura J qui sont meswes par
I'analyseur de front d’onde et les modes stiplrsaJ qui ne peuvent pastfe ctermires.
Lerreur résiduelle peuetre €écrite :

. J 1 J

o0

(7,0 = Y a(0)Z;(F) + 3 a;(0)2;(F) = Y eiPy(0)7;(F)  (5.19)

j=J+1 j=2 i=15=2

Le premier terme est I'erreuesiduelle des hauts ordres radiaux. Cette erreur ne peut
pasétre €duite. Par contre les deux autres termes peuvent s’annuler si la correction est
parfaite. Le terme du milieu est en effet la perturbagocorriger et le dernier terme est
la correction du sysime gece aux commandes et aux fonctions d’influence.
La base des polpries de Zernike est orthonormale sur une pupille circulaire. Il nous
suffit de calculer la variance de I'errelwgsiduelle moyenne sur le champ de vue cerrig”
en remplaantc; par M;; s, ou M est la matrice de passage des mesures aux commandes
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ets est le vecteur de mesures :

J I J I 1
<62 > = 6(2)—222.Pm < a;c; >+ZZZHjH'j < ¢;cyr >

j=2i=1 j=2i=11=1
I L I

I L L
> = 6(2) -2 Z Z Ty M; + Z Z Z Z Ry My My Sy (514)
i=11=1 1=14¢=11=11'=1
avec Sy =< sisp >, Ry = Z]‘-Jzz Pijpi/j etT; = Zj:l Pij < a;js; >. Cest la
matrice M qui permet d’optimiser les performances du eys¢. Pour dferminerM
il suffit de differencier IEquation 5.14 par rappoa unélément deM. On ddduit que
M =R 'TS~!. Déterminons les expressions §gR et T.

Matrice de covariance des mesures l&#ag

La matriceS, de coefficientsS;, est la matrice de covariance des mesures obtenues par
les diversegtoiles guides. Cette matrice est la somme de deux matrices de covariance : la
matrice de covariance des da@as atmospdriques (sans bruit) et la matrice de covariance
du bruit de mesure lorsque I'on utilise un analyseur de type Shack-Hartmann.
On consiere que 'atmospére est dfinie sur la base de polgnies de Zernike. Whiteley
et al. (1998) ont @&termir€ les expressions des covariances entre lesrdifts modes de
Zernike. lls montrent que chaque coefficient est proportioanat produit de fonctions
de Bessel irggrees.
Le bruit de mesure sur un analyseur Shack-Hartmast@ &tude par Rigauet 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
Zernikei et j est dstermir€ par I'intégrale sur la pupille du produit de l&iivée de ces
deux modes. Noll (1976) exprime l&dvée du mode j de zernike comme la somme de
j' < j modes de Zernike poedEs de coefficients;;;. On suppose que la matrice de cova-
riance du bruit de mesure est diagonale (le bruit dans une sous-pupilleegsmatint des
autres sous-pupilles) et on obtierglément de covariance entre deux modes de Zernike
jetj par:

min(j,j")

(D'D)jy == 1; ViV + Ve (5.15)

La matrice de covariance contient 'ensemble des modes associiaquetoile guide.

Matrice reliant deux bases de Zernik&fidies sur des pupilles de taille éifénte

La matriceR est la somme poredée sur toutes les directions du produit matriciel d’'une
matrice de projectio® et de sa transpes’:

R = > Wy(60)
g J

PiiPyj (5.16)

J
=2
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—

La fonction W, (#) détermine la ponefation demarel dans les difffents endroits du
champ de vue.

Matrice cible

La matriceT est le produit d’'une matrice de projection et de la matrice de covariance
des mesures obtenues paré¢siles guides et des mesures de la source. Cette matrice de
covariance est obtenue encore une fois par I'expression de Whetiedd\(1998) qui per-

met de calculer la covariance entre des modes de Zernike le @asadgment possible.
L'expression deT" est alors :

J
Ty = Z Wg(e) Z Pij < ajs; > (517)
=1

0

L'utilisation des matrice¥" etR moyenrges sur les diéffents angles permet detdrminer

la variance esiduelle moyenge sur 'ensemble du champ de vue coasd”

La matrice optimise est dfinie, je vais maintenant @senter quelques performances ob-
tenues dans le cadre du projeinddnstrateur commeeadalepuis le dbut de I'anee 2000
al'ESO.

5.4.2 Simulation du cemonstrateur RTN

Un projet de systme multi-conjuga’est enetude au sein de I'ESO, en collaboration
avec Office National d’Etudes et de Rechercleedspatiales (ONERA), I'Observatoire de
Padova et I'Observatoire de Firenze en Italie. Cettalé conceptuelle devrait permettre

de dfinir les caradadfistiqgues d’un dmonstrateur multi-conjug@uqui serait tegt'sur I'un

des €lescopes du VLT. Le but final est d’observer dans le visible sur un champ de vue de
I'ordre d’une minute d’arc ou plus. Nous avons datedg les performances atteignables
avec deux miroirseformables conjuges respectivement au soletine altitude moyenne
autour de 8 km. Les paragtres sonteSungs au tableau 5.2.

TAB. 5.2 Paranetres utili€s pour simuler les performances dandonstrateur multi-conjugétudie ac-
tuellementa 'ESO. Le systme est siméldans ce code avec 2 miroirs conj@grespectivement au sol et
a 8 km d’altitude. Les performances dd@es plus bas oréte estinges en corrigeant jusqu’au soixante-
sixieme mode.

DmM)| A(mM) | Lo(m) | o (M) | Nb. de DM | Alt. des DM (M) | Jiax
8 ]0,510°6 25 0,15 2 0 66
8000 66

Il est iécessaire d’utiliser les mesures de plusietedés guide pour pouvoir corriger un
certain champ de vue. Le nombre minimuretdiles guidesepend du nombre de miroirs
déformables utiliss car il faut au moins autantetbiles guide que de miroirs.
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Position destoiles guides et performances

La seule limite supfieure au nombre dtoiles guides est leur existence, lorsque I'on parle
d’etoiles naturelles. Il est en effet difficile de trouver des configurations avec plus de trois
étoiles de eférence suffisamment brillantes pé@s autour d’'un objet scientifique dans

un cercle de moins d’'une minute d’arc. La distance entrefeies guides est en effet
essentielle pour une bonne correction. Ainsi, si I'@sidé corriger un champ de vue de
rayon d’une minute d’arc et que I'on aeBoiles guides siees chacuna une minute d’arc

du centre du champ, on obtient un rapport de Strehl de 0,5 en bande K sur I'ensemble du
champ. Si les objets soatdes distances de 1,5 minute d’arc, le rapport de Strehl descend
a 0,13 sur I'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 lorsquestedes de eférences sont siagsa 60” du
centre.

0.8

0.0

20 40 60 80

o

FiG. 5.8 Nous avongtudE la variation du rapport de Strehl selon la distance au centre du champ de vue.
Un champ corri@ d’'une minute d’arc de rayon est deménd.esétoiles de éference sont plegesa une
distance radiale de 60” du centre du champ. Un rapport de Strehl d’environ 0,5 est obtenu sur I'ensemble
du champ de 60" de rayon.

5.5 Futur proche

Les sysemes multi-conjuges sont propass sur beaucoup delé€scopes de classe 8 —
10 m. Leur installation a deux buts, le premier est de corriger grand» champ de vue
autour de I'objet scientifiqgue (on es atteindre quelques minutes d’arc en bande K)
et de permettre ainsi 'aes de la correction optique adaptative aux obgeéemdus et/ou
faibles. Il faut aussi dmontrer la faisabilé'des sysimes multi-conjuges en perspective
de la construction de®lgscopes ex@rhement grands. L'Observatoire Gemini veut at-
teindre le premier but en construisant un sys¢ d’OA multi-conjuge’pour le €lescope

de Cerro Pachon (Rigaat al,, 2000). Le second but est poitviseé par I'ESO. La princi-

160



5.5. FUTUR PROCHE

pale difference est alors la finition de I'instrument : Les instituts regesutens le projet
Gemini construisent un instrument pour la commuaalibrs qu’un émonstrateur est en
étude pour tester I'aspect multi-conjuegsiir un deseiescopes du VLT.

5.5.1 Peliminaires

Afin de commencer le projet deedionstrateur, nous avonsegeng’ I'esquisse d’un sys-
teme multi-conjuga’lors de la cordience SPIE de Munich cette a@2000. Cettetude
était peliminaire mais un premier sehia optique est psen¢ dans cet article. Les per-
formances en rapport de Strehl et en quardi€nergie encerek sont estimésa partir de
formules analytiques. Quelqueseik instrumentales soagalement indigees en s’ap-
puyant sur les performances atteignables.
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Concept and Performance of multiple laser guide
stars for 8 m class telescopes

Elise Viard, Norbert Hubin, Miska Le Louarn,
Bernard Delabre, Guy Monnet and Andrei Tokovinin
ESO, Karl Schwarzschild Str. 2, D-85748 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 8-m class telescopes. We show that this type
of adaptive optics (AO) systems can be considered as the next generation of AO systems for
8-m telescopes and represents a necessary intermediate step toward AO systems for Extremely
Large Telescopes.

Multiple guide stars allow to correct the cone effect which affects single LGS systems and
prevents from going to wavelengths shorter than ~ 1 ym. With 4 LGS plus 1 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 field of view (FOV). An analytic AO model is used to assess the expected
on-axis performance. Using recent results on 3D mapping of turbulence (i.e. tomography), we
estimate the sky coverage of such a system.

We also discuss the implications of a large corrected field of view on the system design: large
wavefront sensor field, constrains on the optics and deformable mirrors, and size of the science
detector. With an MCAOQ system, large telescopes would be able to observe faint extragalactic
objects and wide crowded fields (2 arcmin) at the diffraction limit.

Keywords: Multiple Laser Guide Star, Adaptive Optics, focus anisoplanatism

1. INTRODUCTION

Currently, Adaptive Optics (AO) systems are being installed on almost all 8 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 artificial
objects as reference stars. In 1985, Foy and Labeyrie! suggested to use synthetic beacons as
Guide Star (GS) reference.

