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Introdution

L'exoplanétologie, 'est-à-dire l'observation et l'étude des planètes extrasolaires, est une

siene très jeune - les premiers objets d'étude n'étant observés que depuis à peine une vingtaine

d'années. Elle onnaît ependant un développement rapide ar son émergene et son évolution

sont fortement liées aux progrès de l'instrumentation qui a permis les premières détetions. Dé-

but septembre 2009, on omptait plus de 370 exoplanètes identi�ées, regroupées dans environ

320 systèmes planétaires, parfois multiples1 (liste disponible sur exoplanet.eu).

L'observation et l'analyse des exoplanètes posent ependant enore de grands dé�s aux ins-

trumentalistes :

- La très grande majorité des détetions d'exoplanètes sont des détetions indiretes : la présene

de la planète est déduite de l'observation d'une perturbation induite par la planète sur son étoile

h�te.

- l'imagerie direte d'exosystèmes reste très marginale et limitée à des as où le ontraste entre

l'étoile h�te et la planète est faible,

- l'analyse spetrosopique des planètes n'est enore possible que pour un nombre très limités

d'objets pour lesquels le système planétaire est vu par la tranhe et le ontraste ave l'étoile h�te

est enore une fois faible (les planètes géantes haudes dans la pratique).

Mon travail de reherhe s'insrit dans le adre de e développement instrumental. Dans e

manusrit, je présente dans une première partie l'ensemble de la problématique instrumentale

pour la détetion et la aratérisation des exoplanètes de tout type (planètes géantes et tellu-

riques). Cette problématique est ensuite illustrée par deux exemples onrets de réalisations dans

lesquelles je me suis impliqué : le développement de moyens d'essais optiques et informatiques

pour le réglage et la ontr�le de la qualité des images de la améra de la mission spatiale CoRoT

lanée en 2006, et plus en amont, la dé�nition d'un projet spatial d'observation direte des en-

vironnements stellaires (projet PEGASE), basé sur le onept d'interférométrie annulante, dont

j'ai ontribué au développement en laboratoire durant ma thèse. Il ne s'agit pas dans es deux

parties de détailler l'ensemble des travaux qui ont été e�etués par les di�érentes équipes, mais

de montrer l'impliation que j'ai pu avoir dans es projets en tant qu'instrumentaliste, et les

réalisations instrumentales auxquelles j'ai partiipé.

Ces deux projets illustrent parfaitement les ontraintes sous lesquelles s'e�etuent le dévelop-

pement instrumental dans ette thématique : ontraintes tehniques, bien évidemment, mais éga-

lement programmatiques, politiques et budgétaires. De plus, du fait de la omplexité des sènes

astrophysiques, et du niveau de performanes roissant sans esse requis, toutes es ontraintes

impliquent de travailler en permanene aux limites des tehniques, de la siene, et parfois même

de l'imagination...

1le système de υ AND est atuellement le plus omplexe et omporte 5 planètes identi�ées.
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Chapitre 1

Déteter et aratériser les exoplanètes

Ce hapitre est la version française du hapitre onsaré à ette question dans le livre "Pla-

netary Systems" (Ollivier et al. (2009b)) et dont j'ai assuré la rédation. Pour des raison d'ob-

solesene de l'ouvrage, nous avons hoisi de séparer physiquement la desription des méthodes

instrumentales d'observation et la desription des projets mettant en ÷uvre es méthodes. Je

renvoie don le leteur à et ouvrage pour ette partie non diretement liée à l'objetif de e ma-

nusrit.

Aussi surprenant que ela puisse paraître, la quasi-totalité des exoplanètes atuellement dé-

tetées n'a jamais été "vue" diretement, au sens où il n'existe pas d'image de es objets à

travers un télesope. La raison en est très simple et réside dans l'extrême di�ulté à déteter es

objets. Cei explique d'ailleurs qu'il ait fallu attendre le début des années 1990 pour déouvrir

les premiers systèmes alors que des objets astrophysiques bien plus baroques (quasars, pulsars...)

ont été observés en imagerie depuis plusieurs déennies. Dans e hapitre, nous allons détailler

les di�érentes tehniques mises en ÷uvre pour déteter et aratériser les exoplanètes et leur

environnement.

1.1 Position du problème

Observer diretement une exoplanète - au sens de séparer physiquement les photons de la

planète de eux de son étoile entrale pour obtenir une image des deux objets - est un problème

aussi simple à exposer que di�ile à résoudre en pratique. Il se résume prinipalement en trois

points ritiques qui onditionnent fortement les méthodes de détetion envisageables :

- le ontraste entre l'étoile et la planète,

- la distane angulaire entre les deux objets,

- l'environnement de la Terre et de l'exoplanète (et plus généralement de l'exosystème).

3



Déteter et aratériser les exoplanètes

Figure 1.1 � Spetres omparés du Soleil et de la Terre tels qu'ils seraient vus à 10 parses. Le

spetre de la Terre fait apparaître lairement la omposante ré�éhie du Soleil (0,1 à 4 µm) et

la omposante liée à l'émission propre de la planète (au-delà de 4 µm)..

1.1.1 Contraste étoile - exoplanète

Le ontraste entre une exoplanète et son étoile entrale dépend de plusieurs paramètres :

a. le domaine spetral d'observation :

Le spetre d'une exoplanète omporte prinipalement 2 omposantes : une omposante due à la

ré�exion de la lumière de l'étoile par la planète et une omposante d'émission propre. Dans le

as d'une planète omme la Terre en orbite autour d'une étoile de type solaire (�g. 1.1), la om-

posante ré�éhie est dominante dans le domaine du visible et du prohe infrarouge, tandis que la

omposante due à l'émission propre est dominante dans l'infrarouge thermique (au-delà de 4 µm).

b. la nature des objets stellaires et planétaires :

Les deux omposantes spetrales évoquées préédemment dépendent bien évidemment de la

nature des di�érents objets qui omposent le système planétaire. La distribution spetrale et

l'amplitude de la omposante ré�éhie dépendent de la température e�etive de l'étoile (et don

du type d'étoile), mais aussi de l'albédo, de la taille et de la distane de la planète à son étoile.

La omposante d'émission propre dépend uniquement de la nature de la planète, tellurique ou

géante et prinipalement de sa température e�etive mais aussi de la omposition atmosphérique

qui se traduit par la présene de raies d'absorption dans le spetre d'émission (�g. 1.1).

. la distane entre les objets :

La distane entre l'étoile et la planète est un des paramètres essentiels qui intervient dans le

alul de la température d'équilibre radiatif de la planète. Ainsi un objet de la taille de Jupiter

a-t-il une température e�etive de 1500 K environ à 0,05 u.a. (as d'un Jupiter haud) alors que

sa température e�etive d'équilibre (en l'absene de soure interne) n'est que de 110 K environ

à 5,2 u.a. (position de Jupiter dans notre Système Solaire). Le ontraste s'en trouve diretement

a�eté : à la longueur d'onde de 10 µm, il est d'environ 104 pour un jupiter haud, alors qu'il

hute à 109 pour un vrai Jupiter.
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Déteter et aratériser les exoplanètes

Objet Rayon Masse Distane Sép. Contraste Contraste

(RTerre) (MTerre) (u.a.) angul. (mas) (visible) (infrarouge)

Jupiter 11,18 317,83 5,2 520 108 5 × 107

Saturne 9,42 95,15 9,54 954 2 × 109 5 × 108

Neptune 3,94 17,23 30,06 3006 1011 1010

Terre 1 1 1 100 5 × 109 7 × 106

Jup. haud 10 300 0,05 5 4 × 104 103

Tableau 1.1 � aratéristiques de quelques objets-type en les onsidérant en orbite autour d'une

étoile de type solaire située à 10 parses.

1.1.2 Séparation angulaire des objets

Du fait de la distane importante entre notre Soleil et les étoiles même prohes (les étoiles

les plus prohes de nous sont situées à quelques parses), les exosystèmes sont tous vus sous

de faibles angles. Ainsi un système Soleil - Terre situé à 10 parses sera vu sous un angle d'un

dixième de seonde d'angle (la seonde d'angle, en abrégé arse, vaut 1/3600 ème de degré).

Cette faible distane angulaire implique l'utilisation de tehniques de haute résolution angulaire

pour l'observation direte. Une illustration lassique de es problèmes de ontraste et de sépa-

ration angulaire peut être la suivante : herher à observer une planète omme la Terre autour

d'une étoile omme le Soleil, l'ensemble étant à 10 parses de nous revient à herher à observer

un ver luisant situé à 30 m d'un phare de marine situé à Marseille, l'observateur étant lui à ...

Paris (distane 700 km environ).

1.1.3 Environnement de la Terre et des exoplanètes

Outre son ortège de planètes, le Soleil est entouré d'un disque de poussières issues de olli-

sions entre astéroides et de poussières ométaires. Ce disque de poussières est situé dans le plan

de l'éliptique. Ces poussières, hau�ées par le Soleil ont leur propre émission que l'on appelle

"lumière zodiaale". Ainsi, un observateur dans le Système Solaire qui srute le iel dans l'in-

frarouge enregistre-t-il un signal provenant de ette émission zodiaale. Cette émission n'est pas

négligeable puisque, à la longueur d'onde de 10 µm, l'émission intégrée spatialement de l'en-

semble du disque de poussières est 300 fois supérieure à l'émission de la Terre.

De la même manière, il n'est pas déraisonnable de penser que les exo-systèmes omportent égale-

ment un disque de débris dont l'émission n'est pas négligeable, voire supérieure à elle du Système

Solaire. La présene de e disque onstitue une soure de signal parasite lors de la détetion. Pour

illustrer e dernier point, il su�t de reprendre notre analogie préédente en onsidérant mainte-

nant que le ver luisant et l'observateur sont tous les deux baignés par les lumières de Marseille

et de Paris qui limitent la apaité de pereption des objets faibles. Pour s'en persuader, il su�t

de omparer le nombre d'étoiles visibles depuis le entre de Paris, au nombre de elles visibles

du �n fond d'une ampagne isolée.

Le tableau 1.1 i-dessous réapitule les prinipaux paramètres pour di�érents objets plané-

taires en les supposant en orbite autour d'une étoile omme le Soleil située à 10 parses de la

Terre.
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Déteter et aratériser les exoplanètes

1.2 La détetion indirete d'exoplanètes

Nous avons vu que la détetion direte d'une exoplanète autour d'une étoile même prohe de

notre Système Solaire est très di�ile. Il n'est ependant pas forément néessaire d'imager la

planète pour révéler sa présene. On peut dans ertains as déteter la planète en observant un

e�et de ette dernière sur son étoile, en observant l'étoile elle-même. Les tehniques basées sur e

prinipe portent le nom de méthodes "indiretes" de détetion, par opposition à l'imagerie direte.

Dans e paragraphe, nous allons évoquer les prinipales méthodes de détetion indiretes. Il faut

à e niveau préiser que es méthodes ne sont en auun as anedotiques puisqu'à quelques ex-

eptions près, toutes les exoplanètes atuellement détetées l'ont été par des méthodes indiretes.

1.2.1 E�et d'une planète sur le mouvement de son étoile

On dit ouramment qu'une planète tourne autour de son étoile. Cette assertion est vraie si

l'on néglige la masse de la planète par rapport à elle de l'étoile ou si l'on regarde grossièrement

le mouvement de la planète. Dans la réalité, étoile et planète(s) sont liés par la gravitation, et

haun des orps du système (étoile et planètes) a un mouvement autour du entre de masse

(entre de gravité) du système. La position du entre de masse G d'un système à N orps haun

de masse mi et dont le entre est à la position Oi est dé�nie par la relation vetorielle suivante :

∑

i

mi
~GOi = ~0 (1.1)

En partiulier, pour un système à 2 orps (étoile notée "*" et une seule planète notée "p"), le

entre de masse est situé entre l'étoile et la planète et l'expression vetorielle préédente devient

algébrique :

GOp =
m∗

m∗ + mp
O∗Op (1.2)

Chaun des orps dérit alors une orbite elliptique dont le entre de masse du système oupe

l'un des foyers. Si a est le demi grand-axe de l'orbite de la planète autour de l'étoile, alors les demi

grands axes des orbites stellaire et planétaire ave le baryentre du système au foyer s'érivent :

a∗ =
mp

m∗ + mp
aetap =

m∗

m∗ + mp
a (1.3)

Dans le as général, l'étoile "entrale" dérit également une orbite plus ou moins omplexe

selon le nombre de planètes que omprend le système et dont on peut dérire ertains paramètres

en observant :

- les mouvements stellaires projetés sur le plan du iel. Dans e as on observe une variation de la

position de l'étoile par rapport à un repère �xe (formé par des astres très lointains, des quasars

par exemple). La méthode de mesure est appelée "astrométrie".

- Les mouvements stellaires le long de la ligne de visée (mouvements radiaux). Dans e as, on

mesure la vitesse de rapprohement ou d'éloignement de l'étoile lors du mouvement autour du

entre de masse. La méthode de mesure est appelée "véloimétrie radiale" ou enore "véloimé-

trie Doppler" (d'après la méthode expérimentale utilisée pour mesurer la vitesse radiale)

Dans ertains as, lorsque l'étoile émet un signal périodique (par exemple un pulsar), le mou-

vement de la soure peut être déduit des �utuations de la période du pulsar mesurée sur terre.

Nous reviendrons sur ette tehnique à la �n de ette setion.
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Déteter et aratériser les exoplanètes

Figure 1.2 � Mouvement du Soleil en fontion du temps (années) sur le plan du iel tel qu'il

serait vu à une distane de 10 parses perpendiulairement au plan de l'éliptique. Ce mouvement

est prinipalement dominé par les planètes géantes (Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune). Noter

l'éhelle : les variations de positions sont de l'ordre du millième de seonde d'angle.

A. Astrométrie

Lors du mouvement de la ou des planète(s) autour du entre de masse, l'étoile entrale dérit

également une orbite dont la omplexité dépend du nombre de planètes que omprend le système.

Dans le as de notre Système Solaire, le mouvement du Soleil est prinipalement dû à la présene

de Jupiter, mais traduit également la présene d'autres planètes moins massives (�g. 1.2).

Dans le as d'un système mono planétaire (ou dont l'un des objets domine largement les

autres en masse, au point que son e�et masque tous eux des autres planètes), le mouvement

de l'étoile est une ellipse. Nous allons nous intéresser plus partiulièrement à e as d'orbites,

dont l'équation générale s'érit, dans le plan orbital en oordonnées polaires ave origine au foyer :

r(ν) =
a(1 − e2)

1 + e.cos(ν)
(1.4)

où a est le demi grand axe de l'orbite, e l'exentriité, et ν la position angulaire de l'objet

par rapport à l'origine �xée au périastre de l'orbite.

Le mouvement projeté sur le plan du iel se déduit de l'expression préédente par un hangement

de repère qui prend en ompte l'orientation du plan de l'orbite par rapport à elui du iel et les

onventions de notation des angles assoiés.

Pour dérire l'orientation du plan de l'orbite par rapport au plan du iel, il est ourant d'uti-

liser l'équivalent astronomique des angles d'Euler. On dé�nit ainsi suessivement :

- la ligne des n÷uds : 'est la droite, intersetion du plan de l'orbite et du plan du iel.

- les n÷uds asendant et desendant : e sont les intersetions entre la ligne des n÷uds et l'orbite

de l'objet. Par onvention, le n÷ud asendant est franhi lorsque l'objet s'éloigne de l'observa-

teur, et le n÷ud desendant est franhi quand l'objet se rapprohe de e même observateur.
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Déteter et aratériser les exoplanètes

Figure 1.3 � Dé�nition des paramètres géométriques aratérisant l'orientation du plan du iel

par rapport au plan de l'orbite de l'étoile en mouvement.

- l'angle de position du n÷ud asendant, noté Ω : il dérit l'orientation de la ligne des n÷uds

dans le plan du iel par rapport au nord éleste. Cet angle est ompris entre 0 et 180 deg.
- L'angle d'inlinaison, noté i : 'est l'angle entre le plan de l'orbite de l'objet et le plan du iel.

I vaut 0 (ou 180 deg) lorsque le plan de l'orbite et le plan du iel sont onfondus, i est ompris

entre 0 et 90deg lorsque le mouvement apparent de l'objet dans le plan du iel se fait dans le

sens trigonométrique diret, et ompris entre 90 et 180deg dans le as ontraire.

On montre (Bordé (2003)) que la position de l'étoile dans le repère du plan du iel peut se

déduire de elle dans le plan de l'orbite par 3 rotations suessives (�g. 1.3) :

- une rotation d'angle -Ω autour de la ligne de visée,

- une rotation d'angle i autour de la ligne de visée,

- une rotation d'angle ω autour de la normale au plan de l'orbite.

Dans e as, l'expression de la trajetoire dans le plan du iel s'érit en oordonnées polaires

ave l'origine au entre de masse du système :

ρ = r

√

1 − sin2 I sin2(ν + ω) (1.5)

θ = arctan cos itan(ν + ω) + Ω (1.6)

il s'agit enore d'une trajetoire elliptique dont les paramètres déterminants sont les para-

mètres de l'orbite initiale (dans le repère de l'orbite) et la géométrie d'observation.

Pour déteter une exoplanète par la méthode astrométrique, il faut don être apable de

reonstituer la trajetoire apparente de l'étoile sur le plan du iel. En utilisant l'équation 1.4 et

en faisant l'approximation que la trajetoire réelle de l'étoile est irulaire et dans le plan du iel,

on peut aluler la valeur maximale de l'amplitude du mouvement qui s'érit :

δθ =
a∗
D

=
mp

m∗

.
ap

D
(1.7)

Où mp et m∗ sont les masses respetives de la planète et de l'étoile, ap est le demi grand

axe de l'orbite de la planète et D est la distane à la Terre de l'exo-système. On peut aluler la

valeur de δθ dans di�érents as (tableau 1.2)
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Objet a∗ (Rsol δθ à 5 p (mas) δθ à 10 p (mas) δθ à 15 p (mas)

Jupiter 1,07 1,00 0,50 0.33

Saturne 0,59 0,55 0,27 0.18

Neptune 0,33 0,31 0,15 0,10

Uranus 0,18 0,17 0,08 0,06

Terre 6,5 × 10−4 6,0 × 10−4 3,0 × 10−4 2,0 × 10−4

Tableau 1.2 � Amplitude du mouvement apparent induit par les planètes du Système Solaire

sur le Soleil si e dernier était vu à 5, 10, 15 parses.

Le tableau i-dessus (1.2) et les équations 1.5 et 1.6 montrent lairement que la méthode

astrométrique est d'autant plus sensible (i.e : l'amplitude du mouvement de l'étoile est d'autant

plus grand) que la planète est :

- massive,

- située à grande distane de son étoile.

Cependant, plus la distane de la planète à son étoile augmente, plus la période orbitale de la

planète, et par onséquent de l'étoile est grande (f. 3me loi de Kepler). Il en résulte que le temps

néessaire pour déteter la planète (une fration de la période de révolution de l'étoile) augmente

aussi drastiquement ave la distane de la planète à l'étoile. La méthode astrométrique n'en reste

pas moins l'une des rares méthodes sensibles à des objets de petite masse, à grande distane de

leur étoile.

Dans le as où le système est multiple (en pratique, dès qu'il y a deux planètes d'e�et ompa-

rable), la trajetoire de l'étoile devient rapidement omplexe (f. �g. 1.2), et la préision de sa

reonstitution limitée à la résolution des mesures.

Plusieurs tehniques sont possibles pour déterminer ave préision la position des étoiles dans

le iel, et par onséquent, leur mouvement propre. Le point ommun de toutes es tehniques

est la néessité de disposer d'un repère �xe, ou onsidéré omme tel, dans le iel. La di�ulté

prinipale réside évidemment dans la possibilité de trouver un objet �xe dans le iel à mieux que

la préision astrométrique de la mesure (typiquement, la miro seonde d'angle pour les instru-

ments les plus préis). La position des astres est ommunément repérée par rapport à des objets

lointains, si possible extragalatiques, pontuels. De nos jours, les systèmes de référene ultimes

sont onstitués par des quasars, des objets Ç quasi stellaires È (quasar = quasi star) qui sont en

fait des noyaux atifs de galaxies très lointaines. Par le passé, la position des étoiles prohes (leur

distane étant déterminée par la mesure de leur parallaxe) était mesurée par rapport à elle des

étoiles plus lointaines situées dans le hamp d'observation.