An other limitation of current AO systems is the small scientific corrected Field Of View
(FOV) (fews arcseconds in the visible), which prevents high resolution observations of crowded
fields without anisoplanatism effects. Foy and Labeyrie! pointed out the idea of using several
laser guide stars (LGS) to correct for the focus anisoplanatism effect and to increase the FOV.
Even if Dicke? was the first to describe a Multi Conjugate Adaptive Optics (MCAQO) system,
Beckers,? in 1988, introduced the term of Multi Conjugate Adaptive Optics and proposed to
conjugate each DM to a plane at a specified 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 artificial 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 10 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 different altitudes. An MCAQ system is
already planned to be installed in Chile at Cerron Pachon on Gemini-south by the end of 2003
*. 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 scientific instrument. Up to now, the choice between natural or artificial GS is still open. Tt
will be a trade-off 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 2 we describe the limits of current AO systems
and the advantages of MCAQO. 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 2 and 3). Then, a schedule of the construction is
given (section 4) and a design is described (section 5). In section 6, we give a schematic of the
scientific instrumentation planned behind the MCAO system and describe scientific goals of the
project.

2. MULTI CONJUGATE ADAPTIVE OPTICS APPROACH
2.1. 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 (~ 30 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 effect. 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 (2” 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 effect is almost solved: 90% Strehl ratio
is reached in the visible considering only the focus anisoplanatism error. What is the MCAOQO
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.

2.2. MCAO concept

With MCAO systems, several GS are sensed by several Wave-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 ~3x3 element SHS. Several
mirrors conjugated to different atmospheric layers allow to correct for the whole atmospheric
perturbation in a certain volume. A schematic view of MCAO concept is presented in figure 1.
The corrected volume is defined 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 4 meter and 8 meter class telescopes, 2-3 are already sufficient.

Atmospheric turbulence is spread in many layers. By considering a limited number of DM
(here 3), a residual anisoplanatism effect is still limiting the corrected FOV. Tokovinin et al.3

*http://www.gemini.edu/sciops/instruments/adaptiveOptics/ AOprogramtop.html
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Figure 1. Schematic view of the multi-conjugate adaptive concept.

have determined a generalized formula of the residual isoplanatic angle 63, with M mirrors. We
summarize in table 1 the values obtained with 3 mirrors at 0.8 pym, 1.25 ym and 2.2 pm. 6,
values derived from Fried'# are also given.

Table 1. Isoplanatism patch obtained with 3 deformable mirrors. Computed from the gener-
alized formula given in Tokovinin et al.?

Wavelength (pm) || 0.8 | 1.25 | 2.2
05 (arcsec) 27 | 47 | %4
6o (arcsec) 34| 6 12

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 configuration. It depends on the

Table 2. The unvignetted FOV is compared to the anisoplanatism limitations with multi
conjugate AO.

Angle (arcsec) AO system A (pm) | Zenith | 45° from Zenith
2 03 MCAO 0.5 54 31
1.25 94 o4
2.2 188 108
Unvignetted FOV | MCAO + 3 NGS 17 12
MCAO + 5LGS 64 35
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telescope size, on the highest layer altitude (~15 km) and on the number of GS. Tallon and
Foy* give the optimized configurations for 3 and 4 GS. The unvignetted FOV diameter with 3
NGS is 17”7 at zenith and 12”7 at 45° from zenith. With 4 LGS, the unvignetted FOV is 20”
at the zenith and 77 at 45° from zenith. With 5 LGS, the best unvignetted FOV is obtained
if they are positionned at pentagon vertices. The unvignetted FOV is then 64” at the zenith
and 35”7 at 45° from the zenith. While using MCAO and 5 LGS , the unvignetted FOV is not
an issue in the visible but it limits the scientific FOV in J and K band. With MCAQO and 3
NGS, the unvignetted FOV is a major limitation of the system. The unvignetted FOV is rather
small, but we may increase the scientific FOV by accepting a vignetted pupil plane. In this
case, the efficiency of the WF interpolation must be studied.

In order to determine science reachable with MCAOQO, we investigate the following MCAO
configurations:

e 3 NGS

e 5 LGS and 1 NGS to correct the lower orders up to the astigmatism

2.3. 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 “Besancon model” described in Robin and Crézé'® in 1986. 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 find a NGS is given using Poisson statistics. It
takes into account the GS magnitude and the residual anisoplanatic effect. 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.

2.3.1. NAOS
Sky coverage NAOS, NGS — LGS Sky coverage NAOS, NGS — LGS
100.00F — — T T 100.00 F T <
10.00 E 10.00
£ ] g £
L »
o
o
1.00 E ] 1.00 =
E >
C o]
. O
[ ka
(%]
OWO; 3 0.10 ¢
0.01 CAN N oot . N\
Q.0 0.2 0.4 0.6 0.8 0.0 0.2 0.4 0.6
J Strehl, good seeing K Strehl, good seeing

Solid: LGS, Dash: NGS, galactic pl ane, average, pole

Figure 2. Sky coverage obtained at 1.25 pym and 2.2 pym with a 8 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 first generation of VLT AO systems. It will be installed at Paranal at the
beginning of 2001. The system is composed of a Shack-Hartmann WFS. It will be first 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 figure 2. 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 6y (cf table 1) due to the off-axis GS position is also taken into account using formulae
derived by Chassat.2°

NAOS performance is presented in the J and K bands (figure 2). We consider SR = 0.2 as
the diffraction limit is already achieved with such Strehl ratio. At average galactic position,
the sky coverage reached in J is less than 1% with one natural reference star and 18% with 1
LGS (for SR = 0.2). At 2.2 um, 10% sky coverage is obtained with natural GS and almost
100% with 1 LGS. With NAOS, a good sky coverage is obtained in the near-IR. To extend
AO to shorter wavelengths and/or wider FOV than 6y, we now investigate two possible MCAO
approaches.

2.3.2. An MCAQO system and 3 NGS

A Shack-Hartmann WFS optimized for a 0.3 SR at 0.8 pm is used. This assumption is made
to limit the wavefront sensors and deformable mirror costs. The residual anisoplanatism effects
are given through 63 (cf table 1).

Sky coverage, MCAO 1.25 um, 3NGS Sky coverage, MCAO 2.2 um, 3NGS
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0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8
Strehl Strehl
Solid: Galactic pl ane Dash: Average, Dots: Pole Solid: Galacticpl ane Dash: Average, Dots: Pole

Figure 3. Sky coverage obtained at 1.25 ym and 2.2 pym with a 8 meter telescope and the
MCAO plus 3 NGS system.

Sky coverage, MCAO 0.8 um, 3NGS
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Figure 4. Sky coverage obtained at 0.8 um with a 8 meter telescope and the MCAO system
plus 3 NGS.

We compute the sky coverage obtained with 3 NGS which is the smallest number of GS
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possible with 3 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 30 arcsec at 0.8 um and up to 94 arcsec at 2.2 um. The results are plotted in figures 3
and 4. As in the NAOS case, we look at the sky coverage reached for SR = 0.2 at the concerned
wavelength.

e At 0.8 um (figure 4), only a few objects near the galactic plane can be observed (For SR
= 0.1 the sky coverage is ~2%).

e In J band, the MCAO sky coverage with low SR is larger than NAOS with 1 NGS but it
remains small (SC < 1%).

e In K’ band with 0.2 SR, all the sky is observable with MCAO and 3 NGS. It is 10 times
better than NAOS.

To improve the sky coverage at shorter wavelengths, LGSs have to be considered.

2.3.3. A MCAQO system and 5 LGS

Sky coverage, MCAO 1.25 micron, 5 LGS Sky coverage, MCAO 2.2 micron, 5 LGS
100.00 F—= i woooo; 3
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>
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o
0.10F 4 =z 010r¢ i
)
0.01L ‘ ‘ AN ] 0.01L ‘ ‘ ‘
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8
Strehl Strehl
Solid: galactic plane, Dash: Average, Dots: Pole Solid: Galactic plane, Dash: average, Dots: Pole

Figure 5. Sky coverage obtained at 1.25 um and 2.2 ym with a 8 meter telescope, the MCAO
system and 5 LGS located on a circle of radius 63.

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 suffers 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 (8/65)%/3. Tn order to stay in
the idea of a low-cost system, we consider an equivalent 11 magnitude LGS , reachable with 5
W current commercially developed continuous lasers. The sky coverage is then computed using
5 LGS to measure the high order aberrations and an NGS for the lower orders.

Sky coverage reached is plotted in figure 5 and in figure 6. First, it must be pointed out
that with MCAO plus 5 LGS, the sky coverages reached are always better than NAOS ones
from 0.8 to 2.2 pm and for all the galactic latitudes.

With 5 LGS placed at the edge of the FOV, we obtain:
e 35 % sky coverage in J band.
e 100 % sky coverage in K band.

e At 0.8 um, 4 % of sky object in average galactic position can be observed with SR=0.2
and the sky coverage increases up to 12 % for SR = 0.1 at average galactic position.
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Sky coverage, MCAO 0.8 micron, 5 LGS
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Figure 6. Sky coverage obtained at 0.8 ym with a 8 meter telescope and the MCAOQO system
plus 5 LGS searched in circle of radius #3. Dashed lines show the sky coverage obtained in an
average galactic direction.

Table 3. Sky coverage obtained in an average galactic position for 0.2 Strehl ratio performance.
Values are given for NAOS and MCAO system with NGS or LGS, in J and K bands. The
scientific FOV available at the zenith is also reminded.

AO system 0.8 pm 1.25 pm 2.2 uym
Sky cov.% | FOV (7) | Sky cov.% | FOV (?) | Sky cov.% | FOV (?)
NAOS 1 NGS - 7 <1 12 10 24
1 LGS + 1 NGSgix - 18 100
MCAO 3 NGS <0.01 17 0.4 17 100 17
5 LGS + 1 NGSj, 3.8 64 35 64 100 64

We summarize sky coverages obtained either with NAOS or MCAQ in the table 3. 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:

e the FOV is dramatically increased with MCAOQO either with 3 NGS or 5 LGS comparing
to NAOS case. It is the major improvement of MCAQO system. By using 3 DM, the
FOV angle is multiplied by a factor 8 reaching 3 arcmin FOV in K’. Nevertheless, the
geometrical FOV of an 8 meter telescope limits the maximal unvignetted FOV to 19”7 at
the zenith with NGS and to 35” at 45° from zenith with LGS.

e the sky coverage reached with MCAO + 5 LGS is better than with NAOS in the R, J
and K bands (factor 3 in term of sky coverage in J band with SR=0.2 at average galactic
position).

e the sky coverage reached with MCAO + 3 NGS is better than with NAOS in R, J and K’
bands for low SR (factor 8 in term of sky coverage in J band with SR=0.2 in the galactic
plane).

To summarize, with MCAOQO plus 5 LGS either the FOV or sky coverage are increased and with
MCAO plus 3 NGS only the FOV is larger but the sky coverage is still reasonable.

3. ENCIRCLED ENERGY OBTAINED IN THE DIFFERENT
WAVEBANDS

The Strehl ratio is only the ratio of the real image peak intensity to the equivalent limited
diffraction 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 different 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 8 meter telescopes, a SR = 0.1 in R band allows
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Figure 7. Encircled energy deduced from a classical AO PSF obtained with a 8 meter telescope
at 0.8 pm (left) and at 1.25 pm (right). The dotted line represents uncorrected PSF, the dashed
line is the diffraction limited PSF. At 0.8 pum, the two solid lines are respectively of PSF with
SR = 0.1 for the lower curve and a PSF with SR = 0.2 for the higher curve. At 1.25 pym, the
two solid lines are, respectively, a PSF with SR = 20% for the lower curve and a PSF with SR
= 0.4 for the higher curve.

to increase the spatial resolution of faint objects. When observing them, the usual limit is to
integrate at least 50% 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 50%
of the energy. With 8 meter telescope, the AO PSF allows to reduce the slit size and then
to increase the spatial resolution by a factor 1.5 in R band. At 1.25 um with SR = 0.4, 50%
of the encircled energy is within 0.15 arcsec slit. It represents a gain of a factor 3 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 0.1 arcsec is multiplied by 10 in R band.

To define possible instrumentation with MCAO, we have assumed that in first approxima-
tion the MCAQO PSF is identical to “normal” AO PSF. A slit between 0.1 and 0.2” in the
spectroscopic mode is foreseen.

4. PLANNING

The aim is to demonstrate the technical feasibility at low cost of MCAO within the next 3 years
for the OWL telescope (ESO 100m telescope concept see??726). 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:

e Mid 2001, 1* micro mirror prototype available with 1000 actuators and an optical bench
with design adaptable to F/15 of the VLT .

e Mid 2002, laboratory test with a wide IR field camera 2K x2K
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End of 2002, first engineering tests with NGS on pre-determined targets and an IR wide
field camera on the sky at the VLT.

from 2003 an R&D for AO-OWL

2004, system validated with LGS in imaging mode.

Mid 2005, MCAO system operational in imaging mode.

Mid 2006, multi-slit spectroscopy mode available for the VLT.

5. DESIGN

Using the FOV limitation and the optimized DM conjugated altitudes deduced from the Paranal
atmospheric profiles, we compute the best parameters for an MCAQO system.

We design our MCAOQO system (figure 8) counsidering the best altitude optimization for
Paranal and the deformable mirror size. The system will be at the Nasmyth focus F/15 of
the VLT. The MCAO system is designed with 3 DM conjugated respectively to the ground, 8
and 15 km. The required number of actuators is therefore, respectively, 1600, 2500 and 4000
actuators. With lmm spacing, it implies quite small deformable mirror diameter (< 63 mm).
A carefully evaluation of the high turbulence layer strengh may lead to reduce the number of
actuators at 15 km to better fit the local ro 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/15 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/15 focus passes through a collimator to reimage the atmospheric layers on
the 3 DM conjugated to 15 km, 8 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 1 meter box. It works from the visible (0.45 pm)
to the near-IR wavelength (K band). The system can be used to 45° from the zenith, by only
moving the mirrors 1 and 2 and the collimator. The laser implementation is not a problem as
tip-tilt compensator systems can be added at the F/15 focus, just before the MCAO system.
The system is optically diffraction limited from the visible up to the H band. It is designed for
FOV up to 2 arcmin and can be used with more than 5 LGS.

Table 4. Parameters associated to the MCAO system design. The conjugated altitudes Hj,
the projected telescope pupil diameters D;, the number of actuators and the deformable mirror
diameters DM; 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 (D;=8 m at the
ground).

[ FOV (arcmin) || H; (km) [ D; (m) | Act. nb for DV; | pupil; diameter (mm) ||

2 ground 8 1600 40
8 12.7 2500 50
15 16.7 4000 63

6. MCAO-COUPLED INSTRUMENTATION

We envision three different classes of instrumentation on present 810 m. class telescopes, in
order to take advantage of the combination of image quality/energy concentration and wide-field
capabilities offered by MCAO techniques.

The first is quite obvious and is direct imaging at the diffraction limit from say 0.8 to 2.1 pm.
With ”classical” A.O., the useful imaging field, when sampling correctly (2 pixels) the Airy disk,
is limited by anisoplanatism to approximately 2k x 2k detector pixels, quite independently of the
wavelength range used. MCAO offers the opportunity to fill much larger mosaics, reaching 4-8
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Figure 8. MCAOQO design.The system will be at the Nasmyth focus of the VLT. It is 1 meter
wide with the science camera.
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Figure 9. MCAO design including the IR science camera. The FOV is smaller in this design.

arcmin. diameter fields. 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 0.8 to 2.1 pum range
and for 2 arcmin. diameter fields. Here, the important advantage is energy concentration in
an 07.1-0”.2 slit in an already rather large field. The prime astrophysical motivation is for
unbiased surveys to derive galactic evolution in the critical z = 1 to 2.5 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 1000s 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, first-generation
galaxies.

Another approach could be a single fixed integral field unit; MCAO advantage would then
be limited to its superior sky coverage, allowing detailed physical study of even rare classes of
objects.

7. CONCLUSIONS

MCAO is just beginning to be developed but its scientific impact is already evaluated. We
have designed a low cost system working either with NGS or LGS for the zenith distance up to
45°. Current laser technology allows to achieve four 11 magnitude GS with a 15 W continuous
laser. The system will be a demonstrator of the MCAO capabilities. With a design allowing
up to 2 arcmin FOV, the system will give a way to achieve the diffraction limit with large FOV
in the visible. The goal is to have the first engineering tests by end-2002 and to upgrade the
demonstrator to a science dedicated instrument by mid-2005.
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Cet article a permis de faireeflter le projet de construction d’uemionstrateur MCAO
dans le cadre d'un projet euregiResearch and Training Networnktitule Adaptive Op-
tics for Extremely Large Telescopés but est d’avoir le dmonstrateur sur lekescope
en 2004. Les techniques de micro-miroirstaint pas accessiblasaussi court terme, des
miroirs de type mzo<€lectrique doivenefre utiliss. Ceci aeduit les performances du
sysEme et limi€ son utilisation entre les bandes J et K. Le nombre de miroir n’est pas
encore fi mais on s’oriente vers un sgatea 2 miroirs ¢gformables de type bimorphes
a 60 ou 90 actuateurs. Le simulateur MCAO va permettetudiier les performances du
futur démonstrateur et d’estimer le gain en Strehl corapamukx systmes d’OA« clas-
sigues». Le démonstrateur ne fonctionnera qu'avec @¢silées naturelles, et 'une des
premeresetudes aete de aterminer le nombre de combinaisons de plusiaios€s
disponible dans le ciel austral. La position @siles entre elles est aussi un facteur im-
portant pour une bonne correction et plusieugsrggtries trouees ontet simuBes par

le code analytique afin destErminer les performances esties qui y sont ass@zs.

5.6 Conclusions

Le concept de champ de vue des syses multi-conjuges est particulier et j'ai essayle
définir les pararatres utili€s pour caraetiser de tels systnes. Les formules 5.3 et 5.5
permettent deeterminer les champs de vue vigaet'non-vignet'en fonction du nombre
d’etoiles guides plagsa une distance radiale choisie et de I'altitude des couches. Le
terme de limite gonmetrique aegalemeneté expligle. Le champ de vue des sous-pupille
est aussi un paragire important. Il est fi@'par la position angulaire dectéile guide la
plus lointaine.

J'ai ensuite peSeng’les limites fondamentales des gses multi-conjuges du point de

vue mesure et du point de vue correction. Ces deux approckesdghés ont permis de

montrer que :

— l'utilisation d’'un nombre fini de miroir induit une errewgsiduelle que I'on peut expri-
mer sous forme d’'un angle anisopdigue gsiduel qui @pend du nombre de miroirs
utilisés;

— la quali€ des mesures varie avec la position d&slés de eférence : plus elles sont
eloignées moins la correction est bonne sur 'ensemble du champ. Nouseyalesient
monte que I'augmentation de la taille du champ de vue ceregtranait une diminu-
tion de la correction sur 'ensemble du champ.

J'ai également @sent’ les preneresetudes effecteés pour la phase de conception du

démonstrateur. C’est par cetudes que nous avons estite nombre de sources de

reférence et de miroirsedormables atessaires.Les sgshes multi-conjuges sont in-
dispensables pour lesl€scopes extrmement grands et leedionstrateur est donc une
phase essentielle pourgmarer la prochaineegération de ¢lescope dans les longueurs
d’onde du visible.
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Conclusions

Le concept cétoile laser est apparu aelolit des arnees quatre-vingt pour faire face au
manque detoile de eférence mcessaire en optique adaptative. Poaecrinestoile laser,

il est necessaire @mettre un faisceau lasar’aide d’'un €lescopeemetteur. Le faisceau
laser est focalisa une certaine altitude. étoile peutetre obtenue par l'interediaire

de diffusion mo&culaire ou par diffusionasonante d’atomes de sodium. Les atomes
de sodium — regrowgs dans une couche de 10 km sg@ 90 km en moyenne — ab-
sorbent les photons du faisceau laser et lesnettent ag@s un temps radiatif de 10 ns
en moyenne la méme longueur d'onde. Ces photomrémiis forment IEtoile laser. En
créant uneetoile artificiellea odté de I'objet scientifiquestudié dés que celui est trop
faible, on peut toujours utiliser le syshe d’optique adaptative plein rendement. La
fraction d’objets observables dans le ciel est donc augeeerticun logiciel disponible
ne simulait compmtement IEtoile laser et jai donc evelop® un code numrique per-
mettant de moeliser la tache laser en trois dimensions. Ce code s’inscrivant dans un
programme simulant les syshes d’optique adaptative dans leur ensemble, j'ai atis”
code nunetrique CAOS pouetudier diférents prol@mes assoesa I'etoile laser.