Les premières mesures astrométriques visant à déteter la présene de ompagnons de faible

masse oinident ave l'emploi systématique des plaques photographiques dans les observations

astrophysiques. Ainsi Peter Van de Kamp, qui a annoné en 1963 la détetion de deux planètes

autour de l'étoile de Barnard (l'étoile la plus prohe du Soleil après le système triple d'Alpha

du Centaure, dont l'une des omposantes, Proxima est l'étoile la plus prohe de notre Soleil),

a-t-il basé ses mesures sur l'analyse de plus de 2400 plaques photographiques prises entre 1916

et 1963 par les di�érents astronomes qui se sont suédés au télesope de 80 m de l'observatoire

de Sproul. Dans e as, la mesure onsiste à repérer sur la plaque photographique les oordon-

nées du photoentre des objets de référene (étoiles onsidérées omme Ç �xes È ) et de l'étoile

dont on veut déterminer le mouvement propre. Il ne reste plus qu'à reonstruire la trajetoire
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de l'étoile, soustraire le mouvement propre dû à la parallaxe (mouvement de la Terre dans le

Système Solaire) et au mouvement de l'étoile dans la Galaxie pour obtenir le mouvement ré�ex

de l'étoile dû à la présene éventuelle d'un planète. La prinipale di�ulté de ette méthode est

sa faible préision. La dimension des objets sur la plaque photographique est au mieux d'une

seonde d'angle (dimension de la tahe image en présene de turbulene atmosphérique faible),

et il est di�ile d'obtenir une mesure sur une plaque photographique à réponse non linéaire à

mieux que le dixième de ette tahe (soit 0.1 seonde d'angle), à omparer ave les valeurs don-

nées dans la 1.2. Même ave des mesures systématiques sur plusieurs années et ave l'utilisation

de améra életroniques (CCD), il est di�ile, du sol et ave des télesopes lassiques, d'obtenir

une préision astrométrique meilleure que 10 milliseondes d'angle, e qui reste trop pour espérer

déteter des planètes même géantes.

Les planètes annonées par Peter Van de Kamp restent enore à e jour non on�rmées malgré

l'avènement des tehniques de vitesse radiales bien plus préises que l'astrométrie sur des plaques

photographiques. Il est très vraisemblable que Van de Kamp n'a pas su maîtriser tous les biais

liés à la méthode.

Outre l'utilisation systématique des améras életroniques (CCD), qui ont permis d'améliorer

sensiblement la préision et la reprodutibilité des mesures astrométriques, deux tehniques ont

profondément révolutionné ette disipline :

- l'observation depuis l'espae,

- l'interférométrie.

L'observation depuis l'espae permet de s'a�ranhir de tous les phénomènes liés à l'atmo-

sphère. En partiulier, la turbulene, assoiée à la réfration di�érentielle de l'air induit des

�utuations de position de l'objet sur le plan du iel. L'intensité de es �utuations dépend des

onditions météorologiques d'observation et don de la qualité du site astronomique. Le satellite

européen Hipparos d'astrométrie globale a ainsi permis d'obtenir ave une préision de quelques

milliseondes d'angle la position et le mouvement propre de plus de 120000 étoiles dans la Ga-

laxie. Cette préision est à la limite de e qui est néessaire pour déteter des planètes géantes

(f. 1.2). Le projet européen GAIA devrait permettre en 2012 d'atteindre la préision de quelques

miroseondes d'angle. La reherhe de planètes géantes par astrométrie sera alors possible.

L'interférométrie est une tehnique qui utilise deux ou plusieurs télesopes dont on reombine

les faiseaux deux à deux pour obtenir des interférenes. De la mesure de es interférenes, on

déduit des informations sur la struture spatiale de l'objet à très haute résolution angulaire

(omme le ferait un télesope dont la taille serait équivalente à la distane entre les télesopes de

l'interféromètre). Dans son mode astrométrique, l'interférométrie permet d'obtenir une mesure

très préise de la position de l'objet dans le iel. Le shéma de prinipe de la méthode est

représenté sur la �g. 1.4.

La lumière issue de l'étoile dont on veut mesurer la position arrive sur le télesope 2 ave

un retard par rapport à la lumière qui arrive sur le télesope 1. Ce retard, dû à l'angle θ entre

la diretion de l'étoile et la ligne de base B entre les télesopes induit une di�érene de marhe

externe B.os(θ) entre les 2 faiseaux. Cette di�érene de marhe est ompensée par l'ation

sur la ligne à retard qui permet d'allonger ou de raourir le hemin optique suivi par la lu-

mière en provenane du télesope 1. La di�érene de marhe nulle (égalité entre les hemins

optiques suivis par la lumière issue des télesopes 1 et 2) est repérée par l'observation de la �gure

d'interférene (à droite sur la �g. 1.4). Elle orrespond au maximum de l'enveloppe des franges

d'interférene. La détermination préise de B au moyen d'une métrologie optique (préision de
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Figure 1.4 � Prinipe de l'astrométrie par interférométrie (desription dans le orps du texte).

l'ordre de quelques nanomètres), et la mesure de la di�érene de marhe externe (B.os(θ)) par
mesure du déplaement de la ligne à retard par rapport à la di�érene de marhe nulle (là en-

ore, ave une préision de l'ordre de quelques nanomètres) permet une détermination préise de

l'angle θ entre la base des télesopes et l'étoile sur le iel.

Dans la pratique, l'interférométrie, omme les autres méthodes fontionne de manière di�é-

rentielle, pour s'a�ranhir des e�ets de rotation diurne et de variation de la base durant l'observa-

tion. Dans e as, on mesure le mouvement astrométrique de l'étoile par rapport à une référene

supposée �xe. L'interféromètre doit alors pointer simultanément au moins 2 objets. Cette per-

formane devrait être réalisée dans le futur instrument PRIMA (Phase Referene Imaging and

Miro arseond Astrometry) sur l'interféromètre du Very Large Telesope européen (VLTI) qui

devrait entrer en servie en 2010. Les meilleures mesures astrométriques sont enore obtenues

atuellement par interférométrie radio ave des bases ontinentales (VLBI) où l'on obtient ou-

ramment des préisions astrométriques voisines de 100 µs d'angle. Les interféromètres optiques

et les futures missions spatiales dédiées qui vont entrer très prohainement en servie devraient

permettre d'obtenir des préisions astrométriques au moins 10 fois meilleures.

Une étape supplémentaire dans la quête de la préision astrométrique ultime onsiste à

onjuguer interférométrie et observations depuis l'espae. La mission amériaine SIM (et ses

di�érentes délinaisons : SIM-LITE, Planet hunter ... ) est un interféromètre optique spatial de-

vrait permettre vers 2020 d'obtenir une préision astrométrique meilleure que la miro seonde

d'angle (préision ultime annonée : 0,2 µas). Pour obtenir une telle préision, il est néessaire
de onnaître la longueur de la base ave une préision de quelques dizaines de piomètres (soit

une fration de l'épaisseur d'une ouhe atomique). Des e�orts onséquents de reherhe et de

développement sont atuellement mis en ÷uvre pour atteindre et objetif et permettre la mise

au point de la mission.

B. Véloimétrie radiale

L'astrométrie évoquée préédemment permet de mesurer et de reonstituer le mouvement

de l'étoile sur le plan du iel. Elle omet ependant le mouvement de l'étoile le long de la ligne

de visée, mouvement d'éloignement ou de rapprohement par rapport à l'observateur. Il est

ependant impossible d'observer depuis la Terre la position radiale de l'étoile sur l'axe de visée,

puisque, par dé�nition, le mouvement projeté sur le iel est nul. Cependant, il est possible de

mesurer la vitesse radiale de l'étoile par spetrosopie. L'expression de la vitesse radiale de l'étoile
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se déduit de l'équation 1.4 et du hangement de repère introduit au paragraphe préédent, qui

permet de passer du repère de l'orbite à elui du iel, aratérisé par les rotations d'angles -Ω, i,
et ω.
L'expression de la position de l'étoile sur la ligne de visée s'érit alors :

z(t) = r sin(ν(t) + ω). sin(i) (1.8)

En utilisant la seonde loi de Kepler (loi des aires) qui s'exprime, pour une orbite elliptique

de période P , de demi grand axe a, et d'exentriité e par la relation :

r2 dν

dt
= 2πP−1a2

√

1 − e2 (1.9)

et en dérivant l'expression de la position de l'étoile sur la ligne de visée par rapport au temps,

on obtient l'expression de la vitesse radiale de l'étoile Vr :

Vr =
2π

P

a∗ sin(i)
√

(1 − e2)
.[cos(ν + ω) + e. cos(ω)] (1.10)

Dans la suite, nous noterons :

K∗ =
2π

P

a∗ sin(i)
√

(1 − e2)
(1.11)

Dans le as à 2 orps que nous traitons, il est alors possible de déterminer à partir de

l'expression préédente, une expression qui est fontion de la masse de la planète, et la masse de

l'étoile. Cette expression s'obtient en utilsant la 3me loi de Kepler appliquée au système étoile +

planète :

a3(m∗ + mp)
−1 = P 2G(4π2)−1 (1.12)

ave a = a∗ + ap et m∗.a∗ = mp.ap. Il en résulte que :

a3
∗

= P 2G(4π2)−1.m3
p(m∗ + mp)

−2 (1.13)

et l'on obtient alors, en utilisant les équations 1.10 et 1.13 l'expression :

(mp sin(i))3

(m∗ + mp)2
=

P

2πG
K3

∗
(1 − e2)3/2 (1.14)

L'équation i-dessus montre que la mesure de la vitesse radiale (équation 1.10) ne permet pas

de déterminer simultanément m∗ et mp. Cependant, si l'on suppose d'une part que la masse de

la planète est négligeable devant la masse de l'étoile, et d'autre part que la masse de l'étoile peut

être estimée par un autre moyen (par exemple par positionnement de l'étoile sur le diagramme

HR), alors, on peut obtenir une estimation du produit mp.sin(i) :

mp sin(i) ∼ (
P

2πG
)1/3K∗.m

2/3
∗

√

1 − e2 (1.15)

On remarque que, quoi que l'on fasse, on ne peut s'a�ranhir de l'angle d'inlinaison du

système (i). La mesure des vitesses radiales ne donne don aès qu'à une valeur minimale de

la masse de la planète. Sauf dans le as partiulier où le système est vu par la tranhe et où la

planète est également détetée par son transit devant l'étoile, il n'est pas possible de détermi-

ner individuellement la masse des planètes. Cependant, en faisant l'hypothèse d'une orientation
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Objet mp (MTerre ap (u.a) a∗ RSol P (jours) K∗ (m.s−1)

Jupiter 317,83 5,2 1,07 4332,6 12,5

Saturne 95,15 9,54 0,59 10759,2 2,8

Uranus 14,54 19,18 0,18 30685,4 0,3

Neptune 17,23 30,06 0,33 60189 0,28

Terre 1 1 6,5 10-4 365,25 0,09

51 Peg B 130 0,05 0,004 4,23 50,2

Tableau 1.3 � Caratéristiques et vitesse radiale induite sur l'étoile pour di�érents objets pla-

nétaires.

aléatoire des systèmes planétaires par rapport au plan du iel, il est possible de s'a�ranhir sta-

tistiquement de l'orientation et d'obtenir une distribution en masse pour l'ensemble des planètes.

Dans le as d'une orbite irulaire (e=0), l'équation 1.15 peut s'érire numériquement :

mp. sin(i) ∼ 3, 5 × 10−2K∗.P
1/3etK∗ =

2π

P

mp

m∗

. sin(i).ap (1.16)

ave K∗ en m.s−1, P en années terrestres, et mp en masses de Jupiter. Le tableau 1.3 rassemble

les valeurs de K∗ dans di�érents as.

Toujours si l'on néglige la masse de la planète devant la masse de l'étoile, on peut également

déduire, à partir de la 3me loi de Kepler, le demi grand axe de l'orbite de la planète autour du

entre de gravité (don autour de l'étoile puisque dans ette approximation, ils sont onfondus)

en fontion de la masse de l'étoile et de la période orbitale :

ap = (
G

4π2
)1/3P 2/3m

1/3
∗ (1.17)

Comme le montre lairement le tableau 1.3, la mesure de la vitesse radiale d'une étoile pour

déterminer la présene d'éventuelles planètes est une méthode qui présente un biais vers :

- les objets massifs (K∗ est proportionnel à la masse de la planète),

- les objets prohes de leur étoile (K∗ est proportionnel à P−1/3, don d'autant plus grand que

P est petit).

La méthode des vitesses radiales est don, pour les objets massifs, omplémentaire de la méthode

astrométrique, plus sensible aux objets lointains. Tout omme pour l'astrométrie, la méthode né-

essite des observations régulières et une stabilité instrumentale ontr�lée dans le temps pour

déteter des objets à longue période.

Contrairement à la méthode astrométrique, et omme indiqué préédemment, la mesure de la

vitesse radiale ne permet de déterminer la masse qu'au sinus de l'angle d'inlinaison du système

près. Elle ne permet don pas d'observer des systèmes vus de fae. Signalons en�n qu'en as

de systèmes multiples, la vitesse radiale est globalement omposée de la somme des di�érentes

ontributions des planètes, à leur période de révolution. La détetion des systèmes multiples

(55 Canri, Upsilon AndromèdeÉ) s'e�etue don en faisant une analyse par omposantes de la

vitesse radiale ave soustration de la omposante prinipale et une analyse des résidus jusqu'à

atteindre le bruit sur la mesure.
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La mesure de la vitesse radiale d'une étoile est basée sur l'e�et Doppler-Fizeau : tout obser-

vateur qui reçoit une onde (quelle qu'en soit la nature) émise à la fréquene ν par une soure en

mouvement la perçoit à la fréquene ν + δν, ave δν positif (fréquene plus élevée don longueur

d'onde plus petite) si l'objet se rapprohe et négatif (fréquene plus basse don longueur d'onde

plus grande) si l'objet s'éloigne.

Une étoile est une soure d'ondes életromagnétiques : tout objet à une température T pos-

sède un spetre d'émission thermique dérit, dans le modèle du orps noir, par la fontion de

Plank. L'étoile en tant que soure d'ondes életromagnétiques peut don également être à l'ori-

gine d'un e�et Doppler-Fizeau. L'analogie ave les ondes sonores s'arrête ependant ii, ar les

ondes életromagnétiques sont des ondes transverses qui se propagent dans le vide, alors que les

ondes sonores sont des ondes longitudinales de ompression d'un milieu (l'air sur Terre) dont

elles ont besoin pour se propager (le son ne se propage pas dans le vide).

Dans la présentation relativiste de l'e�et Doppler-Fizeau, la longueur d'onde d'observation

s'exprime en fontion de la longueur d'onde de la soure par la relation :

λobs = λsource

√

1 + Vr/c

1 − Vr/c
(1.18)

où Vr est la vitesse radiale de la soure, omptée positivement lorsque l'objet s'éloigne, et c
est la vitesse de la lumière dans le vide. On déduit de l'expression préédente le déalage relatif

en longueur d'onde (ou en fréquene) :

∆λ

λ
=

Vr

c
= −∆ν

ν
(1.19)

Ainsi, pour un jupiter haud (Vr ∼ 50 m.s−1), le déalage relatif en longueur d'onde est d'en-

viron 1.5 × 10−7. La mesure de la vitesse radiale d'une étoile s'e�etue don par spetrosopie

haute résolution. Le spetrographe déompose le rayonnement issu de l'étoile en ses di�érentes

omposantes (les "notes" dans l'analogie ave les ondes sonores). La mesure du déalage des

longueurs d'onde s'e�etue en observant le déalage global des raies d'absorption des éléments

lourds dans le spetre de l'étoile. Compte-tenu de l'amplitude faible du déalage (δλ/λ ∼ 5×10−7

à 10−8 selon l'objet), deux onditions sont néessaires pour obtenir une préision su�sante :

- utiliser beauoup de raies pour l'analyse du déalage,

- disposer d'une référene en longueur d'onde pour alibrer le spetre et obtenir une mesure ab-

solue de la vitesse radiale, permettant une omparaison des résultats sur plusieurs années (temps

néessaire pour déteter des planètes à grande période).

Le premier point se traduit par des ontraintes sur la résolution spetrale du spetrographe (la

quantité λ/δλ où δλ est l'étendue spetrale ouverte par 1 élément du spetre). La résolution

spetrale doit être de plusieurs dizaines de milliers pour les meilleurs instruments atuels. Il y

a également une ontrainte sur le hoix des ibles. Les étoiles trop jeunes, ou trop haudes sont

di�ilement observables (ou ave une préision de mesure moindre) ar leur spetre ne présente

pas su�samment de raies �nes pour la mesure du déalage. Le seond point impose l'utilisation

d'une référene, généralement une lampe spetrale (thorium - argon), ou une ellule ontenant

un gaz dont le spetre d'absorption est onnue ave une grande préision (généralement une el-

lule ontenant des vapeurs d'iode). Dans l'une ou l'autre des solutions, la référene doit être par

essene stable et néessite un environnement thermique lui aussi stabilisé. La mesure s'e�etue

en superposant sur le déteteur du spetrographe, le spetre stellaire et le spetre de la référene.
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Objet a∗ (RSol δT∗ (s)

Jupiter 1,07 2,5

Saturne 0,59 1,37

Uranus 0,18 0,42

Neptune 0,33 0,76

Terre 6,5 × 10−4 0,0015

Tableau 1.4 � Amplitude des variations de période d'un pulsar d'une masse solaire en fontion

des planètes en orbite.

Les meilleurs instruments atuels (HARPS sur le télesope de 3.6 m de l'observatoire de La Silla)

permettent une mesure de la vitesse radiale ave une préision meilleure que 1 m.s−1, stable sur

plusieurs années.

C. Chronométrage de pulsars

La détetion du mouvement radial (le long de la ligne de visée pour un observateur sur

Terre) d'un astre entouré d'une ou de plusieurs planètes peut s'avérer simpli�ée si l'astre émet

périodiquement un signal, par exemple des ondes életromagnétiques. C'est le as notamment

des pulsars (pour "pulsating star"), qui sont des étoiles à neutrons résultant de l'explosion d'une

supernova et dont la partiularité est d'émettre des ondes életromagnétiques dans un �ne

qui balaie le iel au rythme de la rotation rapide de l'astre (quelques milliseondes à plusieurs

seondes), à l'instar des phares de marine, au bord des �tes. Certains de es pulsars sont visibles

depuis la Terre, ar leur �ne d'émission interepte à haque rotation la Terre. Ils se manifestent

alors par un signal périodique, qu'il est aisé de hronométrer. Si le pulsar est isolé, la distane

Terre-pulsar ne varie pas et la période du signal est rigoureusement onstante (aux mouvements

orbitaux de la Terre près). Si le pulsar est environné de planètes, tout omme les étoiles dont

nous avons parlé préédemment, il aura un mouvement de révolution autour du entre de masse

du système, de sorte qu'au ours de l'orbite, la distane Terre-pulsar va augmenter ou diminuer,

allongeant ainsi ou diminuant le temps de parours du signal du pulsar. Cette variation de

distane à parourir, et don de temps de parours, se traduit par une variation de la période du

pulsar au ours du temps. En supposant omme préédemment que le pulsar dérit une orbite de

demi grand-axe a∗ autour du entre de masse, inlinée d'un angle i par rapport au plan du iel

(i = 0 quand la trajetoire est dans le plan du iel), la variation de la période du pulsar s'érit :

δT∗ =
a∗ sin(i)

c
(1.20)

où c est la vitesse de propagation de l'onde du pulsar dans le vide (don la vitesse de la

lumière).

Ces variations de la période du pulsar, tout omme dans le as des variations de la vitesse

radiale, ont une période qui est imposée par les aratéristiques orbitales de l'objet en orbite

autour du pulsar.

Le Tableau 1.5 donne la valeur de δT∗ pour un pulsar d'une masse solaire ayant pour om-

pagnon les objets de notre Système Solaire à leur distane respetive).

Les mesures de variations de la période d'un pulsar dues à la présene d'un ou de plusieurs
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ompagnons sont d'autant plus préises que le pulsar est intrinsèquement stable. C'est le as

des vieux pulsars milliseondes dont la struture interne est stable mais qui sont ravivés par

l'arétion de matière d'une étoile géante rouge voisine (Davis et al. (1985)). Ce as onerne don

un petit nombre d'objets. C'est la stabilité de es pulsars qui permet atuellement d'y reherher

des ompagnons de plus faible masse détetables. Les préisions de hronométrage ouramment

atteintes sur es objets sont bien meilleures que la milliseonde (e qui est largement su�sant

pour déteter une planète même tellurique). Ainsi, la méthode a le potentiel de déteter des

planètes de la masse de la Lune. C'est d'ailleurs la simpliité et la préision de la méthode qui

explique qu'elle soit la première à avoir donné des résultats. Les premières planètes extrasolaires

détetées l'ont été autour de PSR 1257+12 dès 1992 (Wolszzan and Frail (1992)). La déouverte

�t ependant peu de bruit : l'environnement életromagnétique a priori très hostile du pulsar

laisse en e�et peut d'espoir quant à l'habitabilité de es planètes. De plus, ironie du sort, l'annone

de Wolszzan et Frail est intervenue le jour même où une équipe onurrente in�rmait un résultat

obtenu par la même méthode.

1.2.2 E�et d'une planète sur la photométrie de son étoile

Nous avons vu dans le hapitre préédent que la présene d'une ou de plusieurs planètes au-

tour d'une étoile pouvait être révélée de manière indirete en observant le mouvement de l'étoile,

induit par la planète. Dans ertains as, on peut également espérer déteter la présene d'une

planète par des e�ets induits sur la luminosité de l'étoile elle-même. Deux phénomènes prini-

paux peuvent être invoqués : le passage de la planète devant l'étoile (transit), ou l'ampli�ation

gravitationnelle d'une étoile de fond par une ible multiple.