En effet, I'étoile laser apporte plusieurs prebies. Le premier @t'géréralement est
I'indétermination du basculement du front d’'onde Le faisceau laser effectue un aller-
retour dans I'atmosp@re et son front d’'onde subit leemie basculement de I'atmospl”
dans les deux sens. Il s’ensuit uneetelmination de la pente globale du front d’'onde.
Un autre proldime, gnéralement igna, estl’effet d’ €longation de letoile laser La
couche nesospkfique de sodium ayant urepaisseur de 10 km environ, la tache la-
ser a une forme d’ovdé allong selon laltitude. L&toile laser a donc une certaine ex-
tension qui peukfre ou ne pagtfe visible selon la position de I'observateur par rap-
port au €lescopeemetteur eta’la direction de propagation du laser. Jaide cet ef-

fet d’élongation pour le syste d’'optique adaptative NAOS. J'ai mantque |'effet
d’elongation est perceptible sur les mesures du front d’onde lorsgelesebpemetteur

est sitiga plus de 5 m dugiescope principal. Le principal effet delongation est la perte
de p€Ecision de mesure des pentes si I'on utilise un analyseur Shack-Hartmann. J’'ai com-
par les mesures obtenues avec etwlé laser dont le faisceau esnis depuis l'arere
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du miroir secondaire aux mesures obtenues avec un faisceaeasepar unelescope
auxiliaire sitl€ a 5 m ducentre du e¢lescope principal. J'ai mortrdue les deuetoiles

de éférence donnaient desgultats de moins en moins cel@s avec la diminution du

o, 1a variance statistique de la défence des mesures obtenues avec les eibes tri-
plant entre deux sous-pupilles oppes’de I'analyseur. J'@galement indigg‘que ces
variations sont faibles par rappatla valeur des mesuresemes (en moyenne 60 fois
plus petites si ledfescope auxiliaire est s#@ 5 m de I'axe duglescope principal et qu'il
émet le faisceau laser verticalement) tant quellsscope auxiliaire n’est pas trefoigre.
Finalement, j'aietudié 'augmentation de I'erreur de mesure en fonction de la distance du
telescopeemetteur et j'ai mon&’qu’un Elescope plaea 7 m de I'axe dudlescope prin-
cipal introduisait une erreur cinq fois plus grande sur la sous-pupille lagitugrée

de ce €lescopesmetteur. J'ai simale syseme NAOS en boucle feree en plaant le
télescopeemetteura I'arriere du miroir secondaire et sur le bord @lescope principal

et ai monte qu’en boucle fermé la correction est identique pour les deux positions de
I'etoile de eférence avec des conditions atmospilies moyennes{ = 0,15 m).

La diffusion Rayleigh introduit un bruit de photon qui peatre important. Les meEules

de I'atmosplere diffusent les photons du faisceau lasmis. Cette diffusion @e un ohe
lumineux dans le ciel. J'atudi I'effet de la diffusion Rayleigh pour les deux systes
d’optique adaptative NAOS et ALFA. La diffusion Rayleigh est visible lorsque le champ
de vue des sous-pupilles est grand. Nous avons mapte ce pahomene n’intervenait

pas dans le cas de NAOS avec:44 sous-pupilles mais qu’il introduisait une augmen-
tation de bruit de photon d’environééctrons par milliseconde par pixel dans le cas du
syseme 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 e&r@asré par la
diffusion Rayleigh.

Un autre prol#ime proprea I'etoile laser é#riore les performances des ®yses d’'op-
tigue adaptative : c’estdffet de @ne Les photons par les atomes de sodium se&rmis
depuis la nesospkre. Leur distancetant finie, 'onde propagg est spérique. L'onde de
I'objet scientifiquestant par contre plane, 'onde detbile laser ne traverse par leemés
parties des couches atmospiques que I'onde de I'objet scientifique. En mesurant la per-
turbation avec Etoile laser, une erreur sgstiatique 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. Bduire’

cet effet de nombreusesatihodes onet proposes. J'ai personnellement eséi@ gain
gu’apporterait I'utilisation de £toiles laser, chacuretant utilie pour corriger un quart
du front d'onde mesw@r'sur la pupille dudlescope. Cette ethode, appek la n€thode

4 EL, permet d’atteindre des rapports de Strehl d& & bande J avec un sgste d’op-
tique adaptative similaira NAOS et unetoile naturelle sugrieurea magnitude 14. C’est
une technique interadiaire qui ne acessite pas de grands changements sur uarsgst”
déja existant mais qui permet d’augmenter la quanditbjets observables avec un bon
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rapport de Strehl.

Avec l'arrivée des projets deds grandsdiescopes, il est appar@ecessaire d’avoir des
sysemes d’optique adaptative qui corrigent sur un champ de vue non nul. Les tech-
niques de tomographie du ciel et de reconstruction multi-comjegont devenues in-
contournables. Lensemble de la commumeaagtrophysique extragalactique attend main-
tenant ces instruments et c’est dans cet esprit que de nombreux observatoires esnt entr”
dans la phase de conception de sggs multi-conjuges. Nous avons effeatuin travail
théorique sur ces techniques multi-conjega afin de eferminer les performances maxi-
males qu’elles pouvaient fournir en terme de rapport de Strehl et de champ de vue.corrig”
Nous avons mongrqu’avec =toiles naturelles, un champ de vue de 65" poustaé Cor-

rigé dans le visible avec des conditions atmashies moyennes. Nous avaegalement
dévelopg un programme analytique poetudier I'effet des dirents paraetres phy-
sigues (comme le nombreattile guide, le nombre de miroirs, I'altitude de conjugaison)
sur les performances des s#stes multi-conjuges.

Un syseéme &monstrateur des techniques multi-conjegsi est mvu pour @but 2004.

Ce prototype a pour but deediontrer la faisabilé’de la technique. Il sera construit par

un groupe de laboratoire regragpau sein d'un projet eureph RTN juste commerc’
Alors que les sysimes d’optique adaptativeclassiques n’ont pas encore tous vu leur
premere lumere, les instruments d’optique adaptative de prochagmérgtion prennent

le relais en passant de la phasetdte tieoriquea la conceptualisation des sgstes.

Le point de vue instrumentaliste des ®yaes d'optique adaptative est ressorti desediff”
rents chapitres. J'adalement dCouvert le partie observation avec un eys¢ d’optique
adaptative ce qui m’a permis de mieux comprendregleessi” d’avoir une bonne cor-
rection. Les doneés obtenuestant malheureusementutiocres, je n'ai pas eu de retour
scientifique majeur des observations mais j'ai quardn® troue inttressant de d’intro-
duire la classe d’objet obsezs de pesenter les observations en Annexe A.
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Annexe A

Loptique adaptative et lesétoiles jeunes

L'optique adaptative asliore la Esolution angulaire accessible depuis le sol. A priori,
toute observation peuebéficier du gain appoetpar I'OA, mais comme nous I'avons vu
précddemment, saretdile laser, la quanstd’objet pouvant bréficier des systmes d’'OA
diminue. Il reste alors quelques galaxies, peu d’amas globulaires (vu qu’ils sont hors du
plan galactique), lestoiles et les objets du sgshe solaire. Observer um¢oile avec un
sysEme d’optique adaptative peeiré ingressant :

1. sil’environnement circumstellaire proche est congpdebjets gsolus,

2. pour €parer des sysmes multiples,

3. sil'etoile est esolue €tude de la photosgine par exemple),

4. etc.

Lesétoiles jeunes sont des objets largement oleseavec les sysimes d’optique adapta-
tive. En utilisant un sysimea la haute &sSolution angulaire sur desoiles jeunes on peut
résoudre leur environnement circumstellaire que I'on sait complexe par des observations
indirectes. Gacea leur magnitude suffisamment forte, elles sont @édscommetoile

de férence et la plupart sont donc facilement observables avec lesrmst’ OA.

Meme si I'aspect gréral de I'environnement destdiles jeunes est connu, les proces-
sus dgjection et d’acation de la magre sont peu compris. L'observation direateaute
résolution angulaire est un moyen d’aliorer nos connaissances sur lesalifinteetapes
de I'évolutiona court terme de ces objets. Pour cela, on recherche les objetsesndeur”
disques circumstellaires ouamie de plaetes et on essaie de contraindre kedtéa par-

tir des observations.

Je vais maintenant psenter un stade particulier devdlution desetoiles pendant leur
jeunesse en citant tout d’abord quelques dates importantes sur la connaissatogedes
jeunes, sur leur classification selon lage et certaines proptés physiques obsexes. Je
continue le chapitre en esentant les grandes lignes des eled utili€s pour contraindre
les observations. Jedfirai ensuite les observations effeztg’avec ADONIS et commen-
terai les gsultats.
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ANNEXE A. LOPTIQUE ADAPTATIVE ET LES ETOILES JEUNES

A.1 Lesétoiles jeunes et leurs disques

A.1.1 Historique

En 1945, Joy introduit nouvelle clasa@artir d’objets qu’il considre similaires I etoile

T Tau par leur luminosé variable, un type spectral qu’ilefihit comme F5-G5 et des
fortes raies cemissiort semblables ‘celles obseegs pour la chromosphe solaire. ||
remargue aussi que ces objets semblent tous &ssod€s rbulosiEs. Deux aneés plus
tard, Ambartsumian (1947) est le premeévoquer la jeunesse de ces objets T Tauri
en remarquant leur associatiandes zones deebuleuses v desetoiles massives sont
en formation. Il estime que la proximeitdes T Tauri de ce®gions est telle que ce doit
étre des objets jeunes. La classification de Joy estedifissqu’en 1962, datelaquelle
Herbig (1962) rassemble le¥€ments dcouverts depuis 1945 et efdiit les pararmaires
permettant de eterminer ces objets jeunes de faible masse appelTauri. Ce®foiles
jeunes sont alors cara&cit&es par leurs fortes raiesedhission, leur type spectral (ra-
mere ensuitea' KO—M5) mais aussi leur luminositvariable et leurs associations aux
nuages maculaires. La raie du lithium en absorption est aussiodiverte comme une
caractristique defoiles jeunes.

Depuis, on aegalement obseevgque les T Tauri ont des exg de continuum vers les
longueurs d’onde ultraviolettes (UV) d’une part et infrarouges (IR) d’autre part. La raie
Ha a aussiet utilisée pour la recherche sgshatique de T Tauri. Une distinctionede”
faite entre les T Tauri classiques qui ont les pregs dfinies ci-dessus et les T Taari
emission faible qui par opposition n'ont pas d’esdJV ou IR, aucune raie @fission
forte mais ont toujours la raie de lithium indiquant leur jeunesse.

Les T Tauri sont principalement asseesa des nuages matulaires (certaines associa-
tions semblenechappema cette propete comme TW Hydraetudées par Kristet al.
(2000), les principaurtant la ®buleuse d’Orion et le complexe du Taureau, mais aussi le
nuage de Opphiccius et le nuage mextulaire Chameleon I. On consi@ que la masse
des T Tauri est de I'ordre de®~ 1 M, et qu’elles songdes d’environ un million
d’'anrges.

Aprés ce petit rappel historique, je vais maintenadraé un peu plus la naissance des
étoiles de masse moyenne et la place des T Tauri dans emach’

A.1.2 Naissance de étoile

On pense aujourd’hui que leoiles naissent par contraction d’'un nuage enalaire,
auparavant eaduilibre. Une zone de surdereséippard’en un point du nuage. La mate
du nuage commence aloastomber sur cette zone, les masux les plus prochestant
accetés avant les parties extéures du nuage (St al,, 1991a,b, peSentent un maade
décrivant ces processus). Ces coeumssiallaires ont probablement une zone centrale

1. Les raies les plus fortetdient celles de I'hydrame et du calcium.
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tres dense et uniforme, et sont en@sid’'une enveloppe dont la demsitarie enr 2,

r étant la distance radiale au centre. La petdidé naf suitea I'effondrement du coeur

préstellaire qui entnaie une augmentation rapide de la tergitre et de la densitOn

pense actuellement queVolution de ces protioiles peutire €page en 4detapes :

— La phase enfouie du coeur protostellaire est agg€llasse 0 (Andr;,"1993). La masse
de I'enveloppe est plus grosse que l'objet protostellaire. Laaratile I'enveloppe
tombe sur |Etoile en augmentant donc sa masse. L'objet est invigilpart dans les
ondes radio.

— Puis, la masse de I'objet protostellaire devient plus importante que son enveloppe : c’est
la Classe | (voir Lada, 1987 uoune description des classea Il est effect@e). On
pense que I'objet a alors pratiquement atteint sa masse finale. Cependant, I'enveloppe
est toujours suffisament dense poureter’la lumere photospérique. La poussre
de I'enveloppe et du disque circumstellaire rediffuse la knmide la protefoile dans
l'infrarouge. Ces objets n’ont pas encore comneeles gactions thermonuetires. Le
rayonnement provient dediiergie li€rée par la contraction de I'objet.

— Au bout d’'un moment, I'enveloppe massive se disperse probablement, pernaettant °
la lumiére stellaire d’appare. Mais, le plehonene d’accretion a toujours lieu et un
épais disque entoureeioile : c’est la Classe Il ou phase des T Tauri classiques (CTTS
pour Classical T Tauri Stars Parfois, on dtecte des petits jets ioeisa cette phase.

La combustion rapide du dearitim a lieu au cours d’une de ces phases de la naissance
de 'étoile. L'objet appartient alora [a p€s£quence principale.

— Puis la quanté’de matere autour de I'objet diminue fortement e¢tibile entre en phase
T Tauria faibles raies @émission (WTTS pouvWeak emission lines T Tauri Starsce
sont des objets de Classe llI.

On consiere que les T Tauri sont detoiles entougés d'un disque d’acetion, d’'une
enveloppeenue et d’un jet bipolaire. On observe parfois aussi un floemdéire assoei”
aux étoiles de Classe 0 et | qui pourrait venir du contact enveloppe — jet. Une partie de
I'enveloppe serait aingjécte par le jet. Un s@rtha de I'environnement d’uretdile T
Tauri est indige’a la figure A.1. Les jets et le disque sont obssrgur quelques objets
mais on n’a pas vraiment de preuve de I'existence de I'enveloppe. Lanmast toujours
accetee par I8toile a partir du disque en rotation. Une de®dhies actuelles appad’
magretoaccetion consi@re que les lignes du champ magique dipolaire de la T Tauri
transportent le flot de matie vers les ples de IBtoile (ai I'accrétion a lieu). Le majeur
inconvenient de cette #0rie est la acessit’d’'un champ maggtique dipolaire, ce qu’'au-
cune observation ne confirme jusguiésent.

Pour pouvoir @terminer les paraetres des maglesa partir d’'observation, il estatessaire
de simplifier au maximum laepnétrie des sysimes pour eduire le nombre de pa-
rametres libres et donc contraindre les simulations. Un disque est demzajgement
SUpposg’synEtrique par rappom son axe de rotation.
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Enveloppe

circumstellaire

Disque d’accrétion

Etoile

500 unités astronomiques

FiGg. A.1: Environnement d’'unétoile T Tauri. A grande distance deetoile, I'accrétion a lieu dans le plan
du disque. Un jet fin vide la zone au dessus de chadle ge I'etoile. L’enveloppe est plughue que le
disque d’accetion.

A.1.3 Verifications observationnelles

Les différentes parties du meltk des T Tauri sont confirees par des observatiors (-
part I'existence de I'enveloppe qui n'est pas vraiment pem)vla pesence de disque
est directement radéa I'exces infrarouge important obserywour beaucoup d’objets T
Tauri. Bertoutet al. (1988) montrent que cet eas est impuga I'emission du disque lui-
méme, cetteemissioretant en partie dua la libération dénergie lors de I'acetion dans
le disque et en partie obtenue pardiairement du disque paeloile T Tauri.

La présence des jets est comfgmpar I'observation de raies emission interdite, des
raies qui ne peuverdtife ceées que dans un milieerit commeaT'arriere des ondes de
chocs sitees dans les jets. L'asytrie de ces raies est expliegipar la faon dont les T
Tauri sont vues : le disque cache le jet le pil@gné ce qui explique qu’on ne voit pas sa
composante rouge des raies interdites.

Avec l'arrivée des grandes bases ingediretriques en radioastronomie, diledScope spa-

tial Hubble (HST) dans I'espace et des gysts d’optique adaptative au sol, il est de-
venu possible d’observer directement ces disques dtioor.'Cependant, emie avec des
télescopes et des instruments performants, I'observation de disques autour des T Tauris
se confronte toujoura des difficule's technologiques : letdiles T Tauris sont brillantes

et la dtection de disqueB)® plus faibles ne facilite pas les observations. L'orientation

du syseme T Tauri — disque par rapp@&tnous va agir sur la facilite » de dstection :
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si I'etoile est vue depuis un de sedgs, la difErence de magnitude entre I'objet et son
environnement rendent laatEction difficile (il n'y a d’ailleurs qu’un seul disque observ’
avec une telle orientationedouvert par Kriset al.). Les disques obseeg depuis le plan
équatorial sont plus facilesdétecter mais ils doivent appartenides sysmes multiples
(ou avoir un objet brillant proche d’eux) poatré observables par un sgste d’OA. De
plus, ils doiventetre angulairement suffisammempsEs pour ne pas se situer dans le
halo de Iétoile primaire mais assez proches petre dans le champ de vue de la eaen”
Trois disques onet obseres avec des orientations par rappaiitaxe de rotation de
I'etoile de plus de 80, HV Tau C (Monin & Bouvier, 2000) et HK Tau B (Stapelfeldt
et al,, 1998; Koresko, 1998) appartiennentiés systmes multiples alors que HH 30 est
une€toile seule qui @ obseree avec ledlescope spatial Hubble.

En 6 ans, on compte une demi-douzaine de disques circumstellatexd. Trois sont
assootsa desetoiles simples : HH 30, Burrowst al. (1996), DM Tau, Guilloteau &
Dutrey (1998) et TW Hya, Kriset al. (2000). Les autres appartiennentlies sysimes
binaires et ils peuvent aloetre circumbinaires — GG Tawedouvert par Dutreyet al.
(1994) en millin€trique et obserén imagerie par Roddiet al. (1996), UY Aur (Duvert

et al, 1998; Closeet al, 1998) — ou circumstellaires comme le disque de HK Tau C
détect par une technique d’intenforrétrie de tavelure par Koresko (1998) et obseewn’
OA par Stapelfeldet al. (1998) et HV Tau C (Monin & Bouvier, 2000).

A partir des moeles, on estime que les rayons des disques circumstellaires sont de taille
supgrieurea 200 uni€s astronomiques pour lesoiles simples. Lorsque les objets font
partie d'un systime multiple, le disque pataplus petit (rayon estima 100 UA pour
HK Tau B eta 175 UA pour HV Tau C). L'estimation de la masse des disques donne des
résultats qui varient entre  10~* M, et 0,17M,,. Je tenaisa ‘ajouter que I'ensemble
de ces chiffres est extrait dedviard & Bertout (1999); Mnhardet al. (2000) et est sujed
évoluer en fonction de I'aglioration des moeles utili€s.

A.2 Observations

Avec l'arrivée des sysimes d’optique adaptative sur le¢etScopes@4 m et duelescope
spatial Hubble, quelques groupes se sontdamcla recherche de disques autour des
étoiles jeunes de type T Tauri. On pense en effet qué %k ces objets sont entas”
d’un disque. C’est dans ce cadre que nous avons effelds observations au Chili avec le
telescope de 3,6 m de diatne de 'ESCa’la Silla. Le buetait d’'observer le plus dtoiles
jeunes possible afin d’avoir la possikelide atecter des disques. Aucune recherchessyst”
matique n’avait encoreté faite dans le ciel austral atpart quelques objets obsesvpar

le HST. Lesetoile jeunes choisies proviennent principalement des nuagescutaires

du Chameleon et Lupus. La distance du nuage du Chamaletnlangtemps un sujet

a controverse. Les preares estimations donnaient une distance variant entre 115 pc et
215 pc pour Cha 1 et entre 115 pc et 400 pc pour Cha 2. Whitedt(1997) €estinerent
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les distances et troevent 16@:15 pc pour Cha 1 et 17815 pc pour Cha 2. L'association
du Lupus esa une distance moyenne de 140 pc déspde Zeeuwvet al. (1999).

En deux nuits (7-9 mars 1999), nous avons olsd@é€toiles T Tauri principalement en
bande H (1,65um) et K (2,2m), méme si certains objets ovte imags en bande J
(1,25pum).

L'id'ee de @partétait d’'observer chaque objatla fois sur des pauses$ courtes afin
d’avoir le pic central de la fonction dtalement de point non satugt sur des pauses
longues (5 minutes) pouretécter des structures dans les ailes de la fonctietakdment
de point. Cependant, la cama SHARP ne pouvant p&sré satueée par risque deate-
rioration irremediable, nous avons finalemergaile d’observer chaque objet un grand
nombre de fois sur des temps variant de 8,80 secondes, la deg” &Ependant de la
magnitude de I'objet obseevle temps total d’irg§ration pour chaque objet est environ
10 min. Afin d’éliminer les prol#mes deeponse dirente de chaque pixel detdcteur,
chaque image est obsee/sur 5 cadrans défents de la caara. Le passage d’un cadran
a un autre se fait toutes les minutes en moyenne. Lesgsimesure donc un certain
nombre d’'images — entre 10 et 50 — dans krme”position puis seetale et mesure le
méme nombre d’'images dans la position suivante et ainsi de suiteetbigss standards
photon€triques et astroatfiques ont aussité obserees.