A. Transits planétaire

Un système planétaire observé par la tranhe (plan de l'orbite perpendiulaire au plan du

iel) est un as partiulier très intéressant. En e�et, les planètes peuvent transiter devant leur

étoile et provoquer des miro-élipses détetables en mesurant ontinûment le �ux de l'étoile

(�gure 1.5). L'amplitude de l'extintion permet d'aéder au diamètre de la planète ave une

bonne approximation, tandis que la durée du phénomène ainsi que sa périodiité permettent de

remonter à la période de la planète et don à sa distane de l'étoile.

L'observation d'un transit planétaire n'est possible QUE si le système est vu par la tranhe.

Pour aluler la probabilité e�etive de voir un transit, onsidérons la �gure 1.6.

Le transit ne sera visible que si la ligne de visée interepte le ylindre de rayon ap et de hauteur

2r∗ onstruit sur l'orbite de la planète. En supposant l'orientation des systèmes planétaires

prohes uniforme par rapport au plan du iel, la probabilité pT d'observer e�etivement un transit

s'exprime alors omme le rapport entre la surfae du ylindre dérit préédemment (ensemble

des as favorables pour l'orientation de la ligne de visée) et la sphère de rayon ap (ensemble des

as possibles pour l'orientation de la ligne de visée). Dans le as d'une orbite irulaire, on en

déduit la relation :

pT =
2πap.2r∗

4πa2
p

=
r∗
ap

(1.21)

où r∗ est le rayon de l'étoile, et ap est le demi grand axe de l'orbite de la planète autour de

l'étoile. Cette relation peut également s'exprimer en fontion de la période de révolution orbitale

de la planète P, par appliation de la 3me loi de Kepler et devient :
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Figure 1.5 � Shéma de prinipe du transit d'une planète devant son étoile et ourbe photomé-

trique de l'étoile assoiée.

Figure 1.6 � géométrie de l'observation d'un transit.
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Figure 1.7 � Probabilité de transit d'une planète autour d'une étoile de type solaire en fontion

de sa distane à l'étoile (gauhe) et de sa période orbitale (droite).

Figure 1.8 � Géométrie du transit.

pT =
r∗

P 2/3
(

4π2

Gm∗

)1/3
(1.22)

Cette probabilité est représentée sur la �gure 1.7, dans le as d'une étoile dont le rayon est

égal au rayon solaire.

On remarque que la probabilité de transit déroît rapidement ave la distane (don la pé-

riode) de révolution de la planète. La détetion des planètes par l'observation de leurs transits

devant l'étoile sera don, indépendamment de toute onsidération instrumentale de détetabilité,

plus favorable pour les planètes à ourte distane. Ainsi, la probabilité d'observer le transit d'un

jupiter haud est d'environ 10% (période 3-4 jours) tandis que la probabilité d'observer le transit

d'une planète omme la Terre (période 365 jours) n'est que d'environ 0,5 %.

Pour aluler la durée du transit, nous allons faire l'hypothèse simpli�atrie que l'orbite est

irulaire, et onsidérer la géométrie de la �gure 1.8.

La durée du transit orrespond au temps néessaire pour parourir la orde de l'ar AB. Le

paramètre d'impat (noté b et non p pour éviter la onfusion ave les notations préédentes de

la période orbitale et de la probabilité de transit) est déterminé par l'inlinaison de l'orbite i par
rapport à la ligne de visée et la relation :

b.r∗ = ap. cos(i) (1.23)

La longueur l de la orde de l'ar AB vaut :
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Figure 1.9 � Durée d'un transit planétaire en fontion du demi grand-axe de l'orbite (gauhe)

et de la période orbitale (droite).

l = 2.r∗
√

1 − b2 (1.24)

Elle est parourue, dans le as d'une orbite irulaire de période P à la vitesse v = 2.π.ap/P .
On en déduit don la durée du transit : τAB = l/v, qui peut s'érire en remplaant P par son

expression en fontion de ap issue de la 3me loi de Kepler :

τAB =
2.r∗

√
1 − b2

G.m
1/2
∗

.a1/2
p =

(2π)2/3.2r∗
√

1 − b2

(G.m∗)1/3
.P 1/3

(1.25)

Les expressions préédentes s'érivent plus simplement, en onsidérant ap en unités astrono-

miques (distane moyenne Terre-Soleil), P en jours, m∗ et r∗ en unités solaires :

τAB = 13, 0
√

1 − b2.
r∗

m
1/2
∗

.a1/2
p = 1, 8

√

1 − b2
r∗

m
1/3
∗

P 1/3
(1.26)

La �gure 1.9 représente la durée d'un transit planétaire en fontion des aratéristiques

orbitales de la planète.

L'amplitude relative de l'extintion lors du transit est égale en première approximation au

rapport des surfaes apparentes de la planète et de l'étoile et s'érit don :

∆F

F
=
r2p
r2
∗

(1.27)

Ainsi, le transit d'une planète géante omme Jupiter provoque une extintion photométrique

de 1%, une planète tellurique omme la Terre une extintion de 0,01 % (10−4). Pour déteter

une planète par la méthode des transits, il faut don être apable d'e�etuer la photométrie de

l'étoile à mieux que l'extintion relative. Ainsi, pour déteter une planète géante, il faut avoir

une préision photométrique de l'ordre de la fration de pourent, tandis que pour déteter une

planète tellurique, il faut avoir une préision photométrique de l'ordre de quelques quelques 10−5.

Autant la détetion des planètes géantes est possible depuis le sol, où l'on peut atteindre des

préisions de l'ordre de 10−3, limitées par la turbulene atmosphérique, autant la détetion de

planètes telluriques par ette méthode ne peut s'envisager que depuis l'espae. La di�érene de

préision entre une observation depuis le sol et depuis l'espae est illustrée sur la �gure 1.10

représentant le même transit, elui d'une planète géante devant HD 209458.

Le potentiel de la méthode n'est pas limité à la seule identi�ation de andidats planètes. En

e�et, ouplée à la méthode des vitesses radiales (dont l'indétermination liée à l'angle d'inidene

du système par rapport au plan du iel est levée par l'observation du transit), la détetion du
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Figure 1.10 � Transit de HD 209458b observé (à gauhe) depuis le sol (Charbonneau et al.

(2000)) et (à droite) depuis l'espae ave le HST (Brown et al. (2001))

transit permet d'avoir aès :

- à la dimension de l'objet (amplitude de l'extintion),

- à sa masse (mesure en vitesses radiales),

- en onséquene, à la densité de l'objet, permettant ainsi au premier ordre la distintion entre

planète gazeuse et planète tellurique et au seond ordre de ontraindre les di�érents modèles de

struture interne planétaire.

Dans ertains as, lorsque l'observation peut être faite ave un bon rapport signal sur bruit,

il est possible par spetrosopie di�érentielle avant et pendant le transit de déterminer la ompo-

sition (ou tout au moins la présene de ertains éléments) de l'atmosphère de la planète. Cette

méthode est atuellement l'une des seules permettant d'avoir des informations sur la omposi-

tion atmosphérique de ertaines planètes géantes omme HD 209458 B ou D 189733 B. Signalons

également que la méthode des transits a été utilisée dans le domaine de l'infrarouge, en exploi-

tant le fait que la planète est élipsée lors du transit arrière (dit transit seondaire). La bonne

onnaissane des éphémérides du système permet par soustration du �ux avant le transit arrière

(planète + étoile) et pendant le transit arrière (étoile seule) de remontrer à quelques informations

spetrales sur l'objet. Cette méthode a été appliquée à e jour sur quelques objets, à l'aide du

télesope spatial Spitzer (IR thermique) ou du HST (Prohe IR). Elle a permis de ontraindre

le �ux émis par l'objet dans plusieurs bandes spetrales. Elle devrait être généralisée lors de la

mise en servie du JWST.

A e jour, il est existe plus d'une vingtaine de projets d'observation systématique de transits

depuis le sol, généralement ave de petits télesopes automatisés à grand hamp. Les di�ultés

prinipales dans e as sont la gestion d'une grande quantité de données et l'extration de la

photométrie relative des objets dans des onditions de prise de vue parfois très variées (in�uene

de la météorologie loale et alternane jour / nuit qui ne garantit pas la ontinuité des obser-

vations). Le projet A-STEP de programme d'observation depuis le Dome-C en Antartique est

un as extrême de es programmes d'observation au sol. Les bonnes onditions atmosphériques

assoiées à la longueur de la nuit antartique semblent de sérieux atouts pour e programme.

Toutefois, la préision photométrique ultime de tous es programmes semblent antonner la mé-

thode, depuis le sol, à la détetion de planètes géantes.

Deux missions spatiales permettant la reherhe de planètes par la méthode des transits sont

atuellement en vol :

- la mission COROT du CNES (f. suite de e manusrit).
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- La mission KEPLER de la NASA, lanée en mars 2009 qui devrait permettre de déteter des

planètes telluriques jusqu'à des périodes d'une année terrestre environ.

B. Mirolentilles gravitationnelles

Un des aspets les plus surprenants de la théorie de la relativité d�Einstein est le phénomène de

lentille gravitationnelle (Einstein (1936)). En e�et, Einstein introduit dans sa théorie l'équivalene

énergie matière , ave omme onséquene que le photon, le quantum d'énergie lumineuse, subit

les e�ets de la gravitation, tout omme la matière "lassique", baryonique et pesante que nous

onnaissons. Ainsi, un photon qui passe à la distane r d'un objet de masseM , supposé pontuel

subit une dé�etion α par rapport à sa diretion de propagation, donnée par la relation suivante :

α =
4GM

c2r
=

2Rs

r
(1.28)

où Rs est appelé "rayon de Shwarzshild" de la lentille gravitationnelle onstituée par la

masse pontuelle.

Ainsi don, quand un objet massif vient s'interaler entre l'observateur et l'objet observé,

l'image de e dernier est déformée par la masse du dé�eteur. L'amplitude du phénomène dé-

pend de la masse et de la position du dé�eteur. Quand le dé�eteur est su�samment massif

� dans e as, α est supérieur à la résolution de l'instrument d'observation � on parle de "ma-

rolentille" : l'image de l'objet est alors démultipliée en un nombre impair d'images seondaires.

Historiquement, 'est e type de lentille qui a d'abord été observé : l'image du quasar double

Q0957+561 obtenue par Huhra en 1985 laisse apparaître une struture multiple symétrique liée

à la présene d'une galaxie sur la ligne de visée (Huhra et al. (1985)). Quand la masse du dé-

�eteur est petite et que α est inférieur à la dimension angulaire de la tahe de di�ration de

l'instrument d'observation, on parle alors de "mirolentille" et on n'observe pas la démultiplia-

tion de l'image (qui pourtant existe), mais son e�et moyen qui se traduit par une ampli�ation

globale de l'intensité de la soure observée. La première observation de mirolentille gravitation-

nelle a été elle du quasar Q2237+0305 (Raine (1992)).

De manière tout à fait similaire, si un objet massif passe sur la ligne de visée d'une étoile, l'élat

de ette dernière va se trouver ampli�é par le phénomène dérit préédemment, révélant du

même oup la présene de l'objet qui fait o�e de lentille (�gure 1.11). Cet e�et d'ampli�ation

gravitationnelle peut don permettre d'observer de faon transitoire un objet indétetable en

dehors de l'événement de mirolentille.

L'ampli�ation gravitationnelle A est donnée par la relation suivante (Sakett 1999) :

A =
u2 + 2

u
√
u2 + 4

(1.29)

où u=θS/θE ave θS la distane angulaire entre la soure et le dé�eteur et θE le rayon

d'Einstein dé�ni par la relation :

θE = (
4GM

c2
.
dLS

dL.dS
)1/2

(1.30)

ave G, la onstante gravitationnelle, M , la masse de la lentille, c, la vitesse de la lumière,

dL la distane entre l'observateur et la lentille, dS la distane entre l'observateur et la soure et

dSL la distane entre la soure et la lentille.
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Figure 1.11 � L'événement d'ampli�ation gravitationnelle 98-SMC-01 déteté par l'équipe

MACHO et qui a permis d'atteindre une ampli�ation gravitationnelle d'environ 100. Cette

image représente l'objet pendant la phase d'ampli�ation (à gauhe) puis après l'ampli�ation

et le passage de la lentille (à droite). La dimension du hamp est d'environ 70 arse x 70 arse.

Cet événement très partiulier a été attribué à un petit dé�eteur binaire dans le petit nuage de

Magellan.

La variation d'intensité lumineuse de l'objet soure au ours du passage de la lentille est

représentée sur la �gure 1.12.

Dans le as d'une lentille simple, ette variation de lumière est symétrique et entrée sur la

position de l'étoile lentille. L'ensemble des positions apparentes de la lentille pour lesquelles le

�ux de l'étoile est ampli�é par un fateur 1,34 est un erle, dont le rayon est préisément le

rayon d'Einstein dé�ni par l'équation 1-30.

Cette méthode a été utilisée à partir de 1995 par di�érents groupes (EROS MACHOS, OGLE)

pour essayer de mettre en évidene la matière noire dans la Galaxie. L'hypothèse à véri�er est

que la matière noire est onstituée d'objets massifs ompats et non lumineux dont la masse

totale pourrait expliquer l'éart entre la masse déduite de la dynamique galatique et elle qui

est diretement observable (étoiles et gaz) .

Figure 1.12 � Courbe d'ampli�ation gravitationnelle théorique en fontion du temps dans le

as d'une lentille simple.
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Pour les hasseurs de planètes, le as intéressant est elui où le dé�eteur est aompagné

d'une ou de plusieurs planètes (lentille multiple). La struture de la zone d'ampli�ation perd

alors sa symétrie. Il apparaît, du fait de la présene de planètes un ontour entre l'étoile et la

planète appelé austique où l'ampli�ation gravitationnelle est théoriquement in�nie pour des

soures pontuelle omme des étoiles. Dans le as de la lentille simple (sans planète) le seul point

d'ampli�ation gravitationnelle in�nie est la position de la lentille elle-même, 'est à dire que la

soure, la lentille et l'observateur sont parfaitement alignés. Dans le as de la lentille multiple,

l'intensité apparente de la soure subit des variations importantes quand la trajetoire apparente

de la soure par rapport à la lentille avoisine ou franhit la austique . C'est la struture de

la ourbe d'ampli�ation gravitationnelle (�gure 1.13) et plus partiulièrement, l'étude de ses

artéfats (nombre, durée, intensité) qui permet de déterminer, par appliation d'un modèle om-

portant un nombre important de paramètres que l'on ajuste aux données, les aratéristiques de

la ou des éventuelles planètes (essentiellement la masse et la distane angulaire projetée). Les

barres d'erreur assoiées à ette méthode sont grandes.

Cette méthode, dans son prinipe, est très sensible et permet de déteter des planètes géantes,

par exemple, le andidat assoié à l'événement MACHO-97-BLG-41 dont la masse estimée est

d'environ 3 masses de Jupiter (Bennett et al. 1999). Elle permet également de déteter des pla-

nètes de masse plus faible (planètes telluriques). C'est par ette méthode que Beaulieu et al ont

déteté en 2005 l'objet OB-05-390 b (�gure 1.13), qui est atuellement l'une des planètes les plus

légères (5,5 MTerre à un fateur 2 près) jamais identi�ées autour d'une étoile autre qu'un pulsar

(Beaulieu et al. (2006)). La di�ulté dans e as réside dans le suivi de l'événement d'ampli�a-

tion gravitationnelle. Les équipes qui pratiquent la reherhe de planètes par ette méthode sont

don dépendantes d'autres équipes qui fournissent les ibles d'ampli�ation gravitationnelle dès

que l'événement débute. La reherhe de planètes néessite d'obtenir une ourbe la plus ontinue

possible de l'événement pour y reherher des artefats. Pour obtenir un éhantillonnage su�sant

(1 point par 1/2 heure environ) et une observation en ontinu de l'ampli�ation, une ollabo-

ration (PLANET) s'est montée et utilise plusieurs télesope de par le monde pour obtenir une

ouverture 24h/24 de l'événement.

La méthode de mirolentille gravitationnelle est plus sensible aux objets à distane moyenne

de leur étoile (quelques u.a.). Elle n'est pas adaptée pour les objets prohes (mais il y a la mé-

thode des transits et des vitesses radiales pour ela). Elle permet également préférentiellement la

détetion d'objets autour d'étoiles froides, ar la population stellaire des lentilles est dominée par

les objets de faible masse (et faible température). Ainsi, l'objet OB-05-390 B est-il en orbite à 2.6

u.a. d'un étoile froide (type spetral M). Compte tenu de la distane de l'objet, la température

à la surfae de ette planète ne doit pas exéder 50 K, e qui la ompare, dans notre Système

Solaire à un objet de type Pluton.

A e jour, seule les équipes OGLE et MOA ontinuent à fournir les alertes d'ampli�ation gra-

vitationnelle qui permettent, par un suivi approprié d'envisager la déouverte d'autres planètes.

La pérennité de la méthode dépend don de manière ruiale du maintien de es programmes

d'observation systématique.

1.2.3 Comparaison des di�érentes méthodes indiretes

Nous avons vu dans les paragraphes préédents les di�érentes méthodes de détetion indi-

rete de planètes extrasolaires, leur sensibilité ainsi que leur biais intrinsèque ou lié au hoix

de l'éhantillon d'observation. La �gure 1.14 résume les domaines de prédiletion des di�érentes
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Figure 1.13 � Courbe d'ampli�ation gravitationnelle de l'événement OB-05-390 dont l'artefat

est assoié à la présene autour du dé�eteur d'un objet de 5.5 MTerre (Beaulieu et al. (2006)).

méthodes d'observation dans un espae dont les dimensions sont la masse de l'objet et la distane

à son étoile entrale dans l'hypothèse d'une étoile de type solaire.

1.3 La détetion direte d'exoplanètes

Dans e paragraphe, nous allons nous intéresser à la détetion direte d'une exoplanète, dans

le sens où l'on est apable de déteter diretement des photons issus de la planète, et non pas

les e�ets de ette dernière sur l'étoile entrale. L'objetif de la détetion direte est de pouvoir

séparer les photons de l'étoile de eux de la planète pour faire une analyse spetrosopique et

déduire des informations sur la omposition de la planète, ou tout au moins de son atmosphère.

Strito sensu, ependant, la méthode des transits pratiquée dans l'infrarouge est une méthode de

détetion direte, notamment lors que l'on observe le transit seondaire (passage de la planète

derrière l'étoile). En mesurant le �ux avant et pendant e transit seondaire, on obtient, par

soustration, une mesure du �ux émis par la planète. Dans e paragraphe, nous nous limiterons

à la ollete et l'analyse des photons planétaires.

1.3.1 Choix du domaine spetral

Le hoix du domaine spetral pour l'observation direte est un ompromis entre le ontraste

entre l'étoile et la planète (typiquement de 10
4 à 10

10 selon la nature du ompagnon et le

domaine spetral, f. début du hapitre) et la résolution angulaire de l'instrument qui dépend

prinipalement de la dimension de son olleteur. La résolution angulaire limite est imposée par

la di�ration. L'image d'un point à l'in�ni par un télesope n'est pas un point mais une tahe

dont la forme et l'extension dépendent de la forme et de la taille de l'ouverture du télesope.

C'est l'extension sur le iel de la tahe de di�ration qui va limiter la apaité d'un télesope à

séparer la omposante stellaire et la omposante planétaire. Pour une ouverture irulaire sans

obstrution entrale, la tahe de di�ration a l'allure de la �gure 1.15.

Le rayon r de la tahe entrale de di�ration s'exprime par la relation suivante :
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Figure 1.14 � Shéma réapitulatif montrant les domaines de sensiblité des di�érentes méthodes

de détetion indirete.

Figure 1.15 � Allure de la tahe de di�ration donnée par une ouverture irulaire sans obs-

trution entrale.
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Domaine spetral Flux intégré reu sur Terre

(hors absoption atmosphérique)

0.3 � 2 µm 0,3 photon / s / m2

6 � 20 µm 10 photons / s / m2

Tableau 1.5 � Flux reu d'une Terre située à 10 parses du Système Solaire.

Figure 1.16 � Prinipe du oronographe de Lyot.

r = 1, 22
λ

D
(1.31)

où λ est la longueur d'onde d'observation et D est le diamètre de l'ouverture irulaire (miroir

primaire du télesope).

Pour Ç imager È un exosystème, ompte tenu de sa dimension spatiale, le ompromis se

résume �nalement à un hoix parmi 2 domaines :

- Le visible et le prohe IR : dans e as, le ouple étoile-planète est résolu spatialement ave

un télesope de quelques mètres de diamètre. La di�ulté est de s'a�ranhir du ontraste de

10
9 à 10

10 pour une planète tellurique. On utilise dans e as des tehniques de oronographie

ouplée ou non à de l'optique adaptative. - L'infrarouge thermique (autour de 10 µm). Dans

e as, le ontraste est optimal (10
7 pour une planète tellurique), mais il faut avoir reours à

l'interférométrie pour résoudre angulairement le ouple étoile planète, ar il faudrait un télesope

monolithique de plusieurs dizaines de mètres de diamètre pour résoudre le système.

Il faut également prendre en ompte le �ux lumineux des objets. Ce point est partiulièrement

important lorsque l'on veut onsidérer la question de l'imagerie des surfaes planétaires. Le

tableau ?? donne une estimation de e �ux.

Examinons maintenant les di�érentes tehniques de détetion direte, ainsi que l'instrumen-

tation assoiée.

1.3.2 La oronographie et l'optique adaptative

A. Un peu d'histoire : le oronographe de Lyot

Le oronographe a été inventé par Bernard Lyot au début des années 1930 pour pouvoir

observer la ouronne solaire en dehors des élipses (Lyot (1939)). La démarhe prinipale et

pourtant empirique qui a guidé son inventeur est de réduire au maximum la lumière di�usée et

di�ratée par les optiques. Le prinipe de et instrument est dérit sur la �gure 1.16
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Figure 1.17 � Coronographe de Lyot : (a) et (b) front d'onde et image dans les plans pupilles et

images suessifs. () en rouge, e qui reste dans le plan pupille seondaire, un anneau de lumière

éliminé par le masque pupillaire de Lyot. Tous les photons issues d'une soure plaée sur l'axe

optique dont don en théorie omplètement éliminés.

Toute l'astue de Lyot a été de re-imager le plan image primaire et de plaer dans le plan pu-

pille assoié un diaphragme pour éliminer les e�ets de la di�ration résultant du masque disposé

dans le plan foal image primaire. Cette méthode, onjuguée à la l'utilisation d'optiques de très

bonne qualité (homogénéité des verres et qualité du polissage) permet de réduire d'un fateur 10

à 100 l'intensité de la lumière di�usée dans l'instrument. Le oronographe de Lyot permet ainsi

d'observer la ouronne solaire à quelques minutes d'angle du limbe.

Du point de vue de la théorie de la formation des images, le prinipe du oronographe de

Lyot peut se dérire de la sorte (as 1D : �gure 1.17) :

- (a) plan pupille d'entrée : le front d'onde est éhantillonné par la pupille

- (b) plan image primaire : la réponse impulsionnelle (PSF) est le module au arré de la trans-

formée de Fourier de la pupille. Cette réponse impulsionnelle est multipliée par la transmission

du masque (1-Π où Π est la fontion porte), orrespondant à un masque à oultation entrale.

On a don dans e plan image :

image = PSF − PSF × Π (1.32)

- () plan pupille seondaire : la nouvelle pupille est la transformée de Fourier de l'image primaire,

'est à dire la transformée de Fourier de la fontion d'Airy (i.e. la pupille initiale) moins le

produit de onvolution de la transformée de Fourier de la fontion d'Airy (la pupille initiale)

ave la transformée de Fourier de la fontion porte (une autre fontion d'Airy ave une largeur

inversement proportionnelle à la largeur du masque. Le résultat est égal à 0 sur l'axe optique, et

il ne reste qu'un anneau (lumière di�ratée) qui est éliminé par le masque de Lyot pupillaire qui

peut s'érire :

pupil = Π − Π ⊗Airy (1.33)

le symbole ⊗ représente le produit de onvolution de deux grandeurs.

Cette méthode, ave quelques variantes a été reprise dans tous les oronographes solaires,

y ompris eux embarqués à bord des satellites type SOHO (Kouthmy (1988)) ainsi que pour

ertains oronographes stellaires qui, ouplés à des systèmes d'optique adaptative atteignent des

performanes remarquables (Malbet (1996)) telles la détetion d'un ompagnon situé à 10 rayons

d'Airy d'une étoile brillante, 105 fois plus lumineuse (Beuzit et al. (1997)).

Le oronographe de Lyot dans sa version stellaire, même s'il peut être e�ae jusqu'à 2 seondes

d'angle de l'étoile oultée, ave un télesope de la lasse 4 m, ne peut observer en deà de

ette limite. En e�et, plus on regarde près de l'étoile, plus le disque oultant doit être petit

et plus la di�ration qu'il engendre est importante, néessitant un masque pupillaire dont l'ou-

verture devient vite très petite. En pratique, le masque de Lyot ne peut ouvrir moins que le

disque d'Airy de l'étoile. Or 'est préisément dans ette région que l'on veut observer. Sauf
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Figure 1.18 � Prinipe du oronographe à 4 quadrants : a) allure du masque de phase (en

blan : pas de déphasage, en noir, déphasage de π) b) Image dans le plan foal image primaire )

amplitude omplexe après passage à travers le masque d) plan pupille seondaire avant le masque

de Lyot e) plan image seondaire f) partie entrale du plan foal image seondaire.

à utiliser un télesope de grand diamètre qui "super - résout" le système et à s'a�ranhir du

ontraste résiduel, la méthode originelle de Lyot ne peut pas être utilisée telle quelle pour la

reherhe de planètes telluriques, d'autant plus qu'augmenter la taille du télesope aroit les

performanes requise pour l'optique adaptative, indispensable pour une observation depuis le sol.

B. Le oronographe à masque de phase

Une alternative au oronographe de Lyot a été proposée par François et Claude Roddier en

1997 (Roddier and Roddier (1997)). Elle onsiste à remplaer le masque irulaire d'amplitude

dans le plan foal du oronographe de Lyot, par un masque de phase irulaire (le masque

modi�e la phase du front d'onde qui le traverse) plus petit, ouvrant la moitié (en surfae) du

disque d'Airy, et y appliquant un déphasage de π ahromatique ou tout au moins très faiblement

hromatique ompte tenu de la faible dispersion dans la bande spetrale hoisie. La lumière

stellaire est éteinte par interférene destrutive du fait de la symétrie de la soure par rapport

au masque (qui doit être parfaitement positionné sur la tahe image) et rejetée en dehors de la

pupille géométrique où elle est bloquée par le masque pupillaire de Lyot.

Plusieurs variantes de masques de phase ont été proposés. Parmi les plus prometteurs, il faut iter

le masque à 4 quadrants proposé par Daniel Rouan (Figure 1.18). Les performanes théoriques

d'un tel masque permettent d'envisager des extintions atteignant 101
0, jusqu'à l'intérieur de

la tahe de di�ration (Rouan et al. (2000)). Le gros avantage de ette géométrie de masque

est qu'elle est "spatialement" ahromatique (ontrairement au masque de Roddier, dont la taille

dépend de la longueur d'onde, ii, l'e�aité ne dépend pas de la taille de la tahe image mais

uniquement de la apaité à ahromatiser le déphasage de π réalisé par 2 des 4 quadrants du

masque).

Les oronographes, qu'il soient à masque d'amplitude ou de phase ont des pré requis om-

muns : la néessité que la soure stellaire soit parfaitement entrée sur le entre du masque, et

que l'image stellaire soit la plus symétrique possible. Tout éart à la symétrie se traduit par un
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Figure 1.19 � Prinipe du oronographe à apodisation d'amplitude induite par la phase. Le

faiseau est apodisé avant d'atteindre le premier plan foal où se situe le masque du oronographe.

Le faiseau est ensuite apodisé à l'inverse pour retrouver l'information de phase initiale ontenue

dans la pupille d'entrée du télesope. Il est ensuite imagé dans le plan foal de détetion.

résidu stellaire qui peut masquer l'image du ompagnon à observer. Il est don indispensable :

- de disposer d'une image la plus parfaite possible de l'étoile,

- de veiller en permanene au pointage de l'instrument par rapport au entre de l'étoile.

C'est pourquoi, tous les systèmes oronographiques atuels observant depuis le sol sont utilisés

onjointement ave des optiques adaptatives.

C. Le oronographe à apodisation d'amplitude induite par la phase

Le oronographe à apodisation d'amplitude induite par la phase - Phase Indued Amplitude

Apodization Coronagraph (PIAAC) en anglais - proposé par Guyon et al. est en fait la ombi-

naison de deux systémes optiques :

- un oronographe performant,

- un re-imageur de pupille pour adapter la pupille de sortie du télesope au oronographe.

Le onept du PIAAC vient de l'observation que la �gure de di�ration d'un télesope las-

sique onduit à la présene de lumière (anneaux de di�ration) loin de l'axe optique. De tels

anneaux de di�ration sont lasiquement éliminés ou réduits par des pupilles "apodisées" telles

les pupilles gaussiennes dont les bords adouis (en terme de transmission) réduisent les e�ets de

la di�ration. Le prinipal défaut de ette m éthode est une rédution drastique du �ux de la

soure du fait des modi�ations de la forme de la pupille et don de sa transmission globale.

Guyon a proposé d'apodiser la pupille par une modi�ation de la distribution de l'intensité dans

la pupille. Cette modi�ation de la distribution se fait par une distorsion globale du front d'onde

à l'aide de miroirs asphériques (Guyon (2003)). Cette apodisation se fait sans modi�ation de la

transmission globale de la pupille.

Conrètement, le PIAAC ombine un premier étage d'apdisation qui optimise la forme de la

pupille et un oronographe (qui peut être de phase ou d'amplitude). Le prinipe du PIAAC est

dérit sur la �gure 1.19. Le onept instrumental a été démontré au laboratoire et est atuelle-

ment en ours de test sur le iel. Ce onept peut être adapté au as d'une mission spatiale.

D. Optique adaptative et pointage préis : les lés de la performane

Du fait de la turbulene atmosphérique, l'image d'une étoile dans un télesope de grand dia-

mètre n'est jamais la �gure de di�ration théorique qu'impose la taille limitée de l'ouverture

du télesope. L'image de l'étoile est en fait la somme de multiples "tavelures" dont le nombre
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et la taille dépendent du niveau de turbulene (aratéristique du site et de l'implantation de

l'instrument) et de la dimension du télesope. Lors d'une pose longue, es tavelures donnent

une image intégrée nettement étalée dont la dimension est aratéristique de la turbulene. En

termes de résolution, la dégradation de l'image réduit les performanes de es télesopes à elles

d'instruments de diamètre plus modestes, typiquement quelques entimètres à quelques dizaines

de entimètres selon la qualité du site et la longueur d'onde d'observation. Pour une introdution

omplète sur l'optique atmosphérique, on se reportera à Léna 1996. La dégradation de l'image

en plusieurs tavelures traduit une dégradation de la surfae d'onde émise par l'étoile lors de la

traversée de l'atmosphère. Cette dégradation a�ete la phase de l'onde émise par la soure.

Une optique adaptative (�gure 1.20) est un système qui permet :

- d'analyser les dégradations de la phase des ondes à la traversée de l'atmosphère : 'est le r�le de

l'analyseur de front d'onde. Pour e faire, l'analyseur observe une étoile brillante dans le hamp.

Cette étoile sert de référene d'objet pontuel.

- de ompenser partiellement es dégradations au moyen d'un ou de plusieurs miroirs déformables

qui vont loalement, ajouter ou soustraire au front d'onde une phase de manière à restaurer la

planéité de e front d'onde telle qu'avant la traversée de l'atmosphère. Ces miroirs sont omman-

dés par un système asservi qui utilise l'information en temps réel issue de l'analyseur de front

d'onde pour aluler la orretion à imprimer via les miroirs déformables.

Les systèmes atuels dit "monoonjugués" orrigent la turbulene atmosphérique en la suppo-

sant limitée à une ouhe atmosphérique préise (un seul miroir adaptatif). Cette solution s'avère

insu�sante dès que l'on herhe à avoir du hamp autour de l'objet de référene. Des études sont

en ours pour mettre au point des systèmes dits "multionjugués" qui prennent en ompte la tur-

bulene à plusieurs altitudes dans l'atmosphère. Plusieurs paramètres permettent de quanti�er

l'e�aité d'un système d'optique adaptative. Parmi eux-i, itons le nombre de Strehl dé�ni

omme le rapport entre l'intensité maximale de l'image d'un étoile (i.e. de la fontion d'étalement

de point) et l'intensité maximale théorique de l'image limitée par la seule di�ration. Un Strehl

de 1 orrespond à une image omplètement ohérente et parfaite. Une image non orrigée par op-

tique adaptative a un Strehl faible qui dépend de l'intensité de la turbulene atmosphérique. Les

très bons systèmes d'optique adaptative atuels permettent maintenant d'atteindre des Strehl de

0.6. Les futurs projets de détetion et d'analyse de planètes extrasolaires depuis le sol néessitent

des Strehl d'au moins 0.9.

L'utilisation de oronographe néessite un front d'onde de bonne qualité, et don impéra-

tivement orrigé par optique adaptative lorsque l'observation se fait depuis le sol. Dans le as

partiulier de la oronographie à masque de phase, la ontrainte en pointage (positionnement et

entrage du masque) est très forte (le fontionnement de es systèmes est basée sur la symétrie

entrale de l'image stellaire par rapport au masque de phase). Cette ontrainte est remplie par un

miroir de basulement (tip-tilt) à réponse rapide en amont du système qui stabilise la position de

l'image dans le plan image, et d'une optique adaptative d'ordre supérieur qui restitue la qualité

de l'image.

La plupart des télesopes de la lasse des 8 m sont maintenant équipés de système d'optique

adaptative. Certains intègrent également les nouvelles générations de oronographes à masque

de phase. Citons en partiulier l'instrument NAOS-CONICA sur le VLTI. C'est et instrument

qui a permis à Chauvin et ollaborateurs de réaliser la première image d'un exo-système 2M1207

Chauvin et al. (2005). Cet instrument devrait être suivi d'ii quelques années par l'instrument

SPHERE, une optique adaptative à très haut rendement ouplée à un oronographe à 4 quadrants

. Ces innovations, prinipalement développées en Europe et plus partiulièrement en Frane

devraient à terme être intégrées également sur les instruments amériains.
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Figure 1.20 � Shéma de prinipe d'un système d'optique adaptative. Le front d'onde déformé

par l'atmosphère est analysé et les e�ets de la turbulene sont orrigés par l'ation sur un miroir

déformable (rédit ONERA).

1.3.3 L'interférométrie

Nous avons déjà vu dans le paragraphe onsaré à l'astrométrie, que l'on pouvait mesurer la

position et le mouvement propre d'une étoile par rapport à une référene �xe par interférométrie.

Dans e as on mesurait la position du paquet de frange d'interférene et la longueur de la base

pour en déduire l'information astrométrique. Dans e paragraphe, nous allons montrer omment

l'analyse de la struture des franges d'interférene permet d'extraire une information sur l'objet

lui-même et son environnement. Pour omprendre ette tehnique, il est néessaire d'apporter

quelques notions supplémentaires d'interférométrie.

A. Quelques notions d'interférométrie optique

A.1 : Cohérene spatio-temporelle de 2 ondes.

Lorsque deux soures de lumière sont ohérentes entre elles, leur superposition produit un

phénomène appelé Ç interférene È. Dans e as, l'intensité n'est pas en tout point la somme

des intensités des deux faiseaux pris séparément, mais résulte d'une fontion d'interférene que

nous expliiterons plus loin.

On dé�nit mathématiquement la notion de ohérene spatio-temporelle par une quantité appelée

"degré omplexe de ohérene spatio-temporelle", notée γ12(τ) qui s'exprime par la relation :

γ12(τ) =
< E(P1, t+ τ)E∗(P2, t) >

[< |E(P1, t)|2 >< |E(P2, t)|2 >]1/2
(1.34)

Dans ette relation, E(P,t) est le hamp életrique (notation omplexe) au point P à l'instant

t, <E(P,t)> est la moyenne temporelle de e hamp, et τ désigne le retard de l'onde 1 sur l'onde

2. γ12(τ) est une grandeur omplexe dont le module est ompris entre 0 (auune ohérene) et 1

(ohérene totale). Dans ette expression, si P1 = P2 et τ di�érent de 0, on explore la ohérene
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Figure 1.21 � Shéma de prinipe d'un interféromètre à deux télesopes type VLTI. Les faiseaux

issus des deux télesopes sont aheminés jusqu'à la reombinatrie par une série de miroirs (train

optique). La di�érene de marhe est ajustée au moyen d'une ligne à retard. (soure : site internet

de l'ESO : www.eso.org).

temporelle de l'onde, si τ = 0 et P1 di�érent de P2, on explore la ohérene spatiale de l'onde.

A.2 : Interféromètre et visibilité

En astrophysique observationnelle, un interféromètre (�gure 1.21) est avant tout un instru-

ment qui mesure le degré de ohérene spatio-temporelle du hamp életromagnétique émis par

une soure et éhantillonné par deux télesopes.

Les positions P1 et P2 sont elles des deux télesopes, le retard τ est obtenu en modi�ant la

on�guration de l'observation (position de l'objet sur le iel et réglage de la ligne à retard).

Si I1 et I2 sont les intensités dans les deux bras de l'interféromètre et si d = c.τ est la di�érene

de marhe alors l'intensité à la sortie de la reombinatrie s'érit :

I(d) = I1 + I2 + 2
√

I1I2Re(γ12(d/c)) (1.35)

La mesure de I(d) permet pour haune des positions P1 et P2 de mesurer le degré omplexe de

ohérene (tout au moins sa partie réelle). Dans le as de deux ondes planes monohromatiques de

longueur d'onde λ, spatialement et temporellement ohérentes, l'expression préédente devient :

I(d) = I1 + I2 + 2
√

I1I2. cos(
2πd

λ
) (1.36)

Cette expression est l'équation lassique de l'interférométrie.

Dans la pratique, on enregistre tout ou partie d'un "interférogramme" (�gure 1.22) obtenu en

�xant la position P1 et P2 et en faisant varier τ (à l'aide de la ligne à retard).

On mesure ave le graphe de I(d) une quantité appelée "visibilité", notée V et qui se dé�nit

par la relation :

V =
Imax − Imin

Imax + Imin
(1.37)
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Figure 1.22 � Exemple d'interférogramme obtenu en balayant la di�érene de marhe au moyen

d'une ligne à retard. Pour une di�érene de marhe supérieure à +/- 5 mirons, il n'y a pas de

ohérene temporelle. La ohérene spatiale n'est pas totale (visibilité d'environ 0.7).

En l'absene de perturbation instrumentale, la visibilité est une mesure du degré de ohérene

mutuel. Dans la pratique, la visibilité expérimentale (mesurée) est le produit de trois termes :

- la visibilité intrinsèque de l'objet,

- un terme lié à la fontion d'instrument de l'interféromètre,

- un terme lié aux perturbations atmosphériques (as d'une observation au sol) ou à l'environ-

nement.

Les 2 derniers termes sont estimés en observant un objet dit "alibrateur", une étoile dont on

onnaît la visibilité intrinsèque, généralement une étoile non résolue ave la base de l'interféro-

mètre don spatialement omplètement ohérente (visibilité intrinsèque de 1).

On peut trouver dans la littérature di�érentes études sur les fateurs qui dégradent la visi-

bilité, en partiulier la turbulene atmosphérique. Nous ne dérirons don pas e point plus en

détail dans e texte.

A.3 De la visibilité à la struture de la soure :

La relation entre l'observable (la visibilité expérimentale) et la soure astrophysique est ob-

tenue en invoquant le théorème de Zernike-Van Cittert qui peut s'énoner de la sorte :

Si les dimensions linéaires de la soure de rayonnement quasi-monohromatique ainsi que la

distane entre les deux points onsidérés de l'éran (ii la distane entre les deux télesopes, i.e.

la distane entre P1 et P2) sont petites devant la distane soure-éran (soure-Terre), le module

du degré omplexe de ohérene (la visibilité expérimentale) est égal au module de la transformée

de Fourier spatiale de l'intensité de la soure normalisée à l'intensité totale de la soure.

Autrement dit, il existe une simple relation de Fourier entre la struture spatiale de la soure

et la fontion de visibilité mesurée à plusieurs bases di�érentes (plusieurs fréquenes spatiales)

(Figure 1.23).

Dans la pratique, 'est au problème inverse qu'il faut faire fae. On trae la ourbe de visibi-

lité et l'on remonte, généralement par adaptation d'un modèle à la struture et aux paramètres
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Figure 1.23 � Relation entre la struture spatiale d'un objet et la fontion de visibilité mesurée.

L'interféromètre permet de mesurer la visibilité en fontion de la longueur de la base. On obtient

alors des points sur la ourbe de droite. On ajuste un modèle sur es points et on remonte ensuite

à la struture de la soure par transformation de Fourier inverse.

de la soure. Par exemple, dans le as d'une soure stellaire, le modèle le plus simple est elui

d'un disque uniformément élairé. Dans e as, l'interpolation des points de mesure de visibilité

permet de remonter au diamètre de la soure (détermination de la position du premier zéro de

la fontion de visibilité). Cela néessite bien évidemment que la soure soit résolue par l'inter-

féromètre 'est à dire que la dimension angulaire de l'objet soit plus grande que la résolution

angulaire assoiée à la base de l'interféromètre (la grandeur λ/B où B est la distane entre les

télesopes et λ est la longueur d'onde d'observation).

Il faut ependant noter que l'espae diret (le plan du iel, dont les oordonnées sont notées x et

y) omme l'espae de Fourier assoié (elui des fréquenes spatiales, dont les oordonnées onju-

guées de x et y sont notées u et v, on parle alors de plan (u,v)) sont des espaes à 2 dimensions

que l'on éhantillonne point par point. Il est don néessaire pour reonstruire une représentation

orrete de l'objet astronomique de disposer de plusieurs bases d'observation possibles (plusieurs

distanes entre les télesopes) mais également plusieurs orientations de es bases par rapport au

plan du iel pour ouvrir la seonde dimension. Dans la pratique, 'est généralement la rotation

de la Terre qui modi�e l'orientation des bases �xes, omme 'est le as en partiulier pour le

VLTI. Dans le as d'un interféromètre spatial, il faut envisager plusieurs distanes entre les té-

lesopes, mais aussi plusieurs orientations de es bases par rapport au plus du iel (néessité de

pouvoir faire tourner l'interféromètre ou tout au moins l'orienter autour de l'axe de la ible).