Parmi ces dix objets, deux sont clas¥SOet uneetoile est clas=e par Johns-Krull &
Hatzes (1997) commetant une WTTS. Le tableau A.1 regroupe I'ensemblealeses
jeunes obseres et le temps d’iegration qui leur est ass@ciPour chaque objet, nous

TAB. A.1: Etoiles jeunes obseges et leur temps d’iggration dans les diffrentes bandes.

Nom de I'objet| Temps d’inEgration (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 2&®%00 images courte poagéduire et superposer.
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A.3 Reésultats

L'ensemble des dore®s &t réduit en utilisant le logiciel deeductionEclipse(Devillard,

1997) dvelopE a 'ESO. Le tableau A.2 indique par ordre chronologiqued&silés
jeunes et leetoiles standards obsem®s. La largeua mi-hauteur de I'image tra€ est
indiquée pour chacune des bandes d’observation.

TAB. A.2: Largeursa mi-hauteur des fonctions gfalement de point de chaque objet.

Nom de I'objet| Type de I'objet | Composante Largeura mi-hauteur (")
J | H | sK
Premere nuit
Sz 19 T Tauri 1€ - 0,20 | 0,185
ond - 0,262 04
HD 95916 standard - - 0,205
GJ 390 YSO 0,27 | 0,21 | 0,175
Sz 34 T Tauri - - 0,345
Sz 41 T Tauri 1€ - 0,285| 0,21
ond - 0,27 0,19
Chx 20a T Tauri - 0,335| 0,235
FS 24 standard 0,31 | 0,255| 0,19
GZ Vir standard 1¢ - 0,17 | 0,168
ond - 0,21 0,26
3¢ - 0,175 0,195
Deuxeme nuit
HD 293785 T Tauri - 0,245| 0,2
UxX 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 1¢ - 0,183 0,153
ond - 0,192 0,163
HD 110621 | Standard double 1€ 0,29 | 0,275| 0,17
ond 0,275| 0,285| 0,155
GQ Lup T Tauri - 0,222| 0,162
Sz 68 T Tauri 1¢ 0,215| 0,2 0,155
ond 0,222 0,175| 0,145

Les limites de diffraction dugiescope 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 largeunshauteur larges en bande K : le
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Fic. A.2: Exemple d'image en bande Kida fonction détalement de point &t soustraite. On voit qu'il
reste un grandésidu.

secondaire de Sz 19 et Sz 34. Il est impossible de conclure pour Sz 34 car la dealit”
la correction est &s variable tout au long de I'exposition. Certaines images emeet
tout simplement egligées. LBtoile secondaire de Sz 19 peut, par cordtee Gin peu plus
analyge.

La secondaire de Sz 19

En bande K, elle @Sente une largew mi-hauteur deux fois plus grande que la com-
posante primaire et que la largeumi-hauteur de &toile standard obsese’juste ap@s.

Un probEme d’alignement d'image n’est pas possible, la composante prigtainebien
ronde. On peut se demander s'il catterigation est intrirequea la correction OA ou si
c’est uneelongation €eelle. L'anisoplaetisme vien@a'I'esprit, cet objeetant sur le bord
du champ. Cependant, aucun effet similaire n’est olesavec les autrestoile multiples

et de plus, I'axe dtirement n’est pas poiatvers Iétoile guide. Il n’a cependant aucune
possibilig d'étre certain que ce n’est pas I'anisopéisme. Il reste alors deux solutions

FiG. A.3: Résidu de la composante secondaire de Sz 19 en bandedgduyche) et en bande Ka(droite)
apres soustraction de la composante principale. Il reste une strué@tamedue dans les deux bandes.

au moins : cela peldtie une binaire sezg ou une structureténdue. La soustraction de
la fonction détalement de point montre uedhngation €siduelle, aussi bien en bande H
gu’en bande K. Un test rapide deabnvolution de la composante secondaire par |'objet
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primaire donne le mme type deasultat : il semblerait que le coeur ne soit pesalu. Par
contre la partie externe semble partiellemasolle dans une direction. Cet objet serait
plus certainement un disque ou une structure asiseité mais partiellemenésolue dans
une direction, entourant uretoile non esolue. LEtoile binaire semble peu probable. En
conclusion, si cettelongation n’est pas un effet de I'OA (ce que I'on ne peut pas exclure),
cet objet semble avoir une structwendue.

T Tauris binaires

Trois des T Tauris imaggs sont destobiles appartenarat un systime 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 sorgessai4,5; 2 et 2,5 secondes d'arc

de I'étoile primaire. J'ai dja pesent’ plus en éfail la composante secondaire de Sz 19,

les deux autrestoiles T Tauris ont leur composante secondassiue.

A.4 Conclusions

Cetteétude n’a pas ebouclee sur un travail scientifique approfondi mais m’a tout de
méme permis d’utiliser un des sgshes d’optique adaptative disponibles edtddier un
certain type d’objet que sont legoiles jeunes. Les T Tauris portent I'information sur

la naissance destoiles et avec l'arrigé deselescopes de 8 m comme NAOS au Chili,
nous allons pouvoir plus facilement observer 'ensemble des T Tauris. La composante
secondaire de Sz 19 est un exemple parfait pour illustrer la gain qu’apportera I'optique
adaptative avec desl€scopes de 8 — 10 m : les structuagla limite de @tection avec
ADONIS ou PUEO seront obsexg sans probihe avec NAOS et les autres sysiEes

d’OA actuellement construits.
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Parametres utilises

a : surface de Btoile artificielle dans la couche de sodium.

a1, ay :paranetres permettant destinir le champ de vue non vigreetéquation 5.4.

a; coefficients assoeia chaque polyome de Zernike tels que definis par Noll (1976)
—figure 1.7.

A : matrice de coelation des mesures obtenues avec lesuifitesetoiles guide —
équation 5.8.

Ay : amplitude du champ complexe d’'une orelectromagafique —€quation 1.5.

Ay @ frequence de coupure utiie’pour le filtrage de bruitequation 2.13.

Ajas - amplitude du faisceau laserguation 2.23.

A, : frequence deeEexcitation d’un atome equation 1.52.

bjx : constante qui negpend que de la mesure des penteguation 1.46.

B : matrice d’interaction.

B : matrice de reconstruction ou de commandesjuation 1.43.

Bo(£) : somme des covariancés, (€) pour toutes les altitudeseqation 1.13.

B, (€) : covariance de I'onde efiet7 + £ & une altitude h -equation 1.11.

Bgz(p) : fonction de corelation angulaire entre deux ondelectromagatiques spages
de (o, @) —équation 1.21.

¢ : vitesse de la lunare.

¢; - commandes des actuateursguation 2.11

C': constraste, fonction permettant de relier la courbure de I'endedifférence d’inten-
sités —equation 1.36.

C.. : terme de covariance entre deux jeux de mesfifest S,/. Utilisé a I'equation 3.2
et défini a I'equation 3.3.

C : matrice de covariance du bruit — page 26.

C,% - profil de turbulence — page 4 etjGiation 1.10.

C : densi€ moyenne d’atomes Na dans la couche de sodium.

CC(s) : transforn€e de Laplace eduation 2.13.

d : distance entre deueléscopes.

ds, - diametre de la micro—lentille.

dspor - diametre de la tache laser telle que vue depuis le s#irfeE en netres).

% . intensig de la lumére diffuge par une seule particule par @nitangle solide dans
la directiona qui est proche de 18@n Etro-diffusion —€quation 2.22.
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D : diametre du €lescope principal.

D,, : diametre du €lescope principal en pixel.

D, (|p)) : fonction de structure de I'indice defraction —€quation 1.3.

D¢(§) : fonction de structure de la phase. C’est la variance de lardifice de phase
—équation 1.12.

D : matrice de conble -€quation 1.48.

ex(0') : décrit la variation relative dec €2, (¢') > dans le champ de vue, on pose donc
ex(0) = 1 —équation 5.10.

E : matrice des modes propres du gyst — page 1.48.

E : champélectrique.

fsp - focale de la micro-lentille equation 1.33.

f : focale du €lescope -equation 1.36.

f: vecteur de fequence -equation 5.8.

F : moment angulaire total pour @dt done’( somme des moments angulaires eatks
etélectroniques).

FEP : fonction détalement de point.

F(h/H) : fonction composé de fonctions hyperegietriques @finie par Tyler (1994)
—équation 1.67.

FHWM : largeura mi—hauteur -equation 1.57.

F, : distance du plan focal la pupille de sortie du systie dans le cas de I'analyseur
pyramidique -equation 1.41.

g : filtre optimum détermir€ pour minimiser I'erreur de reconstructioreguation 5.8.

g1, g2 - Nombre de soustats magetigues de I'atome de sodium au niveau fondamental
35/, et au premier niveau exeiP; , —équation 1.52.

g;i - paranetre€gala 2, 3 ou 4 selon la position du point ass&ip; , dans la grille ou
sur le bord de celle-cigquation 1.45).

G(ﬁ 97) : fonction de transfert de I'erreuesiduelle -equation 5.8.

G, : gain du miroir gfformable (enum/V) —équation 2.11.

G G’ : matrices de taille{giie, Nmax). Ce€S matrices contiennent la valeur d€s,,
premiers modes aux,;. points (page 157).

h : constante de Planck.

h(t) : réponse impulsionnelle du filtre temporel lorsqu’un signal impulsionfiglest en
entee (page 57).

H (s) : fonction de transfert du filtre temporel, transfaende Laplace dk(t) (page 57).
Hy, : altitude de focalisation du laser. Cette valeur correspoadl@mnent H y,. Ce-
pendant, dans certains cas il esemSsant de con®der deux valeurs diéfentes afin
d’etudier notamment les pradshes de dfocalisation.

H;qs : altitude de I8toile artificielle —€quation 1.63.

Hy, : altitude moyenne de la couche de sodium.

I : intensi€ rewe.
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Iy : intensig par pixel de la caera de I'analyseur pyramidiqueegUation 1.38.

I(fs, fy) : Intensi€ de I'objet dans le plan de Fourieeguation 2.8.

I;,; : carte d’'intensié’dans la plan intra-focalequation 1.36.

1., : carte d'intensié’dans le plan extra-focaleguation 1.36.

I, : irradiance maximale du faisceau laser dans le module LAS avatredis par le
télescopemetteur (page 60).

I(Q1),I1(Q2), I(Q3), I(Q4) : IntensiEs rewies aux points);, Q)», @3, Q) des 4 cadrans
qui sont assoei$ au point) de la pupille principale (page 23).

j »indice d'un polyroime de Zernike. Radiau degeradial et azimuthal eduation 1.27.
k : frequencedgala2r )).

k. : rapport de la taille de I'image dedtoile guide esolue limi€e par la diffractiora’la
taille de la FEP limige par la diffraction -equation 3.4.