L'une des di�ultés de la méthode interférométrique par mesure de visibilité (outre la me-

sure des visibilités elles-mêmes ave une bonne préision, nous l'avons vu), est la néessité de

disposer de modèles préis qui permettent d'étudier la visibilité et ses variations, en partiulier

en fontion de la longueur d'onde d'observation (modèles hromatiques). Alors qu'il n'est pas

néessaire de onnaître systématiquement la visibilité de manière absolue, il est souvent très utile

voire indispensable d'étudier les variations relatives de ette grandeur en fontion de la longueur

d'onde.

B. Détetion de planètes par modulation de la visibilité

Une étoile et une planète en orbite peuvent être onsidérés omme un ensemble de deux

soures inohérentes entre elles, ave un ontraste élevé. Dans e as, la visibilité de et ensemble

observé par interférométrie est égale à la somme des visibilités pondérées par l'intensité relative

des soures. Mathématiquement, ette visibilité s'exprime par la relation (Bordé 2003) :

V 2 =
V 2

1 + V 2
2 + 2rV1V2 cosψ

(1 + r)2
avecr =

I2
I1

(1.38)

V1 et V2 étant les visibilités des objets seuls, I1 et I2 leurs intensités respetives et ψ traduit
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Figure 1.24 � Fontions de visibilité de systèmes binaires pour un ontraste variant de 1 (en

haut à gauhe) à 1000 (en bas à droite) en passant par 10 (en haut à droite) et 100 (en bas à

gauhe) d'après Bordé 2003.

la position angulaire du système étoile planète par rapport à la ligne de base de l'interféromètre.

Cette fontion de visibilité est représentée graphiquement sur la �gure 1.24.

Déteter des objets de très faible luminosité (fort ontraste) néessite don une mesure de

visibilité extrêmement préise. Les préisions maximales sur quelques observations sont de l'ordre

de 10−3.

C. L'interférométrie annulante

L'interférométrie annulante enore appelée interférométrie en frange noire ou oronographie

interférentielle di�ère uniquement de la méthode dérite préédemment par la tehnique de re-

ombinaison. Le shéma d'un tel interféromètre est représenté sur la �gure 1.25. Ce onept a

été proposé par Braewell (Braewell (1978)).

Considérons deux télesopes T1 et T2, qui, individuellement et du fait de la di�ration, ne

résolvent pas le ouple étoile planète. Pointons les deux télesopes dans la diretion exate de

l'étoile, et reombinons sur une reombinatrie optique les faiseaux issus des deux télesopes.

Dans la diretion de l'étoile (dans laquelle les deux télesopes sont pointés), le front d'onde arrive

simultanément sur T1 et T2. Si on reombine les deux faiseaux, ils seront en phase et l'on réalisera

des interférenes onstrutives. Si on rajoute un déphaseur de π ahromatique dans l'un des bras

de l'interféromètre (par exemple le bras issu de T2), on reombinera les 2 télesopes en opposition

de phase, autrement dit les interférenes seront destrutives et l'on éteindra tout e qui provient

de la diretion de l'étoile (et en partiulier le �ux de l'étoile). Dans la diretion de la planète (qui

fait un angle θ ∼ 0.1 arse typiquement pour un analogue terrestre autour d'une étoile à 10 p),

on induit un retard de T1 par rapport à T2 égal à D. sin(θ) où D est la distane entre les deux

télesopes. Si on adapte D (déplaement des télesopes), on peut faire en sorte qu'à une longueur

d'onde moyenne (par exemple au milieu de la bande spetrale, ou à deux longueurs d'onde bien

déterminées pour maximiser la ouverture spetrale) la di�érene de marhe D. sin(θ) ompense

le déphasage de π introduit dans le bras qui ontient T2. On réalise alors, dans la diretion de

la planète des interférenes onstrutives. En résumé, un tel instrument permet d'observer un

objet faible, situé en dehors de l'axe optique où la transmission théorique est nulle. La réponse

d'un tel instrument est représentée sur la �gure 1.26. Dans sa version originale, l'interféromètre

de Braewell était mis en rotation de manière à e que le signal de la planète soit modulé par
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Figure 1.25 � Shéma de prinipe d'un interféromètre en frange noire. La lumière en provenane

de la diretion de pointage (l'étoile) arrive simultanément sur les deux télesopes. Le déphaseur

ahromatique de π assure une interférene destrutive sur la reombinatrie. La lumière issue

d'un point hors axe de pointage (de la planète) arrive sur le télesope 1 ave un retard par

rapport au télesope 2 ar elle doit parourir un hemin supplémentaire (D. sin θ). En adaptant

la distane entre les télesopes (en faisant varier D), on peut ompenser le déphasage de π par

le hemin optique supplémentaire, de sorte que l'interférene est onstrutive dans la diretion

de la planète. On a don un instrument dont la transmission est nulle sur l'axe de pointage, et

réglable entre 0 et 1 autour de la diretion de pointage.

rapport aux fuites de lumière de l'étoile (du fait de la dimension non nulle de l'étoile et de la

taille �nie de la zone de transmission nulle, l'extintion de l'étoile n'est pas parfaite.)

Dans la pratique, un interféromètre en frange noire et son système de détetion assoié (qui

peut être en prinipe un déteteur monopixel) se omportent omme un photomètre dont la

transmission spatiale est donnée sur la �gure 1.26. En partiulier, la mesure e�etuée par et

instrument est une mesure de �ux, qui est la somme de plusieurs ontributions :

- l'objet hors axe (par exemple la planète),

- les fuites de l'étoile (ar la frange entrale n'est pas parfaitement noire et l'étoile parfaitement

pontuelle), et les bruits et variations assoiés,

- d'autres ontributions liées à la soure, par exemple une partie du disque zodiaal dans le as

d'un système planétaire,

- l'émission thermique (dans le as où es longueurs d'onde sont gênantes) de l'instrument.

La partiularité du traitement à e�etuer est d'essayer d'extraire es di�érentes ontributions

pour pouvoir isoler la omposante liée à l'objet hors axe que l'on herhe à déteter et analyser.

Une tehnique lassique onsiste à jouer sur la géométrie des signaux (l'émission d'un disque

de lumière zodiaale est globalement entro-symétrique par rapport à la arte de transmission,

alors que l'émission d'une planète ne l'est pas). Pour e faire, on observe le système ave plu-

sieurs orientations de l'interféromètre et on disrimine les di�érentes ontributions. Une autre

possibilité est d'utiliser une modulation interne entre plusieurs sous interféromètres.

Le onept d'interférométrie en frange noire est à la base de la proposition de mission spatiale

DARWIN et de son homologue amériain TPF (Terrestrial Planet Finder).

Il est intéressant de noter que du point de vue instrumental, les deux onepts interféro-

métriques "mesure de visibilité" et interférométrie en frange noire peuvent potentiellement être
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Figure 1.26 � Carte de transmission d'un interféromètre en frange noire à deux télesopes

(interféromètre de Braewell). L'étoile est plaée sur la frange sombre (elle est éteinte), la planète

sur une frange brillante.

oniliés dans un même instrument. En partiulier, le déphaseur ahromatique n'est pas rédhi-

bitoire pour la mesure de la visibilité expérimentale. Il faut dans e as limiter l'exploration

des franges d'interférene à un petit nombre de franges dont on détermine les aratéristiques

(amplitude et phase) par une méthode tout à fait omparable à la méthode lassique de mesure

de la visibilité.

1.3.4 Interférométrie et imagerie : les hypertélesopes

Nous avons vu que la résolution spatiale d'un télesope est intrinsèquement limitée par la

di�ration et en pratique, par le diamètre du télesope. Or, la taille des instruments est limitée

par la tehnologie atuelle à :

- des télesopes de 10 à 42 m de diamètre au sol (projets d'Extremely Large Telesopes atuels

de l'ESO). Le plus grand télesope atuel est un système multi miroirs à pupille elliptique (10x11

m) : le Hobby Eberly Telesope, légèrement plus grand que les deux télesopes Kek (10 m de

diamètre). Les plus grands télesopes monolithiques sont les 2 miroirs du Large Binoular Teles-

ope (8.4 m de diamètre haun).

- des télesopes de quelques mètres de diamètre dans l'espae (JWST devrait avoir un diamètre

d'environ 6.5 m. C'est l'instrument spatial observant dans le visible / infrarouge le plus grand

jamais onstruit ou en ours de onstrution).

Cependant, pour envisager l'observation de systèmes planétaires dans l'infrarouge thermique,

ou même l'imagerie direte des surfaes exoplanétaires dans le visible, il est néessaire de dispo-

ser de diamètres nettement plus grands, mais aussi de surfaes olletries plus importantes ar

les �ux planétaires sont faibles. On se trouve onfronté rapidement à la limite des instruments

monolithiques ou tout au moins à pupille onnexe (tous les points de la pupille sont joignables

sans sortir de la pupille).
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Taille de l'image Surfae olletrie Base minimale Temps d'intégration

16 x 16 px 20 000 m2 450 km 3 minutes

32 x 32 px 20 000 m2 900 km 12 minutes

64 x 64 px 20 000 m2 1800 km 50 minutes

128 x 128 px 80 000 m2 3600 km 50 minutes

256 x 256 px 320 000 m2 7200 km 50 minutes

512 x 512 px 1 300 000 m2 15 000 km 50 minutes

1024 x 1024 px 5 000 000 m2 30 00 km 1 heure

Tableau 1.6 � Paramètres pour l'imagerie d'une planète tellurique à dix parses. La taille mini-

male des instruments néessaire à l'imagerie planétaire montre lairement qu'il faut abandonner

l'idée d'instruments monolithiques et étudier les possibilités d'imagerie par interférométrie.

Le tableau 1.6 donne la base minimale (limite de di�ration) ainsi que la surfae olletrie

néessaires pour imager la surfae d'une planète omme la Terre à une distane de dix parses,

à la résolution spatiale orrespondante (donnée en nombres de pixels). Les hypothèses de alul

sont les suivantes :

- image d'une planète omme la Terre autour d'un analogue solaire dans le domaine spetral du

visible / prohe IR (0.1 photon/s/m2 sur Terre dans la bande spetrale [0.3 - 1µm℄), en trois

ouleurs pour obtenir une information hromatique (végétation, ontinents, éansÉ)

- Le temps d'intégration doit être su�samment ourt pour Ç geler È la possible rotation de la

planète et éviter un �ou de l'image. Dans e alul, le temps d'intégration est limité à une heure

mais il peut être adapté à la ible si la période de rotation est onnue.

- L'observation de la planète est limitée par le bruit de photon ave un rapport signal / bruit de

10 par pixel. En onséquene, un �ux moyen de ent photons planétaires par pixel brillant est

néessaire (on obtient ave ette hypothèse relativement forte une estimation des aratéristiques

minimales de l'observation).

- Une Terre à 10 parses a un diamètre angulaire de 8.5 10−6 seonde d'angle

- La transmission globale de la haîne photométrique (inluant le télesope et le rendement du

déteteur) est supposée égale à 0.2.

Le onept d'imagerie par interférométrie est assez anien, et plusieurs on�gurations ont

été proposées. Cependant, pour disposer de hamp autour de la ible, seule la on�guration de

Fizeau est adaptée. Elle reste ependant très di�ile à mettre en ÷uvre ar elle néessite un

système optique qui garantisse une parfaite homothétie entre la pupille d'entrée et la pupille de

sortie, et e d'autant plus préisément que la résolution spatiale est grande (le nombre de pixels

de l'image est élevé). Si ette homothétie n'est pas respetée, le hamp est limité à la diretion

de pointé (entre de l'image).

Par ailleurs, si l'on onsidère les bases néessaires pour imager des planètes (plusieurs entaines

de kilomètres), on se trouve onfronté à la néessité d'utiliser des télesopes de petite taille

(quelques mètres de diamètre) séparés par de grandes distanes (sauf à utiliser un nombre très

grand de télesopes). En onséquene, si l'on veut respeter l'homothétie entre la pupille d'entrée

et de sortie de l'instrument, l'image sera très pauvre, et peu exploitable en terme de fréquenes

spatiales (la ouverture en fréquenes spatiales est donnée par la fontion d'auto orrélation de

la pupille, qui présente beauoup de trous dans l'espae des fréquenes si on utilise des petits

télesopes séparés de grandes distanes). Autrement dit, l'image sera de piètre qualité ar onte-

nant peu de fréquenes spatiales.
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Figure 1.27 � Shéma de prinipe d'un hypertélesope. Plusieurs petits télesope synthétisent

une ouverture plus grande (shématisée par une seule lentille). L'image intermédiaire (FF) est

pauvre en fréquenes spatiales ar la pupille est faiblement éhantillonnée. Le densi�ateur de

pupille (L1 + GT + L2) permet de donner une PSF omparable à elle d'un télesope monoli-

thique dont la taille est elle ouverte par les petits télesopes. Ce gain se fait au détriment du

hamp d'observation. Un ompromis doit être fait entre hamp et ontenu fréquentiel.

Une solution élégante pour l'imagerie à très grande résolution spatiale a été proposée par La-

beyrie, et onsiste à onjuguer les apaités d'imagerie des télesopes lassiques ave la résolution

angulaire des interféromètres. Ce onept baptisé "hypertélesope" (�gure 1.27) est omposé de

plusieurs petits télesopes qui pavent le miroir �tif d'un télesope plus grand (à la manière des

interféromètres de Fizeau). Un dispositif baptisé "densi�ateur de pupille" permet d'aroître

la ouverture fréquentielle en opérant une a�nité sur les sous pupilles de la pupille d'entrée de

l'hypertélesope. Certes, on perd l'homothétie pupillaire (don on réduit le hamp d'observation),

mais tout l'intérêt du dispositif est de trouver le juste ompromis entre hamp et ouverture fré-

quentielle. L'autre partiularité des hypertélesopes est que le miroir primaire pavé par les petits

télesopes individuels est sphérique (pour des raisons de simpli�ation du problème). Un orre-

teur optique (orreteur de Mertz) est alors employé pour rétablir une on�guration stigmatique

à l'in�ni et restaurer le hamp.

Le onept d'hypertélesope est atuellement en ours de démonstration. Le projet Carlina

devrait permettre d'ii quelques années de le valider et de permettre la dé�nition des premiers

instruments ave des bases de quelques entaines de mètres dans un premier temps. L'extension

de e onept à des bases kilométriques voire plus et en partiulier dans le adre d'une utilisation

spatiale doit s'aompagner d'e�orts omplémentaires en termes de vol en formation. En e�et,

un hypertélesope dans l'espae ne peut se onevoir, pour de grandes bases, ave une struture

rigide. Les télesopes éhantillonneurs devront don être autonomes en fontionnement, et en

positionnement. L'ensemble de l'instrument devra être maintenu en position notamment lors du

pointage et de l'observation. Plusieurs études sont en ours, notamment dans le adre du projet

DARWIN (interféromètre en frange noire) pour valider des idées onernant le vol en formation.

Quoi qu'il en soit, imager la surfae d'une exoplanète tellurique reste une opération très di�ile

qui néessitera plusieurs générations d'instruments pour devenir réalité. Des étapes intermédiaires

seront néessaires, omme l'imagerie du système planétaire omplet. Heureusement, il n'est pas

néessaire d'imager la surfae de la planète pour avoir des informations spetrosopiques sur la

planète elle-même et don pour pouvoir l'étudier. C'est don ette voie moins déliate qui sera à

privilégier dans un premier temps.
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1.3.5 La détetion radio

On pose généralement le problème de la détetion direte des exoplanètes en termes de

ontraste et de séparation angulaire. C'est d'ailleurs de ette manière que nous avons abordé

le sujet. Il existe un domaine spetral où le ontraste entre le �ux stellaire et le �ux planétaire

peut être très faible : 'est elui des ondes radio, en partiulier, le domaine des ondes déamé-

triques. En e�et, les planètes magnétisées produisent des émissions aurorales non thermiques

(interations entre des partiules hargées et le hamp magnétique au niveau des p�les, 'est e

phénomène qui est responsable des aurores boréales sur Terre), dont l'intensité est omparable, à

es fréquenes, à l'émission de l'étoile elle-même. Ces émissions aurorales sont très partiulières :

- Elles ont une durée typique de 30 à 300 ms pour les planètes de notre système solaire,

- Leur spetre en fréquene est relativement uniforme et large (de moins de 20 kHz à plus de 40

MHz ) ave une puissane spetrale typique omprise entre 0.1 et 100 W Hz-1 orrespondant à

une densité de �ux variant de 0.4 à 400 Jy .

La détetion des émissions aurorales des planètes du système solaire ou extrasolaires est e-

pendant rendue très déliate par la présene de deux soures prinipales de signaux parasites :

- les �utuations du fond du iel d'origine galatique qui ont une température de brillane très

élevée (30000 à 50000 K à 25 MHz)

- les signaux parasites d'origine terrestre (et humaine). Ces signaux ont la partiularité d'être

limités à des bandes de fréquene relativement étroites ; ette aratéristique dépend bien évidem-

ment de la qualité de l'émetteur. Citons par exemple les postes CB qui saturent omplètement

une bande de fréquene autour de 27 MHz. En revanhe, les bandes onsarées à es émissions

sont nombreuses, dispersées et en perpétuel développement.

De plus, à es longueurs d'onde, la résolution angulaire est très faible : le lobe de l'antenne,

relativement large (environ 1 degré pour une antenne de 1km de diamètre, on détete alors dans

le lobe de l'antenne à la fois le signal de l'étoile et elui de la planète) ontribue à augmenter

la part du fond galatique dans le signal déteté. Il est intéressant de noter que dans e as, e

n'est pas le bruit de la haîne de détetion qui impose la sensibilité de la méthode, mais bien les

signatures galatiques et les signaux parasites. Les déteteurs, par exemple, travaillent à tempé-

rature ambiante.

Les radio-astronomes ont proposé une stratégie d'observation adaptée à es signaux et ara-

térisée par les points suivants :

- une surfae réeptrie importante pour diminuer la dimension angulaire du lobe de l'antenne.

En pratique 'est le réseau UTR-2 de l'institut de radio-astronomie de Kharkov (Ukraine), a-

tuellement le plus étendu, qui est utilisé en attendant la mise en servie des futurs LOFAR (LOw

Frequeny ARray) et SKA (square Kilemetri Array). UTR-2 possède une aire e�etive d'environ

50000 m2 pour la branhe Nord-Sud.

- L'utilisation de spetrographe aousto-optique permettant d'obtenir des diagrammes temps-

fréquene ave des résolution temporelles (temps d'intégration) d'environ 250 ms et spetrales

de quelques dizaines de KHz. La brièveté des émissions aurorales interdit les temps d'intégra-

tion longs, ar dans e as, on augmenterait sensiblement la part des signaux parasites et du

fond galatique dans tous les éhantillons. Il apparaît plus judiieux d'intégrer sur des périodes

ourtes, d'une durée omparable à elle des émissions, et à éliminer les éhantillons vides pour

ne onserver dans l'intégration que les éhantillons ontenant du signal.

- L'utilisation d'une proédure d'observation et d'un traitement informatique poussé des données
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qui permet d'éliminer les signaux parasites. Il s'agit grossièrement de déteter les signaux d'ori-

gine terrestre par observation de deux régions voisines du iel, l'une sur l'axe (don ontenant

la ible astrophysique) et l'autre en dehors de l'axe. Cette tehnique est possible à Kharkov ar

l'ensemble des lignes à retard du réseau permet de pointer dans deux diretions séparées angu-

lairement de 1 degré et d'observer dans deux lobes simultanément.

Compte tenu du niveau des signaux de fond et parasites, et en utilisant la méthode dérite

i-dessus, on peut montrer que l'on pourrait déteter ave l'UTR-2 Jupiter à environ 0.2 par-

se e qui est malheureusement insu�sant pour espérer déteter des planètes extrasolaires (pour

mémoire, l'étoile la plus prohe de notre Soleil, Proxima du Centaure est située à environ 1.3 par-

ses). En revanhe, Zarka a également montré que l'on pouvait, dans le as des planètes géantes

prohes de leur étoile (les jupiters hauds), invoquer un méanisme générant des émissions radio

103 à 105 plus fortes que elle de Jupiter. Dans e as, on peut espérer déteter des émissions

jusqu'à 20-25 parses environ e qui rend la méthode nettement plus attrative.

Une série d'observations a été faite sur l'UTR-2, mais le traitement omplexe des données

n'a pas permis à e jour d'identi�er formellement des andidats. La mise en servie du futur

réseau SKA devrait permettre d'améliorer la sensibilité de la méthode en réduisant la taille du

lobe d'antenne, et par onséquent, le niveau du fond galatique.
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Chapitre 2

CoRoT : Réglages de la améra et

ontr�le de la qualité des images

2.1 La mission CoRoT

L'observatoire CoRoT (Baglin et al., 2009) est une mission spatiale réalisée dans le adre

d'une ollaboration entre la Frane et un ensemble de partenaires internationaux (Allemagne,

Belgique, Autrihe, Espagne, Brésil et Europe, via l'ESA1). La maîtrise d'÷uvre de l'ensemble

de la mission a été assurée par la Frane, via le CNES2, aujourd'hui responsable des opérations

en vol et de l'exploitation du satellite.

CoRoT (�g. 2.1) a été lané ave suès le 27 déembre 2006 depuis le osmodrome de Baï-

konour par une fusée Soyouz/Starsem 2-1b, et plaé sur une orbite polaire à 896 km d'altitude

qu'il parourt en 6184 seondes. Après une phase de mise en station et de véri�ations en orbite,

CoRoT est entré en mode observations au début février 2007.

L'objetif sienti�que de CoRoT est double :

- étudier la struture interne des étoiles par l'observation de leurs modes de pulsation : on appelle

ette disipline sienti�que "astérosismologie",

- déteter et aratériser des planètes extrasolaires par la méthode des transits (Rosenblatt, 1971)

détaillée dans le hapitre préédent.

Dans les deux as, 'est la tehnique de la photométrie de préision à haute résolution temporelle

qui est utilisée : les pulsations stellaires se traduisent par des ondes de ompression dans le plasma,

dont la température et par onséquent la luminosité se trouvent modi�ées, e qui provoque des

variations globales de luminosité de l'étoile. Le passage d'une exoplanète devant le disque stellaire

(transit planétaire) provoque une miro-élipse et don une baisse de luminosité de l'étoile.

Pour la détetion planétaire, l'observation d'une diminution brutale et périodique du �ux

stellaire ne su�t pas à onlure quant à la nature du phénomène. La transition planète étoile via

le domaine des naines brunes se fait pratiquement à rayon onstant. Il faut don un programme

omplet de suivi au sol pour on�rmer l'existene du transit planétaire et in �ne, déterminer

la masse du possible ompagnon, qui on�rme ainsi sa nature planétaire. L'une des prinipales

di�ultés de la méthode des transits, réside dans la pratique dans le nombre important de phé-

nomènes astronomiques qui peuvent être onfondus ave des transits planétaires :

1European Spae Ageny : Agene Spatiale Européenne
2Centre Nationale d'Etudes Spatiales
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Figure 2.1 � Vue d'artiste de la mission CoRoT.

- l'ativité de l'étoile : le dé�lement de tahes stellaires lors de la rotation de l'étoile, analogues

aux tahes de notre Soleil est un phénomène périodique (à la période de rotation de l'étoile) qui

se traduit également par des baisses de luminosité. Une disrimination peut être faite en obser-

vant la durée du phénomène (le transit de la tahe dure la moitié de la période de rotation), ou

son hromatisme. En première approximation, une tahe solaire peut être onsidérée omme une

zone plus froide de la photosphère. La variation de luminosité est don hromatique, à l'inverse

du transit planétaire qui, lui, est toujours en première approximation ahromatique (en faisant

l'hypothèse que le rayon de l'étoile est ahromatique, e qui reste vrai si la bande spetrale n'est

pas trop large). Dans le as de CoRoT, e point a été étudié par Bordé (2003).

- les binaires à élipse : dans le as où la ible prinipale est une binaire à élipse, deux as

peuvent se présenter pour que l'amplitude du transit soit omparable au as planétaire : les deux

étoiles sont de taille omparable et le transit est rasant, ou bien l'une des étoiles est une géante

et l'autre est une naine. Dans tous les as, 'est l'analyse de la forme du transit, la présene

(éventuelle) d'un transit seondaire, et l'étude de la hromatiité de l'événement qui permettent

dans une grande partie des as, de tranher.

- les binaires à élipse de fond : ompte tenu de la surfae apparente sur le iel de l'image stellaire

(la PSF de l'instrument ouvre typiquement 300 arse2), il est possible d'avoir dans le hamp

des binaires à élipse de magnitude bien plus élevée. Un transit équatorial d'une binaire à élipse

dont l'éart de luminosité ave la ible prinipale s'élève à 5 magnitude a la même amplitude

relative que le transit d'une planète géante autour d'une étoile naine (1%). Ces as sont éliminés

par une observation photométrique préise du ontenu du hamp par des tehniques de haute

résolution angulaire.

L'une des partiularités de la mission CoRoT est la grande omplémentarité entre les obser-

vations photométriques spatiales et les observations de suivi au sol. Un programme omplet a

été mis en plae par le onsortium pour induire ette synergie (Deleuil et al. (2006)).
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2.1.1 Photométrie relative à grande préision : l'instrument de CoRoT

CoRoT est la troisième mission de la �lière Minisat du CNES, basée sur la plateforme PRO-

TEUS. La harge utile (�g. 2.3) d'une masse voisine de 300 kg est omposée :

- d'un télesope hors axe : l'absene d'obstrution entrale et d'araignée portant le miroir se-

ondaire visent à éviter la présene d'aigrettes de di�ration, partiulièrement gênantes dans le

as des étoiles brillantes qui saturent le CCD. La pupille d'entrée du télesope a une surfae de

588m2 et équivaut en terme de di�ration à elle d'un télesope de 27 m de diamètre.

- d'un ba�e à forte réjetion (seul un photon en dehors du hamp du télesope sur 1013 atteind

le déteteur) monté à l'avant du télesope et servant à éviter la lumière di�usée par la Terre et

la Lune le long de l'orbite.

- d'un objetif dioptrique qui reprend l'image du télesope. La foale équivalente du télesope, du

fait de sa oneption et notamment du hamp large qu'il doit observer dépend de la position de

l'image dans le hamp. Ainsi, la surfae foale du télesope n'est pas plane. A haque diretion

de d'observation par rapport à l'axe optique du télesope orrespond une image foale à une

distane spéi�que. L'objetif dioptrique a pour but de reprendre l'image foale omplexe du

télesope pour la rendre plane et mesurable par un apteur plan.

- du blo foal proprement dit, situé derrière l'objetif dioptrique (�gure 2.2), omposé de 4

CCD 2048x2048 fabriqués par EEV. 2 de es CCD sont dédiés au programme exoplanètes. Les

CCD exoplanètes sont surmontés d'un système disperseur de la lumière omposé d'un bi-prisme

qui déompose l'image de haque étoile en un petit spetre (d'une largeur d'environ 13 pixels)

permettant une photométrie hromatique pour haune des ibles du hamp. Les ontraintes de

foalisation di�érentes dans les deux voies font que les CCDs des deux programmes sont dans

des plans di�érents (présene d'une ale, aussi appelé "marhe", dans le support des CCDs).

Le dimensionnement de ette marhe est l'un des points qui sera abordé dans le paragraphe

onernant les réglages.

- de l'életronique de ommande de la améra et de l'ordinateur de bord. Pour des questions de

redondane, il existe 2 haînes életroniques distintes à bord, haune hargée de la gestion et

de la photométrie d'un CCD pour les exoplanètes et d'un CCD pour l'astérosismologie. Chaque

haîne se ompose entre autres, d'un boîtier permettant la leture partielle des CCD dans les

masques photométriques (BEX) et d'un proesseur (DPU) permettant de réaliser la photométrie

à bord. En mode "observation" lassique, seuls les résultats de la photométrie ainsi que quelques

"imagettes" (20 fenêtres de 15 x 10 px par CCD) sont transmis. En dehors des séquenes de mise

à poste et de on�guration de l'instrument en début de run d'observation, CoRoT ne fournit pas

"d'images" omplètes des hamps observés.

L'ensemble de l'instrument de CoRoT a été onçu pour garantir les spéi�ations de stabilité

photométriques dé�nies dans le doument de Spéi�ation Tehnique de Besoin de l'instrument

(appelé par la suite STB instrument).

Pour des raisons de volume de télémétrie et de temps de leture et de traitement, on ne

transmet pas l'ensemble du ontenu des CCDs. Les CCDs sont fenêtrés et la photométrie dans

haque fenêtre (dans haque masque photométrique) est e�etuée à bord puis transmise au sol

sous la forme de ourbes de lumière. La surfae et la forme des masques photométriques sont

optimisées pour haque étoile à partir de ritères de rapport signal / bruit par rapport au fond

de iel et au bruit de leture du CCD, en tenant ompte de :

- la magnitude des ibles,

- la position des images dans le hamp (variation de la forme de la PSF),

- l'environnement de la ible dans le hamp (présene d'étoiles prohes onsidérées omme des
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Figure 2.2 � Shéma du blo foal montrant la disymétrie entre les voies exoplanétes et sis-

mologie. Le bi-prisme permet de disperser l'image des étoiles sur la voie exoplanètes (image du

haut). L'image est enregistrée sur les CCDs (image en bas).

Figure 2.3 � Vue CAO de l'instrument de CoRoT
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ontaminants dans le masque photométrique).

Ce travail a été réalisé au LAM par A. Llebaria et P. Guterman.

L'instrument permet d'obtenir des ourbes de lumières en 3 ouleurs (appelées bleu, vert et

rouge) orrespondant á une oupure de la PSF dispersée par le bi-prisme en 3 zones selon les

ritères suivants :

- rouge : 30 % +/- 8 % des photo-életrons orrespondant aux photons inidents les moins

dispersés,

- bleu : 45 % +/- 15 % des photo-életrons orrespondant aux photons inidents les plus dispersés

- vert : la zone de la PSF située entre le rouge et le bleu. Cette zone, doit impérativement avoir

une largeur d'au moins un pixel.

Du fait de la forme partiulière des masques adaptés à haque ible (dans une limite de 256

masques par CCD), la photométrie produite par CoRoT ne peut se omparer ible à ible, et

enore moins être ramenée à un standard photométrique (ex : système Johnson ou Stromgren).

2.1.2 Produits sienti�ques de la voie exoplanètes

Dans son mode de fontionnement standard (mode observation), la voie exoplanètes de Co-

RoT fournit prinipalement les données suivantes :

- des ourbes de lumières stellaires hromatiques (3 ouleurs) éhantillonnées à 512 s,

- des ourbes de lumières stellaires hromatiques (3 ouleurs) éhantillonnées à 32 s,

- des ourbes de lumières stellaires en bande large (1 ouleur) éhantillonnées à 512 s, il s'agit

dans e as des étoiles les plus faibles (mv > 15)

- des imagettes 15 × 10 px (20 imagettes atuellement par CCD) éhantillonnées à 32 s dont

on peut extraire des ourbes photométriques par une analyse a posteriori. Il s'agit en général

des étoiles les plus brillantes voire faiblement saturées pour lesquelles on espère une photométrie

enore meilleure que la photométrie embarquée (en partiulier par orretion de ertains e�ets

instrumentaux loaux tels les pixels hauds).

L'éhantillonnage temporel des ourbes de lumière n'est pas forement uniforme : ompte

tenu de la apaité de la télémétrie, seules quelques entaines de ourbes de lumière peuvent

être éhantillonnées à 32 s. Le passage en mode sur-éhantillonné (32 s) passe par la mise à jour

en temps réel d'une liste de andidats prioritaires réatualisée par l'analyse au �l de l'eau des

données. Cette liste ontient les andidats transits identi�és par le mode alarme de l'instrument

(Détetion au �l de l'eau des andidats les plus visibles).

La �gure 2.4 représente la ourbe de lumière hromatique (rouge, vert, bleu, et somme des

trois ouleurs) d'une ible observée durant un run ourt.

2.1.3 Premiers résultats sienti�que de la voie exoplanètes de CoRoT

Il ne s'agit pas dans e paragraphe de faire une présentation exhaustive des résultats de la

voie exoplanètes de CoRoT. Ce n'est pas l'objet de e manusrit. Il eut été ependant dom-

mage d'évoquer la mission et son instrument sans en iter les prinipaux résultats. Du fait du

nombre important d'observations omplémentaires requis pour on�rmer la nature d'un andi-

dat transit et de la volonté de l'équipe CoRoT de ne publier que des andidats pour lesquels la

aratérisation a été poussée le plus loin possible, nous n'évoquerons ii que les andidats publiés.
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Figure 2.4 � Une des ourbes de lumière de CoRoT observée durant un run ourt de 3 se-

maines environ. De haut en bas : photométrie rouge, vert, bleu, et blanhe (somme des 3 ourbes

préédentes)
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À e jour, 7 planètes CoRoT ont été annonées. Leurs aratéristiques sont regroupées dans

le tableau 2.1. La partiularité de es détetions est bien évidemment la préision que l'on peut

Nom Période (J) Demi gr.

axe (u.a.)

Masse

(MJup)
Rayon

(RJup)
Référenes

CoRoT-1b 1,5089557 0,0254 1,03 1,49 Barge et al. (2008),

Alonso et al. (2009)

CoRoT-2b 1,7429964 0,0281 3,31 1,465 Alonso et al. (2008),

Bouhy et al. (2008)

CoRoT-3b 4,2568 0,057 21,66 1,01 Deleuil et al. (2008)

CoRoT-4b 9,20205 0,09 0,72 1,19 Aigrain et al. (2008),

Moutou et al. (2008)

CoRoT-5b 4,0378962 0,04947 0,467 1,388 Rauer et al. (2009)

CoRoT-6b 8,89 3,3 1,15 Fridlund et al. (in

prep)

CoRoT-7b 0,853585 0,0172 0,0151 0,15 Leger et al. (2009)

Tableau 2.1 � Prinipales aratéristiques des planètes déouvertes par CoRoT.

avoir sur les aratéristiques des planètes (rayon, estimation de la masse par vitesse radiale sans

indétermination sur l'inlinaison du système), e qui rend haune des planètes CoRoT singulière,

même pour des objets "lassiques" omme les jupiters hauds (CoRoT-1b, 2b et 4b).

Inontestablement, es sont CoRoT-3b et CoRoT-7b qui sont les objets les plus attratifs :

- CoRoT-3b, ave une masse de plus de 20 fois la masse de Jupiter, est onsidéré omme une naine

brune, 'est à dire un objet de transition entre une étoile de faible masse et une planète géante. La

limite étoile - naine brune est lassiquement �xée à 80 fois la masse de jupiter (masse minimale

pour obtenir au ÷ur de l'objet, une pression et une température su�santes pour amorer les

réations de fusion de l'hydrogène). La limite naine brune - planète est généralement �xée à 13

fois la masse de jupiter (masse minimale pour obtenir au ÷ur de l'objet, une pression et une

température su�santes pour amorer les réations de fusion du deutérium). CoRoT-3b n'est pas

la première naine brune détetée. En revanhe, 'est la première fois que l'on peut déterminer

le rayon et la masse de l'objet, sans avoir reours à des modèles photométriques, prenant en

ompte l'âge (inonnu) de es objets et don que l'on peut déterminer sans ambigüité la nature

de l'objet.

- CoRoT-7b : 'est la plus petite planète déouverte par CoRoT et dont on ait pu mesurer le

diamètre ave préision par la méthode des transits, tout instrument onfondu (en attendant

Kepler). Des mesures réentes en vitesse radiale (Queloz et al, soumis à A&A) ont permis de

ontraindre la masse de CoRoT 7b (inérieure à 5 masses terrestres). Cette mesure est loin d'être

faile à réaliser ar l'étoile h�te est très ative (plus de 2 % de variabilité intrinsèque sur la

ourbe de lumière CoRoT. Ave un rayon de l'ordre de 1,7 rayon terrestre, CoRoT-7b a une

densité d'environ 1,6 fois la densité terrestre, e qui la range dans la atégorie des exoplanètes

telluriques dont la struture interne est très vraisemblablement faite de fer et de siliates, omme

pour la terre. CoRoT-7b fait l'objet de nombreux travaux de modélisation a�n de déterminer sa

struture interne, et les paramètres physio-himiques à sa surfae. Plusieurs publiations par

Lammer et al., Léger et al., Shneider et al. sont en ours de préparation. Le suivi en vitesse

radiale a permis également d'identi�er un seond ompagnon planétaire, non déteté dans la

ourbe de lumière mais qui porte ependant le nom de CoRoT-7 ar appartenant au même

système planétaire que CoRoT-7b.
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D'autres andidats planètes sont en ours de suivi au sol pour on�rmer leur nature et leurs

paramètres.

2.2 Réglage de la améra : position du problème, dé�nition du

besoin et philosophie des réglages

2.2.1 Position du problème

Nous avons vu dans le hapitre préédent que la partie optique de l'instrument de CoRoT

est omposée :

- d'un télesope hors d'axe dont la surfae foale n'est pas plane (la position longitudinale de

l'image dépend de la diretion de l'objet visé dans le hamp par rapport à l'axe optique),

- d'un objetif dioptrique à 6 lentilles dont le but et de reformer l'image foale issue du télésope

sur le plan des déteteurs,

- du blo foal regroupant les 4 déteteurs CCD, 2 par programme sienti�que ; sur la voie exo-

planètes, un système disperseur à bi-prisme a été ajouté de manière à permettre la photométrie

stellaire en 3 ouleurs (photométrie hromatique).

Par la suite, nous appellerons "améra", l'ensemble blo foal + objetif dioptrique.

Chaque sous-système étant individuellement intégré, réglé, et ayant les performanes atten-

dues, la performane globale de l'instrument dépend de manière ritique de l'assemblage de es

sous-systèmes. Les degrés de liberté permettant le réglage �nal à e niveau sont :

- l'épaisseur de la ale située au niveau de la bague d'interfae entre le télesope et la améra qui

permet de régler la foalisation globale de l'ensemble,

- l'épaisseur de la ale plaée sous les CCDs du programme sismologie dans le blo foal et qui

permet de faire varier la défoalisation di�érentielle entre la partie du hamp dédié à la sismologie

stellaire et elle dédiée aux exoplanètes.

L'épaisseur de es deux appendies peut-être déterminée théoriquement ave une grande

préision à l'aide de logiiel de simulation optique. Les aratéristiques du télesope (surfae

d'onde en sortie de télesope en fontion de la position de la soure, position des images foales...)

sont onnues et fournies par l'industriel en harge de la réalisation du télesope. Cependant,

ompte tenu de la omplexité du problème, du nombre de paramètres à prendre en ompte

(préision sur la onnaissane des paramètres des sous-systèmes et préision sur la onnaissane

des indies des matériaux notamment) et de la sensibilité de la qualité des images aux variations

de foalisation, il est néessaire de ontr�ler expérimentalement la qualité des images ave les

vrais améras (blos foaux + objetifs dioptriques, modèles de quali�ation et de vol). La qualité

des images est régie par un ensemble de ritères, dé�nis par les sienti�ques et garantissant la

�abilité des mesures sienti�ques (ompatibilité du signal ave sa haîne de mesure).

2.2.2 Dé�nition du besoin en réglage

Les besoins en réglages sont dé�nis par un ensemble de ritères sur la qualité des images.

Ces ritères sont omplétés par une série de véri�ations de ertaines propriétés qui déoulent

de l'appliation de es ritères. L'ensemble de es ritères est regroupé dans un doument appelé

Spéi�ation Tehnique de Besoin des réglages de l'instrument et est présenté dans les para-

graphes suivants.
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Critères de réglages de la voie sismologie

Ces ritères et véri�ations onernent 80 % du hamp optique utile de la voie sismologie. La

soure de référene est une étoile de type spetral G2 et de magnitude 5,7 en entrée de télesope

(à ramener à l'entrée de l'objetif dioptrique).

C1 - sismo, Critère de réglage 1 :

Radiométrie : Il faut obtenir une intensité maximale de 91000 életrons partout dans le hamp

pour un temps d'intégration de 0.8 s. Le réglage devra avoir le soui de maximiser la réponse en

intensité (tahe la plus petite possible).

C2 - sismo, Critère de réglage 2 :

Il faut obtenir une tahe de l'étoile ( à 98% de l'énergie totale) tenant dans un arré de 30 × 30

pixels

V1 - sismo, Véri�ation 1 :

Le rapport entre le signal du pixel le plus brillant et le signal moyen de la tahe doit être inférieur

à 2,5.

Critères de réglages de la voie exoplanètes

Ces ritères et véri�ations onernent 80 % du hamp optique utile de la voie exoplanètes. La

soure de référene est une étoile de type spetral K0 et de magnitude 14 en entrée de télesope

(à ramener à l'entrée de l'objetif dioptrique).

C1 - exo, Critère de réglage 1 :

Foalisation : la largeur de la tahe de l'étoile dans le rouge à 800 nm (à 98% de l'énergie totale),

perpendiulairement à la dispersion doit être supérieure à 6.0 pixels ±1.3 pixel en tout point des

80% du hamp utile.

C2 - exo, Critère de réglage 2 :

Foalisation : le ritère le plus ontraignant des 2 ritères suivant sera pris en ompte :

- Dans le sens de la dispersion, les bords extrêmes de l'image d'une soure simulant une étoile

de largeur spetrale de 400 nm à 900 nm doivent s'étaler sur 13 pixels ±1,3 pixel.

- Le réglage doit plaer le plan des CCD exoplanètes dans l'enveloppe de ±20µm du meilleur

plan image exoplanètes3.

V1 - exo, Véri�ation 1 :

Foalisation et séparation des ouleurs : dans la tahe image ontenant 90 % du nombre total de

photo-életrons Ne− reçus, on dé�nit une zone bleue ontenant NB = 30 ±8% de Ne−, et une

zone rouge ontenant NR = 40 ±15 % de Ne−. Ces zones étant dé�nies en pixels, elles doivent

être séparées par au moins une olonne de pixels.