K : paranetre dcrivant les conditions d’observatioreguation 1.14.

kg : constante de Boltzmann.

K;, K,, K, : coefficients d'im&gration, de proportionnatitet de @fivee utili€s pour
définir les filtres temporels equation 2.13.

[ : distance des plans extra-focaux au foyeuation 1.36.

l1, 15,15 etly : distance parcourue par le point P dans chacuns des 4 cadrans de I'analyseur
pyramidique (page 23).

10,131V 19 longueur de I'arc de cercle parcouru par I'objet dans les cadrans de
gauche, de droite, isfieur et supfieur respectivementequation 1.38.

ly : échelle interne de la turbulence.

L : taille en netres d’'unecran de phase sinaipar le code CAOS.

L, : échelle externe de la turbulenceguation 1.10.

m : dege€ azimuthal d’'un polyoime de Zernike equation 1.27.

M : nombre quantiqgue magtique d’un sous—niveau hyperfin d’'un atome.

M : matrice de passage des mesures aux commandes (page 158).

My, : masse d’'un atome de sodium (en kg).

M, : facteur de grandissement de la pupille dans un analyseur pyramidique.

n : dege radial d’'un polyweine de Zernike -equation 1.27.

Ngrite - NOMbre de points utiless pour @firnir un polyrome de Zernike sur une eta-
pupille dans le code MCMC (page 157).

n; . indice de efraction de I'air —-equation 1.62 (netn, au niveau de la mer).

ngup : le nombre total de points dchantillonnage sur la pupille dal€scope. Paragire
utilisé dans le logiciel CAOS.

ns, : NOMbre de sous—harmoniques uélour calculer Ecran de phaseequation 2.4.
nyn(z) :nombre de photon par ueitde temps et par ni émis par la sous—couche de
sodium d’altitudez.

N : nombre de pixel par sous-pupille de I'analyseur Shack—Hartmann.

N, : nombre d’actuateurs d’'un miroiefrmable.
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Niier - nombre d’i€rations utili€ pour calculer la variance des mesures statistiquement
— utilisé a I'equation 3.3.

Niqy - nombre de sous—couches de sodiugfirdés pour calculer le profil en 3 D de la
couche de sodium.

Nuax - Nombre de polyaies de Zernike maximum utiés pour @terminer la variance
dans le code MCMC (page 157).

Ny : nombre de macules par unéde volume au niveau de la meeguation 2.22.

Ny, : Nombre de photons par temps dégtatiort,,,;, par surface de sous—pupi’n‘¢4d§p.
Nb,, : Nombre de photonerhis par seconde pour un laser continu esinila I'equation
2.20.

N, : nombre de pixel total utils’pour mesurer le centre de gravil’'uneé€toile laser.
Ce paramtre est utilie"pour calculer analytiquement I'erreuedi‘au bruit de lecture du
détecteur -equation 3.5.

N, : nombre de sous-pupilles d’'un sgate Shack-Hartmann.

o : ouverture duelescope -equation 2.3.3, page 62.

p . état d’un atome -equation 1.59.

P, - profondeur de champ delgscope, page 62.

(pi, ¢;) :coordonmees relatives du pixélpar rapport’la Eférence. Utiliges pour calculer
le centre de gravitd’une image dans une sous-pupilleguation 2.9.

P : puissance du laser.

P; : poids du pixel i dans un sous—pupille, utipour le calcul du centrdéa I'equation
2.9.

P(s), P(¢), P(s | ), P(¢ | s) : lois de probabili¢  utilisees pour introduire une connais-
sancea priori dans la @étermination de la matrice de reconstruct®ripage 26).

r > rayon de I'onde spérique ou altitude selon I'expression.

7. vecteur position.

ro . Diametre d’'une cellule de turbulence aussi appgibnetre de Fried -equation 1.17.
r, - taille d’'un actuateur equation 2.10.

i (%, g : fonction d'influence obtenue pour chaque mircéfatmable, la projection d'une
portion du front d’onde dfini sur la n&ta-pupille la plus grande : pour une positibdans
une directiord donrée —equation 5.12.

Tt - fayon du faisceau d’'une Ea l'altitude i, —€quation 5.1.

rrqs . distance dans la couche la plus haute corresporedantgle de position destoiles
laser —€quation 5.1.

R : rayon du €lescope ou de la fonction pupille.

R, : taux moyen d’absorptioafission stimwge pour un atome equation 1.54 et 1.57.
R (r) : fonction radiale utiliee dans I'expression des pobmés de Zernike eduation 1.30.
R, : rayon de l'oscillation appligeea I'etoile sur la surface de I'analyseur pyramidique
—équation 1.38.
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R., : nombre de photonsetfo—diffugs dans la couche de sodium par enie sur-
face ‘est @fini en premere approximation pardquation 1.59. Des limites iefieures
et suErieures sont estiegs auxequations 1.60 et 1.61.

R : a somme ponglée sur toutes les directions du produit matriciel d'une matrice de
projectionP et de sa transpes’—€quation 5.16.

R : résolution d’'un ¢lescope sans atmosgk —€quation 1.15.

R« : résolution limi€e par la turbulence equation 1.16.

s : pentes ou laplacien mess par I'analyseur de front d’'onde (page 26).

S : rapport de Strehl. Ce paratmne est aussi appeLrittre de Magchal. Il est elié aux
akeérrations de phase et peetré d&fini comme IBquation 1.32 lorsque la variance est
inferieurea 2 radian

Sa» Sars Sby Ses Se, Sp * pente du front d’'onde pour un objebua’. Quatre types d’objets
artificiels sont @finis : uneetoile laser ponctuelle, uregdile étendue (de rayon 0.4 arc-
sec), uneetoile centee ou sur le bord. Ces paratres sont écrits en @tail au paragraphe
3.2 et utilig€ a I'equation 3.2.

S;(v) : Profil de raie pour une distribution maxwellienneguation 1.53.

Sz, Sy : pente du front d’onde en x et en y. Utéisiotamment pour I'analyseur pyrami-
dique —€quation 1.38.

S : matrice de covariance des mesures obtenues par les diegrges guides (page 158).
tine - temps d’'inggration de I'analyseur Shack-Hartmann. usileur édterminer le nombre
de photons rags par temps d’irggration.

T : temperature du milieu environnantequation 1.50.

Ty : taux de transmission de I'atmosgrie €quation 2.24).

Tse, Ty, 11, Trw : basculement mesed difféerents endroits dans lagthiode du cigare
laser €quation page 43). Cette technique a pour but de mesurer le basculement induit par
I'atmosplere sans utiliser unetoile naturelle.

T : appeEe matrice cible, c’est le produit d’'une matrice de projection et de la matrice de
covariance des mesures obtenues pagtieite’s guide et de la sourceefiea I'equation
5.17.

v : amplitude de l'oscillation d’un sgime pyramidique eduation 1.38.

U . vecteur vitesse.

7 . vitesse moyenne equation 1.19.

w : frequence temporelleefinie parw = k.7 Paranetre utilis pour les systmes SCI-
DAR (page 10).

w; : « waist» du faisceau laser equation 2.19.

W (p) : fonction pupille &finie ggréralement comme unitaire poiffj < D/2 et nulle
ailleurs, D étant le diaraire de la pupille dugiescope.

Wa(ﬁ) : fonction de pondration utili€e pour @finir les endroits dans le champ de vue
multi-conjugl€ pour lesquels la correction est optiegs(utili€€e pour @terminer la ma-
triceR a I'equation 5.16).
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(wsub;» Ysun;) - cOOrdonees de la sous-pupille i par rapport au centre de I'analyseur Shack-
Hartmann.

(zroc;, yroc;) : coordones des points d’intersection de I'axe optique de la sous-pupille
i avec chaque sous-couche de sodiwfinisa I'equation 2.28.

z(t),y(t) : signaux d’entee et de sortie du module TFL qui applique le filtrage temporel
(équation 2.12).

X(s),Y(s) : transfornges de Laplace des signawentiée et de sortie(t) ety(¢).

(X;,Y;) : coordonmees caktSiennes d’une sous-couche j de la couche de sodium par rap-
port au centre dwelescope principal. Ces coordaes sont dfiniesa I'equation 2.27.

z : altitude.

z[i], p[t] : zéro et wle i définis pour le filtrage temporel dans le module de filtrage tempo-
rel.

Z :numéro atomique d’'urelément dona’

Z; . polyndme de Zernike nueroj —équation 1.27.

« : facteur de grandissement dssans de phase travesspar uretoile laser avant de les
sommer tous ensemblesefdii a I'equation 2.21).

@ : direction donee.

Br.m+1 - coefficient de etrodiffusion (calcud’par Morris (1994)).

x(r) : variations de I'amplitude du champ complexe au niveau du sgjuation 1.8.

J : variation de chemin optique I'altitude =z — équation 1.2.

d. . distribution de Dirac.

dh : épaisseur d’'une couche de turbulence suffisamment petite pour que les effets de la
diffraction soient egligeables.

dx . largeuréquivalente de I'atmosne pour une certaineegirétrie d'étoiles guides, si
I'on utilise la méthode de filtrage optiméspour calculer le champ de vue tomographique
d’'un syseme multi-conjuga’(page 138).

dw(x,y) : oscillation de la pyramide eduation 1.41.

dx, dy . déplacement de I'image en abscisse et en ordennréquation 1.33. C’est le
barycentre de la tache dans chaque sous-pupille daragsEhack-Hartmanneguation

2.9.

(62,9,) : coordonres du point P consiaé pour expliquer le fonctionnement de I'analy-
seur pyramidique (page 23).

AHy, : épaisseur de la couche de sodium. Lorsque I'on censidne distribution gaus-
sienne, ce paraetre fini les valeurs minimales et maximales de la couche.

AK : taille du champ de vue tomographique d’'un sysé considié (page 138).

An; : difference d'indice deafraction aux deux longueurs d’ondeguation 1.62.

Az : largeur de [Etoile artificielle dans I'analyseur Shack-Hartmarefjie par [équation
3.1.

Avp : lalargeur Doppler de la raie de sodium esfidiea I'equation 1.50.

A : difference de basculement pour deux longueurs d’oretgration 1.62.
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A¢,, Ag, : variation de phase en abscisse et en ordenr€quation 1.33.

¢(7) :décrit les variations du champ complexe au niveau du sol, sa padie repesente
les variations de I'amplitude du champ et la partie imaginaire les variations de phase —
équations 1.8.

< e, (0") > : erreur tomographique pour un sgsté multi-conjuga—€équation 5.10.

€(Z, 5) . erreur gsiduelle d'un systme d’optique adaptative multi-conjugen ¢, 5) -
équation 5.13.

n . efficaci® du du laser -equation 2.24.

~ : distance angulaire dienith.

A @ longueur d’onde.

Ao : 589 nm. Longueur d’onde correspondanta’ transition d¢hergie des atomes de
sodium —equation 1.50.

v : frequencedgaleac/ ).

ul (Hpgs) : détermine le néme moment de turbulence se situant au dessus de I'altitude
Hres (page 108).

w : frequenceegalea2rc/\.

¢ : vecteur de commandes des actuateurs.

¢, . ecran de phase de taille LegUation 2.1.

on(7) : phase du champ complexe d'une omtlectromagafique —€quation 1.5.

¢o(7) : variations de phase du champ complexe au niveau duegliation 1.8.

U, (7) : Phase du champ complead’altitude h en utilisant I'approximation des faibles
perturbations -equation 1.5. L'expression di,(r) au niveau du sol est obtenue en utili-
sant la convolution de Fresnekquation 1.7.

(I)n(g) . spectre de la turbulence de Kolmogorov ou de varrian selon la prise en
compte de Echelle externe edquations 1.4 et 1.10.

<I>¢,(§) . puissance spectrale des fluctuations de phaspiations 1.25 et 2.3.

U(p, a) : Ondeé€lectromagatique complexe eduation 1.5.

g . vecteur de position.

o2, 02 1 variance des mesures de pentes obtenues par lobjet’ — page 78.

o2, :variance de la diffence des mesures de cerdeobtenues par les objet®ta’.
les deux mesure ayant des mesuresatdes, un terme de covarian€g, est considré
dans léquation 3.2. Ce terme est utiliser patudier I'effet de IElongation d’unestoile
laser sur la pCision de mesure des pentes du front d’onde (chapitre 3).

o2 ... - erreur de correction duel’effet d’anisoplaetisme.

s . Section efficace d’absorptiaiission stimwde d’un atome -equation 1.55.

Oruiing Variance esiduelle due au fait que qu’un tilt difféntiel soit introduit entre chaque
EL (page 107).

o?  :variance €siduelle due T'effet de @ne —€quation 1.65.

cone

o2 : variance du bruit de lecture en photons par pixel par traggpiafion 3.5.
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o?,o? : variances des mouvements diféhtiels longitudinaux et transversaux obtenus en
mesurant les dififences de pente du front d’'onde sur deux petites pupéleseEs d’'une
distance connue @monte par Sarazin & Roddier, 1990)egUation 1.24.

014y - €paisseuaTinterieure de laquelle 66 de la couche de sodium est concestr”

ot .. - variance esiduelle due la contribution de I'atmoste mal seres par I'EL (effet
de @ne) calcute analytiguement par Parenti & Sasiela (1994) et disauta page 107.
o per - Variance esiduelle duala contribution de 'atmosphie sitwe au-dessus de I'EL
calcuke analytiqguement par Parenti & Sasiela (1994) et desauta page 107.

o2 : variance introduite par le bruit de lecture deteiteur, dfiniea I'equation 3.5.

agh : erreur gsiduelle I€e au bruit de photonedfiniea I'equation 3.4.

o2, . variance de la difffence de deux mesures non-etite’s. LEquation 3.6 n’est pas
valide lorsque I'on compare les mesures obtenues par lesdfieefoiles laser, cellesal”
étant fortement coelées.

o(v) : section efficace de la raie, de I'atome de sodium en fonction de la&dtience
relativea la transitior8S; j» — 3P /.

o(¢)? : variance de phase.

7 : temps de vie radiatif d’'un atome.

7o - temps caraetristique dévolution de I'atmospére —€quation 1.19.

6 : basculement du front d’'ondeeguation 1.62.

6y : angle d’anisoplagtisme —equation 1.22.

015 défini la position angulaire dextéiles laser dans un sgshe multi-conjuga:

.oy - champ de vue corrigVignet autour de I'objet scientifiqueeguation 5.3.

oR Y, : rayon correspondant au champ de vue catgshent corrig autour de I'objet
scientifique —-eguation 5.5.

6, - le rayon d’un champ de vue pour lequel la variaresidelle atteint 1ad? avec un
syseme multi-conjugaa M miroirs déformables (voir Equation 5.7).

0 : vecteur direction.

O : distance du centre du champ de vue atoilés guides (voir Bquation 5.10).

Z;(z,y) : forme des fonctions d’influence des actuateuesjudtion 2.10.

T : déplacement maximum accegpar un actuateurequation 2.11.

¢ : angle entre le plan de diffusion et la direction de polarisation de lagenincidente —
paranetre utili pour calculer la diffusion Rayleighl’equation 2.22.
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Liste des acronymes

ALFA : Adaptive optics with a Laser For Astrononfyeul systme europén d’optique
adaptative fonctionnant avec uawile laser.

APD : Avalanche Photo-Diodeu photo-diode avalanche.

CAOS :Code for Adaptive Optics SimulatioGode @&velop@ par plusieurs instituts d’'un
projet de type TMR.

CCD : Charge Coupled Deviceu détecteura charges coupEs. Ce dfecteur est une
matrice de dtecteur&lémentaires appes$ pixel. Chaque pixa@rhet unelectron lorsqu’il
reqit un photon.

COME-ON : systme prototype evelop au a¢tbut des arges quatre-vingt-dix par I'O-
NERA, I'observatoire de Meudon et 'ESO. Ce ®sie aeté instalg a la Silla au foyer
du tlescope 3,6 m de diaetre.

CVS : Curvature Wavefront sensou analyseur de courbure. Ce ®/s€ mesure directe-
ment la courbure du front d’'onde en soustrayant I'af@utre une image intra-focale et
une image extra-focale.

DM : Deformable mirrorou miroir déformable. Miroir compas d’actuateurs ou d’'une
membrane permettant de changer la forme de sa surfacen8ystili€ en OA.

EL : etoile laser. Etoile artificielle € en propageant un faisceau laser jugdg’couche
d’atomes de sodium, siée dans le msosphkre terrestre.

EN : étoile naturelle.

ER : étoile de eférence — comprend aussi bien &tsiles naturelles que legdoiles laser.
LBT : Large Binocular Telescope

LGS : Laser Guide Staou étoile laser guide. Unetoile artificielle est @ée en lanant
un laser et en le focalisaat une certaine altitude de I'atmospb. Le laser diffuse des
molécules ou des atomes selon I'altitude de focalisation et la longueur d’onde du laser.
LIDAR : Light Detection And Rangingyseme optiquequivalent au radar.

MACAO : Multiple Application Curvature Adaptive Optics

MMT : Multiple Mirror Telescope

NAOS : Nasmyth Adaptive Optics Systefyseme d’optique adaptative en construction
pour le VLT. Il sera plae’en amont d’'une caena infrarouge.

NGS : Natural Guide Starou étoile guide naturelle. Tout objet du ciel suffisamment
brillant est utilisable en tant getoile guide (le soleiletoile, plarete, galaxie, astade,
etc).
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OA: Optique Adaptative. Syste permettant de mesurer les perturbations de I'atneosph”
a l'aide d’'une€toile guide artificielle - LGS - ou naturelle - NGS. En boucle feenée
sysEme corrige des perturbationsagea un miroir ceformable.

RTN : Research traning and Network projeetprojet européen du neime type que les
projets TMR.

Seeing : Quantification dedtat perturk’de I'atmosphre. La tache de seeing esffithie
par le pararatre de Fried:,.

SHS :Shack-Hartmann wavefront sensar analyseur de type Shack-Hartmann. Sysd”
compo® de sous-pupilles etegéralement utilis"avec un CCD. Permet de mesurer la
pente locale du front d’onde dans chaque sous-pupilles.

STF :Structure Transfert Functiomodule du code CAOS calculant la fonction de struc-
ture desecrans de phase.

Tip-tilt : Modes de basculement en x et y. Ce sont les daue et troistme polynomes
de Zernike.

TMR : Training and Mobility of Researchers projet finane” par la communaateu-
ropéenne visan grouper les travaux de déffénts laboratoires sur des sujets communs.
TNG : Telescopio Nazionale Galileo

VLT : Very Large TelescopEnsemble de quatreléscopes de huit etre de diaratre
chacuns, plaes au sommet du Cerro Paranal au Chili, au coeuredertde I'Atacama.
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Liste des illustrations
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Résune :

L'optigue adaptative est un outil essentiel pour édyation desdlescopes de dix atres et sera incon-
tournable avec leetéscopes extrhement grands (de I'ordre de 100 m de céén®). Le manque @toile
guide naturelle eCessaire au fonctionnement de telseysts a &S vite poussles scientifiquea fecouri
I'utilisation de laser pour produire desoiles guide artificielles. J'ai partiamu d&veloppement d’'un code
numérique simulant diffrents sysmes d’optique adaptative avec ou satwlé laser (CAOS). Je me suis
plus particulerement attadg€a modliser la propagation du faisceau laser etdile laser elle-raie. J'ai
abord les probéimes d€longation de Etoile artificielle et de la diffusion Rayleigh et jai moatfimpor-
tance de la position detéscope auxiliaire. Par ailleurs, j'afuidié une techniqua plusieurstoiles laser
(méthode 4 EL). J'ai notamment moatgue la diminution de I'effet deotie est contre-balaae’par la
quantig de photonsedessaires pour une bonne mesure des modes de bas ordres. La correction en terme de
rapport de Strehl est comar aux performances obtenues aveceatnde laser et je montre que laatihode

4 EL réalise un compromis iateéssant entre optique adaptative classiqueethodes multi-conjuges.
J'étudie enfin certaines limites de la tomographie par uathade analytique etetiérmine I'erreur mini-
male de reconstruction de la phase pour une largguivalente de la turbulence atmosphjie doneeé.

Mots de ck : optique adaptative, étoile artificielle, etoile laser, laser, tomographie, rdthode 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. | took part in the development of a
software for simulation of adaptive optics systems either with or without laser guide stars (named CAOS). |
especially took care of the laser beam propagation and the artificial guide star modeling. | consider the spot
elongation effect and the Rayleigh scattering and show the importance of the position of the auxiliary launch
telescope. | also study a new method using four artificial guide stars (4 LGS method). | 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, | investigate some of the theoretical limits of tomography and derive the minimal error on
the phase reconstruction for a given atmospheric layer equivalent width.