V2 - exo, Véri�ation 2 :

90 % du nombre total de photo-életrons reçus dans haque tahe image doit être ontenu dans

un retangle de 15 × 10 pixels, les 15 pixels étant pris dans la diretion de la dispersion.

V3 - exo, Véri�ation 3 :

La surfae de la tahe dispersée, prise à 90 % du nombre total de photo-életrons reçus doit être

en moyenne de 60 pixels pour les 6000 étoiles du CCD de haque demi hamp exoplanètes.

V4 - exo, Véri�ation 4 :

3le meilleur plan image du télesope est par ailleurs dé�ni dans la STB de réglages de l'instrument par un
ensemble de points dans le hamp dont les aratéristiques sont fournie par l'industriel
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L'élairement du pixel le plus brillant doit être inférieur à 4 fois l'élairement moyen par pixel.

V5 - exo, Véri�ation 5 :

On véri�era qu'auun pixel ne sature pour un temps d'intégration de 31,7 seondes.

V6 - exo, Véri�ation 6 :

Dispersion : La séparation sur le CCD entre les longueurs d'onde 400 nm et 900 nm doit être

de 8,5 pixels ±1 pixel. Il s'agit de la distane entre les rayons moyens à es deux longueurs d'onde.

2.2.3 Philosophie des réglages

L'ensemble des ritères de réglages et de véri�ation onerne les images au niveau du blo

foal. Il faut don se baser sur l'évolution de es images en fontion de la position des images

issues du télesope (image en entrée de l'objetif dioptrique) pour évaluer la qualité des images

�nales. Comme on ne dispose pas du télesope de vol, mais uniquement de la position des points

dans le plan de meilleure image, il faut onevoir un moyen de test qui puisse permettre de

positionner les images telles que les fournirait le télesope de vol en entrée d'objetif dioptrique

et faire varier légèrement la position de es images pour étudier l'e�et sur les images �nales au

moyen des ritères de réglage.

Cette philosophie s'applique à la fois pour la détermination de l'épaisseur de la ale de foalisa-

tion globale (nous appellerons ette étape "mise à l'in�ni de la améra") et pour la détermination

de l'épaisseur de la ale sous les CCD de la voie sismologie.

Mise à l'in�ni de la améra

Pour réaliser la mise à l'in�ni de la améra, il faut réaliser les opérations suivantes :

- disposer d'un ollimateur réglable permettant de positionner une image en entrée d'objetif

dioptrique, en fontion de sa position dans le hamp de l'instrument (pour ela, on peut orienter

la améra plut�t que d'orienter le ollimateur),

- mesurer le grandissement de l'objetif dioptrique. Pour ela, on trae la variation de foalisation

sur le plan déteteur en fontion de la foalisation du ollimateur pour le point du hamp où

l'image en entrée d'objetif dioptrique est à l'in�ni (le ollimateur doit don être parfaitement

réglé à l'in�ni). Le grandissement est égal à la pente de la ourbe (linéaire autour de la défoa-

lisation nulle)

- onnaissant la relation de grandissement de l'objetif dioptrique, on peut mesurer toute défoa-

lisation sur les CCD et en déduire la position de la meilleure image intermédiaire que doit donner

le télesope. En omparant la position ainsi déterminée ave la position théorique en plusieurs

points du hamp (es points sont donnés omme la surfae de meilleure image du télesope), on

peut déterminer l'épaisseur de la ale qui permet la meilleur foalisation �nale.

Détermination de la ale de défoalisation sur la voie sismologie

La tehnique est la même que pour le réglage préédent, sauf que l'on ompare simultané-

ment les qualités d'images sur les deux voies sienti�ques (exoplanètes et sismologie) et que l'on

détermine dans haun des as les plans de meilleures images en fontion de la foalisation. S'il

apparaît une di�érene systématique sur tout le hamp, elle orrespond à la variation d'épais-

seur à appliquer sur la ale montée par défaut sous les CCD sismologie (l'épaisseur de la ale par

défaut est déterminée par simulation numérique de l'optique).
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Figure 2.5 � Shéma de prinipe de l'analyseur de front d'onde de Shak - Hartmann

2.3 Dé�nition et réalisation d'un moyen de test optique pour les

réglages de la améra

L'un des éléments lé de la philosophie de réglages est le ollimateur qui doit :

- permettre d'élairer toute la pupille d'entrée de l'objetif dioptrique,

- permettre de positionner ave préision les images en entrée d'objetif dioptrique (préision de

quelque mirons sur la tahes image �nale),

- permettre une reprodutibilité des résultats sur toute la durée des ativités d'intégration et de

test.

Un tel ollimateur a été dimensionné par le hef de projet à l'IAS. Cependant, il est apparu

très rapidement que ompte tenu de ses aratéristiques (miroir de 30 m de diamètre, foale

de 2 m) e ollimateur allait être très sensible aux variations environnementales, en partiulier

la températre, néessitant des réglages réguliers (variation de position du foyer de ±100µm du

fait des dilatations de la struture méanique, pour une préision requise de ±10µm sur la

détermination du foyer). De plus, les réglages à l'in�ni du ollimateur à une telle préision sont

irréalisables à l'÷il, même ave un instrument adéquat. Il a don fallu onevoir un dispositif

permettant le réglage à l'in�ni du ollimateur, en l'ourene, un analyseur de front d'onde pour

repérer par auto-ollimation le point de meilleure image retour orrespondant à la mise à l'in�ni

du ollimateur. C'est et analyseur que j'ai développé pour le projet et qui a été intégré dans la

struture du ollimateur.

2.3.1 Prinipe de l'analyseur de Shak - Hartmann

L'analyseur de Shak- Hartmann est un analyseur de surfae d'onde qui permet de remonter

à la struture de phase d'une onde optique par mesure du gradient loal de la phase sur des

sous ouvertures. Il permet, entre autres, l'analyse de la qualité d'une tahe image. L'analyseur

fontionne en plan pupille : dans ette on�guration il se ompose don :

- d'une lentille de ollimation qui donne d'un objet à son foyer une image à l'in�ni,

- d'un réseau à 2 D de mirolentilles qui donne une image du front d'onde au foyer de haque

lentille,

- d'une matrie de déteteurs qui mesure la position des tahes au foyer des mirolentilles et en

mesure leur déplaement lorsque la struture du front d'onde en entrée des mirolentilles évolue.

Le prinipe de l'analyseur de front d'onde de Shak-Hartmann est représenté sur la �gure 2.5.

Lorsque l'objet au foyer de la lentille de ollimation est pontuel, le front d'onde en sortie de ette

lentille est plan et les images des sous pupilles formées par les mirolentilles sont régulièrement

disposées sur la matrie de déteteur (�gure de gauhe). Lorsque l'objet au foyer de la lentille

de ollimation n'est plus pontuel (typiquement défoalisé ou abérré, le front d'onde en sortie
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de la lentille n'est plus plan, et les images des sous-pupilles après les mirolentilles ne sont plus

régulièrement disposées sur le apteur. L'analyse du déplaement des tahes images par rapport

à leur position dans le as onde plane permet de remonter à la struture du front d'onde et la

qualité de l'objet initial.

En général, on hoisit de faire l'analyse de front d'onde sur une surfae d'onde irulaire sans

obstrution entrale de manière à exprimer les éarts de phase au moyen de la base des poly-

nomes de Zernike qui est orthonormée dans e as. L'avantage est que les premiers ordres des

polynomes de Zernike orrespondent aux premières abérations optiques (tip-tilt, défoalisation,

oma, astigmatisme, aération de sph¯iité...)

Il faut ensuite passer des déplaements des tahes issues des mirolentilles à la tradution en

terme de polynomes de Zernike. La méthode est la suivante :

a) On dispose de M sous-pupilles dont on mesure les déplaements x et y. On onstitue don

le veteur des déplaements ~m dont la représentation matriielle est la suivante :

~m =

























x1

x2

. . .
xM

y1

y2

. . .
yM

























b) On souhaite onnaître la surfae d'onde Φ déomposée sur la base des polynomes de

Zernike jusqu'au Ne polynome, 'est à dire la matrie ~Z ontenant les N premiers oe�ients ai

tels que :

Φ =

∞
∑

i=1

ai.Zi (2.1)

où Zi est le ie polynome de Zernike. Pour ela, on herhe la matrie de passage de ~m à ~Z. La
matrie D, dite matrie d'interation permet le passage de ~Z à ~m suivant la relation :

D.~Z = ~m (2.2)

or, ette matrie retangulaire est très di�ile à inverser. On herhe alors D qui minimise ǫ dans
l'équation suivante :

ǫ = ‖~m−D.~Z‖2
(2.3)

Par la suite, on notera zk le oe�ient ak de la relation 2.1, dans la matrie ~Z, sans risque de

onfusion ave les polynomes eux mêmes notés Zk. On développe alors la relation préédente :

ǫ =
2M
∑

i=1

(mi −
N

∑

j=1

di,j .zj)
2

(2.4)

la minimisation de ǫ s'érit pour haque polynome Zk :

dǫ

dzk
= 0 =⇒

2M
∑

i=1

2(mi −
N

∑

j=1

di,j .zj).di,k = 0 (2.5)

54



CoRoT : Réglages de la améra et ontr�le de la qualité des images

=⇒
2M
∑

i=1

di,k.mi =
2M
∑

i=1

N
∑

j=1

di,j .di,k.zj (2.6)

=⇒ tD.~m = (tD.D)~Z (2.7)

=⇒ (tD.D)−1.tD.~m = ~Z (2.8)

La matrie (tD.D)−1.tD notée D+ est appelée matrie inverse généralisée. Elle est telle que :

D+.D = (tD.D)−1.tD.D = Id (2.9)

en revanhe :

D.D+ 6= Id (2.10)

Physiquement, on déduit une estimation de ~Z à partir de D+. ~Z. Or d'aprés les équations 2.2 et

2.10 on arrive à la relation

D.D+ ~m 6= ~m (2.11)

Autrement dit, la reonstrution de la phase du front d'onde di�ère toujours du front d'onde

original ar elle s'e�etue sur un nombre �ni de polynomes. Cependant la minimisation de ǫ nous
garantit qu'il s'agit de la meilleure approximation.

) Dans la pratique, la matrie D est onstruite par simulation numérique sahant que pour

haque sous pupille de l'analyseur, le veteur ~Ω exprimant le déplaement de la tahe image

s'exprime par la relation :

~Ω =

∫ ∫

surf.sous−pup

~grad(Φ).ds (2.12)

en utilisant le théorème du gradient, l'expression péédente devient :

~Ω =

∮

cont.sous−pup

~n(P ).Φ(P ).dl (2.13)

Où P est un point du ontour de la sous pupille de l'analyseur et ~n est la normale extérieure en

P.

Pour haque polynome de Zernike i, on alule la matrie des déplaements représentée par le

veteur ~mi sur les 2 M sous pupilles ave un oe�ient unitaire pour le polynome. L'ensemble des

veteurs ~mi onstitue la matrie D. Il ne reste plus qu'à aluler par inversion et transposition

numérique de D, la matrie D+. La matrie (tD.D)−1 est une matrie arrée symétrique réelle.

On véri�e ses valeurs propres pour s'assurer qu'il n'y a pas de points abérrants.

d) disposant de D+, on peut reonstruire une estimation de ~Z sur N polynomes de Zernike

en mesurant les déplaements ~m des tahes des M sous pupilles du réseau de mirolentilles.

2.3.2 Réalisation de l'analyseur de front d'onde et réglage du ollimateur

L'analyseur a été développé à partir :

- d'un objetif de mirosope omme lentille de ollimation,

- d'une galette de mirolentilles réalisée au laboratoire par G. Artzner et qu'il nous a aimable-

ment on�ée,

- d'une améra CCD Sony monohrome 8 bits au format CCIR, assoiée à une arte d'aquisition

National Instrument IMAQ

- du logiiel d'aquisition et de traitement LABVIEW et sa librairie IMAQ vision.
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Le logiiel de ontr�le assure les fontionnalité suivantes :

- aquisition d'une image de fond, soure éteinte, en début de mesure, pour soustraire tous les

biais photométriques pour le alul des entroïdes des images des sous-pupilles,

- séletion de 68 sous-pupilles dans un arré de 10 × 10 sous pupilles,

- mesure de la position initiale des tahes au foyer des mirolentilles sur les 68 sous pupilles, ave

un objet pontuel au foyer de l'analyseur,

- mesure de la position des tahes au foyer des mirolentilles pour un objet quelonque au foyer

de l'analyseur et détermination de la surfae d'onde orrespondante en terme de polynomes de

Zernike.

Les prinipales di�ultés lors du développement furent les suivantes :

- s'a�ranhir du bruit interne de la améra (8 bits) : néessité de multiplier les mesures et tra-

vailler sur des moyennes e qui augmente le temps d'analyse,

- s'assurer que la on�guration ne varie pas durant le réglage. En partiulier, le gain automatique

ainsi que la orretion γ de la améra doivent être éteints, de manière à e que la réponse en

intensité de la améra soit linéaire, et la position des tahes des mirolentilles (photoentre) soit

déterminée ave préision et reprodutibilité,

- s'a�ranhir de la dissipation thermique de la améra qui avait tendane à générer de la turbu-

lene dans le ollimateur. Pour ela, nous avons intégré au dispositif, un radiateur à irulation

d'eau permettant de thermaliser le montage, stoppant immédiatement les e�ets de turbulene.

La question qui se pose à e moment de l'exposé est de savoir pourquoi nous avons hoisi de

redévelopper un tel analyseur alors qu'il existe des solution ommeriales, et que le seul terme

des polynomes qui nous intéresse est �nalement elui orrespondant à la défoalisation (Z4). Les

raisons sont simples :

- un tel instrument ommerial est her,

- ompte tenu de la néessité d'intégrer l'analyseur au ollimateur, il fallait pouvoir hoisir la

foale de la lentille de ollimation et minimiser la taille de la on�guration pour éviter d'obstruer

trop le faiseau du ollimateur (l'ensemble est plaé au foyer de la parabole),

- nous souhaitions une solution "toute intégrée" Labview. Le logiiel de ommande du ollimateur

intègre en e�et, outre le ontr�le de l'analyseur, toutes les routines pour piloter le réglage fo-

alisation du ollimateur (platines de translation) et piloter la soure de lumière (spetrographe).

La proédure de réglage du ollimateur en trois étapes ave l'analyseur est alors la suivante :

a) l'analyseur est plaé derrière une plaque servant de référene méanique. Cette plaque dispose

de deux ouvertures taraudées permettant d'y monter des trous alibrés positionnés rigoureuse-

ment dans un même plan. On positionne la plaque sur l'axe optique de la parabole en élairant

un trou soure et en maximisant l'intensité de l'image-retour au niveau de la deuxème ouverture,

le ollimateur étant en auto-ollimation grâe à un miroir plan esamotable situé devant lui.

b) on monte un trou alibré sur l'une des ouvertures et on plae l'analyseur de front d'onde de

telle sorte que e trou oupe le foyer de la lentille de ollimation de l'analyseur. Cette opération

est réalisée grâe à la préision de la méanique. On élaire le trou ave une �bre optique et on

enregistre la surfae d'onde ave l'analyseur. La position des tahes des sous-pupilles sert alors

de référene.

) On enlève alors le trou soure devant l'analyseur et on le plae sur l'autre trou taraudé. On

l'élaire par une �bre optique. L'analyse de l'image-retour se fait par l'analyseur. Les trous étant

montés sur la même référene méanique, le ollimateur est bien réglé, lorsqu'en auto-ollimation,

l'image de retour est à la même position que le trou qui a servi de référene pour la surfae d'onde,
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'est à dire au foyer de la lentille de ollimation de l'analyseur. Ce réglage est fait en mesurant le

terme de défoalisation ave l'analyseur et en l'annulant par déplaement de l'ensemble plaque

de référene + analyseur. Quand le terme de défoalisation est nul, ela veut dire que la soure

et l'image retour sont dans le même plan, 'est à dire que le ollimateur est bien réglé.

Des études de reprodutibilité de la méthode ont montré que le foyer pouvait être loalisé

ave une préision de quelques mirons, e qui est nettement meilleur que toutes les méthodes

lassiquement utilisés. Durant la durée des opérations sur le modèle d'intégration et de qua-

li�ation, la position du foyer a bougé de ±150µm autour d'une position moyenne du fait de

la variation des onditions thermiques du montage, justi�ant expérimentalement le hoix d'un

système de mise à l'in�ni intégré au ollimateur et permettant son réglage régulier.

Toute génération d'un point du plan de meilleure image devant l'objetif dioptrique passe

par une mise à l'in�ni du ollimateur, puis déplaement du point soure autour de la position de

réglage jusqu'à positionner l'image à l'endroit souhaité. Dans e as bien évidemment, le miroir

plan servant à l'auto ollimation est esamoté et le faiseau issu du ollimateur est envoyé vers la

améra à régler. Nous avons ainsi pu étudier la foalisation des images sur les CCD de la améra

en faisant varier la foalisation du ollimateur autour des valeur des référenes ave une grande

on�ane dans la position de ette référene et la reprodutibilité du réglage.

2.4 Dé�nition et réalisation de moyens informatiques pour qua-

li�er les images de la améra

Disposant d'un moyen de test �able pour positionner les points du plan de meilleur image

ave préision, et explorer l'environnement immédiat de es points, il fallait ensuite enregistrer les

images sur les CCDs du blo foal et les analyser à la lumière des ritères dé�nis dans la STB de

réglage et rappelés plus haut. Il a don fallu onevoir des logiiels pour réaliser automatiquement

es analyses. Ces logiiels ont été utilisés durant toutes les phases de réglage, de la mesure du

grandissement de l'objetif dioptrique jusqu'à la mesure de la marhe sous les CCDs sismologie.

Les ritères, notamment sur la voie exoplanètes étant parfois hromatiques, parfois polyhroma-

tiques, il a fallu gérer simultanément l'ensemble des données hromatiques dans un même logiiel.

Le logiiel d'analyse des images pour la voie sismo et la voie exoplanète, développé sous IDL

et dont l'interfae homme mahine (IHM) est visible sur la �gure 2.6 permet les analyses sui-

vantes :

- mesure et visualisation graphique de la surfae de la tahe image en fontion de la défoalisation,

sur toutes les images monohromatiques (au hoix, de 400 à 900 nm par pas de 50 nm, graphe

en haut à gauhe) et sur l'image reonstruite polyhromatique (graphe en haut à droite). Cette

analyse permet, par interpolation, de repérer la position de meilleure foalisation des images.

- pour haune des tahes images à toutes les longueurs d'onde mesurées, détermination des

paramètres aratéristiques : dimension de la tahe en pixel dans le sens de la dispersion et sé-

paration entre les bords extrêmes de la tahe à 400 nm et elle à 900 nm (ritère exo 2), taille

de l'image dans le sens perpendiulaire à la dispersion à 800 nm (ritère exo 1),

- détermination de la surfae de la tahe et de ses dimensions (ritère sismo 2),

- onstrution d'un masque photométrique et mesure de la fration d'énergie qu'il ontient,

- mesure radiométrique des tahes images (ritère sismo 1),

- mesure du rapport entre l'intensité moyenne de la tahe et l'intensité du pixel le plus brillant
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Figure 2.6 � IHM du logiiel d'analyse des images pour le MIQ, voie exoplanètes

(véri�ations exo 4 et sismo 1),

- visualisation de toutes les tahes images à toutes les longueurs d'onde pour une défoalisation

donnée,

- exportation de toutes les données.

Tous les ritères d'analyse sont paramétrables (seuil en énergie, bruits pour le alul du masque...)

de manière à permettre une analyse de la sensibilité des tahes expérimentales aux ritères.

Pour le réglage du modèle de vol, e�etué dans les loaux d'Intespae à Toulouse4, l'IHM

a été modi�ée pour permettre une meilleure visualisation des résulats de l'analyse vis-à-vis des

ritères de réglage. Il ne s'agissait plus, dans e as, de déterminer les épaisseurs des ales, mais

de véri�er la onformité du modèle aux spéi�ations. Ces modi�ations sont spéi�ées dans une

STB assoiée. Même si les fontions de base du logiiel restent les mêmes, 'est leur mise en

÷uvre qui hange un peu. La �gure 2.7 montre l'IHM pour les réglages sur la voie sismologie et

la �gure 2.8 montre l'IHM pour les réglages sur la voie exoplanètes.

2.5 Qualité des images en vol

Les di�érentes phases de réglages ont été menées en 2004 et 2005. Nous avons pu en partiu-

lier :

- déterminer ave préision le grandissement de l'objetif dioptrique,

- mesurer les allures des tahes images dans les deux voies, et hoisir la meilleur foalisation

d'ensemble,

- on�rmer l'épaisseur de la ale sous les CCDs sismologie.

L'ensemble des résultats �gure dans les omptes-rendus d'essais inlus dans la doumentation

générale de l'instrument. Il ne s'agit don pas ii de reprendre tous es travaux. Comme indiqué

4la proximité des réglages sur le MIQ et le MV ne permettait pas de faire les deux opérations à l'IAS
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Figure 2.7 � IHM du logiiel d'analyse des images pour le MV, voie sismologie, ave option

d'a�hage des images en mode "légo"

Figure 2.8 � IHM du logiiel d'analyse des images pour le MV, voie exoplanètes, ave option

d'a�hage des images en mode lassique 2D

59



CoRoT : Réglages de la améra et ontr�le de la qualité des images

préédemment, les réglages du MIQ ont été réalisés à l'IAS, tandis que le MV a été réglé à Intes-

pae. Je n'ai pas diretement partiipé aux réglages du MV (sauf en e qui onerne la fourniture

des logiiels d'analyse des images dérits plus haut dans e texte). D'une manière générale, que e

soit sur le MIQ ou le MV, il est à noter que nous n'avons pas déelé de grandes divergenes entre

les résultats des simulations optiques et les mesures au laboratoire, e qui on�rme la qualité du

travail des équipes impliquées sur l'instrument.

Il restait à véri�er la qualité des images en vol. Ce fut fait le 18 janvier 2007 pour la voie sis-

mologie lors de l'ouverture du ouverle de protetion du télesope. La �gures 2.9 représente un

hamp omplet sur la voie sismologie. La �gure 2.10 permet de omparer une image stellaire sur

le iel et une image obtenue en laboratoire lors de l'étalonnage. Ces deux images ne proviennent

pas exatement de la même position dans le hamp, et n'ont pas la même intensité, de sorte

que l'image mesurée semble plus "petite", mais 'est juste une question de seuil d'a�hage, pour

appréier la dynamique du entre de l'image. La forme de l'image est onservée et la répartition

d'intensité est homogène sur toute la surfae de l'image (dans la limite des spéi�ations), sans

pixel nettement plus brillant que d'autres, omme ertaines simulations optiques auraient pu le

laisser raindre. Une étude plus omplète sur tout le hamp a été faite lors de la reette en vol,

tenant ompte des types spetraux stellaires. La première image omplète sur la voie exopla-

nètes a été réalisée le 1e février (�gures 2.11 et 2.12). Il est plus di�ile de omparer les images

stellaires obtenues en vol à elles obtenues en laboratoire ar la forme de l'image dépend non

seulement du type spetral de l'étoile (très visible ar l'image est dispersée), mais aussi de la po-

sition de la ible dans le hamp. L'observation des vues de détail du hamp montrent ependant

lairement que les images stellaires présentent bien les aratéristiques reherhées (dispersion,

foalisation dans le rouge...). Là enore, une étude spéi�que a été réalisée durant la reette en vol.

Les premières images des hamps omplets montrent �nalement que la spéi�ation sur la

préision de la mise à l'in�ni et sur le réglage de la hauteur de la marhe sous les CCDs sismo

ont pu être obtenues. Ce fut un grand soulagement pour toutes les équipes qui ont partiipé à

es réglages, ar les premières images onsaraient leurs e�orts dans tous les domaines : simu-

lation et modélisation optiques omplexes, prise en ompte de tous les biais (passage air - vide,

évolution méano-thermique des di�érents éléments de l'instrument...), apaité à reproduire en

laboratoire les onditions d'observations ave une partie seulement de l'instrument, aux préi-

sions requises pour assurer la qualité des images. Ces résulats n'auraient pas pu être obtenus

sans une réelle synergie entre les di�érents laboratoires impliqués dans le projet. Qu'ils en soient

ii tous haleureusement remeriés.
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Figure 2.9 � Première image omplète de CoRoT sur la voie sismologie lors de la reette en vol

Figure 2.10 � Comparaison entre image sur la voie sismologie mesurée au laboratoire (gauhe)

et lors de la reette en vol (droite).
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CoRoT : Réglages de la améra et ontr�le de la qualité des images

Figure 2.11 � Première image omplète de CoRoT sur la voie exoplanètes lors de la reette en

vol
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CoRoT : Réglages de la améra et ontr�le de la qualité des images

Figure 2.12 � Détail de la première image omplète de CoRoT sur la voie exoplanètes lors de

la reette en vol
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Chapitre 3

PEGASE : un interféromètre en frange

noire pour aratériser les

environnements stellaires

La mission PEGASE est un projet d'interféromètre spatial à deux ouvertures fontionnant

suivant le prinipe de l'interférométrie annulante étudié au CNES en 2004-2006, et proposé à

l'ESA en réponse à l'appel à proposition "Cosmi Vision". L'une des partiularités de PEGASE

est d'être un projet multi-satellite mettant en ÷uvre le vol en formation.

3.1 Chronologie du projet PEGASE

3.1.1 La génèse de PEGASE

Dans l'histoire qui nous intéresse ii, PEGASE n'est pas né dans les mers des amours de Po-

séïdon et de la gorgone Méduse. Le projet PEGASE est né en 2004 d'un appel à idées du CNES

pour une mission sienti�que mettant en ÷uvre le vol en formation. Il s'agissait de proposer un

onept à deux vaisseaux ou plus, doté d'une harge utile permettant d'aborder un programme

sienti�que original, dont la spetrosopie des exoplanètes de type "Jupiter haud" autrement

appelées "pégasides", d'où le nom du projet. D'autres, ertainement plus poètes, ajouteront que

l'analogie entre le vol en formation et le heval ailé mythologique a onforté les proposants dans

le hoix de e nom pour la mission.

À ette époque, plusieurs laboratoires français (ou aux personnels franophones) étaient im-

pliqués depuis une dizaine d'années dans le développement d'un projet très omplexe d'interfé-

romètre spatial infrarouge à plusieurs télesopes pour la détetion et l'analyse spetrale d'exo-

planètes et en partiulier telluriques (projet DARWIN). L'appel à idées du CNES est apparu

omme une très bonne oasion de proposer un onept similaire mais très simpli�é par rapport

à DARWIN, permettant à la fois de valider un ertain nombre de tehnologies (interférométrie

annulante dans l'espae, vol en formation) et d'aborder plusieurs questions sienti�ques prélimi-

naires au dimensionnement et au développement de DARWIN.

Les performanes extrêmes requises par l'objetif sienti�que de DARWIN en terme de taux de

réjetion (environ 105 sur la bande spetrale 7-20 µm) et de stabilisation de ette réjetion (sta-

bilité de l'extintion à 10−4) sont très vite apparues omme inaessibles par un préurseur. Ces

performanes ne sont d'ailleurs atuellement pas enore atteintes en laboratoire. En revanhe, il
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Figure 3.1 � Vue d'artiste de PEGASE tel que proposé au CNES en mars 2004 (CAO - Alatel

Spae - 2004).

est apparu qu'ave les performanes de réjetion atteintes à l'époque sur les démonstrateurs de

laboratoire, il était possible de proposer un programme sienti�que original permettant d'aborder

une siene préparatoire ou omplémentaire à DARWIN.

Dans la proposition initiale, PEGASE (�gure 3.1) est un interféromètre à deux ouvertures,

proposant deux modes de reombinaison dans le même instrument :

- un mode annulant, dont les aratérisitiques sont présentées dans le tableau 3.1 pour l'obser-

vation des objets astrophysiques à grande dynamique (environnements stellaires, ompagnons

sub-stellaires ...)

- un mode visibilité lassique essentiellement dédié à des objetifs de physique stellaire.

La formation est omposée de trois vaisseaux formant un ensemble au lanement d'au plus 650

kg et omposé de :

- deux vaisseaux portant haun un sidérostat, permettant de renvoyer la lumière vers le reombi-

nateur. Ces deux vaisseaux sont initialement de la atégorie des miro-sattelites (�lière MYRIAD

au CNES) modi�és pour permettre le vol en formation (propulsion et métrologie notamment)

- un vaisseau portant les télesopes de foalisation des faiseaux (diamètre typique de 30 à 40

m), l'injetion dans l'instrument, et l'instrument lui-même. Dans l'esprit, il s'agit d'un minisat

sur plateforme de type PROTEUS

L'instrument interférométrique est assez lassique des on�gurations annulantes étudiés en

laboratoire et se ompose :

- d'un reombineur symétrique garantissant un traitement parfaitement identique des deux fais-

eaux en terme d'amplitude, de phase et de polarisation (même nombre de ré�exions, de trans-

missions, mêmes géométries, ... Serabyn and Colavita (2001)) ;

- de lignes à retard permettant d'égaliser la longueur des hemins optiques suivis par les deux

faiseaux ;

- de systèmes optiques ahromatiques permettant de réaliser les fontions de déphasage ahro-

matique, d'égalisation en intensité, de �ltrage optique des faiseaux ;

- de systèmes métrologiques permettant de mesurer et orriger les variations d'orientation des

faiseaux liées aux �utuations du vol en formation ;

- de l'étage de détetion.

Ave les aratéristiques et performanes exposées dans le tableau 3.1 il devient alors possible

d'aborder les programmes sienti�ques suivants par ordre de priorité identi�ée en 2004 :

- observation et aratérisation spetrale des jupiters hauds1 ;

1A ette époque, la spetrosopie de es objets lors de transits planétaires n'était pas enore apparue omme

66



PEGASE : un interférométre en frange noire pour aratériser les environnements stellaires

Domaine spetral de l'instrument 2,5 - 5 µm

Résolution spetrale environ 50

Taux de réjetion moyen 104

Stabilité du taux de réjetion 10 %

Résolution angulaire 1 à 100 mas

Durée de la mission 3 ans

Tableau 3.1 � Prinipales aratéristiques du onept PEGASE

- struture interne et atmosphère des naines brunes ;

- aratérisation des régions internes des disques proto-planétaires, et en partiulier une étude

de l'interation disque-planètes ;

- étude du tore de poussière des noyaux atifs de galaxie (aès aux régions sub-parse) ;

- extension du programme de disques aux di�érents environnements irumstellaires (enveloppes

de gaz et étude de la dynamique du vent stellaire, disques de débris) ;

- détetion des raies oronales des étoiles présentant une forte ativité oronale ;

- en fontion des performanes, aratérisation des nuages irumstellaires les plus faibles.

La proposition PEGASE a été rédigée par un onsortium de laboratoires regroupant l'IAS

d'Orsay, le LESIA de l'Observatoire de Paris, le LUTH de l'Observatoire de Paris, l'ONERA, le

laboratoire GEMINI de l'Observatoire de la C�te d'Azur, le laboratoire ARTEMIS de l'Observa-

toire de la C�te-d'Azur, le laboratoire AEOS de l'Université de Liège, le CRAL à l'Eole Normale

Supérieure de Lyon, Le LAOG de Grenoble, L'Observatoire de Genève, l'Institut d'Astrophysique

des Canaries, et le groupe industriel ALCATEL SPACE2 à Cannes, qui a apporté son expertise

tehnique en oneption de projets et DAO. La fore de e onsortium réside dans sa solide

expériene en interférométrie annulante à la fois d'un point de vue théorique et expérimental. En

partiulier, plusieurs démonstrateurs de laboratoire ont été réalisés par les proposants : un ban

d'interférométrie annulante monohromatique en infrarouge thermique (Ollivier et al. (2001)), le

ban SYNAPSE (Brahet et al. (2004)) et le ban MAI2 (Barillot et al. (2004)).

3.1.2 PEGASE au CNES

Le projet PEGASE a été soumis au CNES en mars 2004. Parmi plus d'une dizaine de projets

proposés au titre de l'astronomie, quatre projets ont alors été séletionnés pour une étude de

phase 0 par le PASO3 du CNES :

- SIMBOL-X : (VF à 2 vaisseaux) il s'agit d'un projet de télesope X pour lequel télesope et plan

déteteur sont séparés d'une vingtaine de mètres permettant d'atteindre des foales plus élevées

que les télesopes X lassiques : à terme l'augmentation de la distane foale est indispensable

pour augmenter la résolution spatiale aux plus hautes énergies.

- MAX : (VF à 2 vaisseaux) il s'agit d'un onept omparable à SIMBOL-X mais dans le domaine

des rayons gamma. Les vaisseaux portent alors respetivement une lentille gamma, et le plan

de détetion. Là enore, il s'agit par ette tehnique d'augmenter la résolution angulaire de

l'instrument.

une méthode de prédiletion pour et objetif.
2aujourd'hui ALCATEL ALENIA SPACE
3Plateau d'Arhiteture des Systèmes Orbitaux : équipe du CNES au Centre Spatial de Toulouse hargée des

pré-études et premiers hi�rages des projets spatiaux
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Figure 3.2 � Vue d'artiste de PEGASE a l'issue de l'étude de phase 0 menée au CNES.

- ASPICS : (VF à 2 vaisseaux) il s'agit d'un projet de oronographe solaire dans le visible à

oulteur dit "externe". Dans e as, le vol en formation est utilisé pour séparer l'oulteur plaé

en amont du télesope (et plus au foyer de l'instrument omme dans la on�guration lassique de

Lyot) du plan de détetion. L'intérêt d'un tel onept est de pouvoir observer la ouronne solaire

plus près de la limite ave la photosphère visible, typiquement jusqu'à 1,1 à 1,2 rayons solaires

ontrairement aux oronographes lassiques qui s'arrêtent à deux rayons solaires environ. L'idée

est d'observer les éjetions de masse oronales au plus près de leur soure.

- PEGASE : (VF à 3 vaisseaux) : notre projet dérit dans e hapitre.

L'objet de es phases 0 est d'identi�er 1 (voire 2) projet(s) qui sera(ont) par la suite étudié(s)

plus omplètement lors d'une phase A.

PEGASE a fait l'objet d'une étude de phase 0 assez omplète entre septembre 2004 et juin

2005 qui a permis :

- de développer les as sienti�ques et d'établir un premier programme d'observations minimum

omme ontrainte de base à la dé�ntion de la mission : e travail a été e�etué essentiellement

par l'équipe sienti�que proposante dont j'ai alors pris la diretion, en ontat permanent ave

les ingénieurs du CNES pour e qui onerne l'évolution des ontraintes sur le onept. Mon im-

pliation depuis 2001 auprès du sienti�que instrumentaliste de la mission CoRoT (M.Auvergne)

a été un véritable atout dans les relations ave le CNES et auprès des équipes des autres labo-

ratoires lors de ette phase de l'étude.

- de préiser le onept tehnique de la proposition. Les aspets "vol en formation" et métrologie

assoié ont été étudiés, ave le développement d'un onept à gaz froid pour la propulsion et

roue à inertie pour le pointage des di�érents éléments de la on�guration. En e qui onerne

l'aspet "mission", tous les points ritiques ont été soulevés (hoix de l'orbite, laneur, bilan

TM-TC, modes d'observation et hors observation, réglages de la on�guration, ryogénie passive

et ryogénie des déteteurs, évolution de l'instrument, ...)

- de proposer un premier hi�rage ainsi qu'un alendrier de développement pour le projet.

Le onept issu de l'étude est dérit dans la proposition faite par la suite à l'ESA et a été pu-

blié dans un numéro spéial d'Experimental Astrophysis (Ollivier et al. (2009a)) onsaré à

toutes les propositions d'astrophysique en réponse à l'appel pour le programme Cosmi Vision

de l'agene. Le papier est reproduit en annexe de e manusrit. Le onept de la mission après

l'étude au CNES est représenté sur la �gure 3.2.

Aprés des études similaires pour les trois autres projets séletionnés, les onepts SIMBOL-X,
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PEGASE, ASPICS et MAX ont été évalués à l'aide de ritères roisés et lassés dans et ordre

omme priorité pour une étude de phase A.

En e qui onerne PEGASE, qui du fait de sa plus grande omplexité par rapport à es onur-

rents (trois vaisseaux) ne partait pas du tout favori pour la séletion �nale, l'étude de phase 0 a

été extrêmement positive. Les ingénieurs du CNES se sont vraiment piqués au jeu et ont proposé

des solutions très originales pour faire évoluer le onept dans le sens de la faisabilité tehnique

et du ontr�le des oûts de la mission. Son lassement �nal est un bon révélateur de e que la

phase 0 a apporté au projet. La non-séletion du projet pour une étude de phase A s'explique

par plusieurs fateurs :

- la omplexité du projet pour un premier vol en formation, et e malgré le travail du PASO

pour rendre le projet plus réaliste et réalisable ;

- le oût du projet, et la faiblesse du plan de partenariat �nanier ;

- la présene de onurrents très sérieux, en partiulier SIMBOL-X, qui béné�iait à l'époque

d'un soutien de l'ASI4 à hauteur de 50 % dans le plan de �nanement du projet, et de nombreuses

études préliminaires faites au CNES ;

- le �nanement d'une seule phase A.

L'étude de phase 0 a, en tout as, permis un formidable développement du onept. Ce point

est partiulièrement important dans l'optique de la préparation des futures missions plus om-

plexes, pour qui une étude de e type serait très pro�table. Il est à noter que des onepts omme

DARWIN n'ont jamais béné�ié de e type d'étude faite par une agene spatiale, et assez systé-

matique sur l'ensemble de la problématique mission.

Les onlusions et reommandations du CPS5 du CNES onernant PEGASE à la �n des

études internes sur le vol en formation en 2006 furent doubles : maintenir une ativité de R et T

sur l'interférométrie annulante et initer la ommunauté à présenter PEGASE dans un adre pro-

grammatique plus large, en partiulier l'appel à propositions sienti�ques du programme Cosmi

Vision de l'ESA en 2007. Le premier point de la reommandation a onduit au développement

du ban PERSEE évoqué dans la suite de e hapitre. Le seond a onduit à la proposition

PEGASE à l'ESA.

3.1.3 PEGASE à l'ESA

La proposition PEGASE a été faite �n juin 2007 en réponse à l'appel d'o�re lié au programme

sienti�que Cosmi Vision. Le programme sienti�que de PEGASE l'insrivait dans les missions

sueptibles d'apporter des éléments de réponse à la première thématique sienti�que de Cosmi

Vision : "Quelles sont les onditions pour la formation des planètes et l'émergene de la vie ?" Le

texte de la proposition a été résumé omme mentionné préédemment dans Ollivier et al. (2009a)

en annexe de e manusrit. Ayant oordonné l'étude du �té des sienti�ques lors du travail au

CNES, j'ai pris la responsabilité (PI-ship en bon jargon) de la proposition à l'ESA.

La proposition faite à l'ESA, pour une mission de lasse M a repris presque intégralement les

résultats de l'étude de phase 0 faite au CNES. Le onept a ependant légèrement évolué pour

prendre en ompte le travail e�etué entre �n 2005 (�n de l'étude PASO au CNES) et juin 2007

(envoi de la proposition à l'ESA).

Sur le plan sienti�que, l'aspet "environnements stellaires" a été mis en avant, notamment ave

4Agene Spatiale Italienne
5Comité des Programmes Sienti�ques : dernière instane onsultative qui onseille le président du CNES sur

les hoix stratégiques et programmatiques
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un programme plus onséquent sur les environnements zodiaaux des étoiles prohes (disques de

poussières irumstellaires), et en maintenant l'aspet aratérisation spetrale des ompagnons

de faible masse (stellaires, sub-stellaires et planétaires). Ce point apparaît en e�et omme fonda-

mental dans la onnaissane des étoiles prohes, andidates à la détetion et l'analyse spetrale

de planètes telluriques dans leur voisinage immédiat. La onnaissane du niveau réel d'émission

des disques zodiaaux jusqu'au niveau d'émission du disque zodiaal solaire est en e�et indispen-

sable au dimensionnement des futures missions d'observation direte, que e soit dans l'infrarouge

thermique ou le visible.

Sur le plan tehnique, le onept, bien dé�ni par l'étude au PASO, a été peu modi�é dans la

proposition, sauf à réduire la distane minimale entre les sidérostats (rédution de la ligne de

base de l'interféromètre, i.e. rédution de la résolution angulaire minimale de l'observatoire) de

manière à optimiser l'observation des disques exo-zodiaaux. Cette rédution de la ligne de base

minimale peut onduire à une modi�ation de la on�guration de l'observatoire, initialement

linéaire, en une on�guration en triangle isoèle ave le reombineur sur le sommet du triangle et

les sidérostats mobiles sur les deux otés. Cette on�guration néessite ependant de modi�er la

disposition des élément du reombineur et brise une symétrie naturelle de l'instrument exploitée

pour la fontion de déphasage ahromatique. L'étude en était suggérée dans la proposition.

PEGASE s'insrit assez naturellement dans une logique de préurseur sienti�que et tehnolo-

gique aux futures missions de détetion et d'analyse spetrosopique dans l'infrarouge thermique

des planètes telluriques tel DARWIN, proposé omme mission L (ou plut�t XL), en réponse éga-

lement à l'appel à idées Cosmi Vision en 2007. Aussi, il semblait assez logique de faire apparaître

PEGASE dans la même proposition que DARWIN, dans la atégorie des préurseurs sienti�ques

et tehnologiques et proposer ainsi à l'ESA une sorte de feuille de route permettant de franhir

progressivement les étapes jusqu'à la faisabilité de DARWIN. Il faut en e�et noter qu'à e jour,

auune mission ivile de vol en formation n'a jamais volé, ni d'ailleurs auun interféromètre à

grande base. Pour des raisons diverses (essentiellement politiques), l'équipe proposant DARWIN

n'a pas souhaité intégrer PEGASE à sa proposition, et les deux projets sont don apparus omme

onurrents lors de l'évaluation par l'ESA.

PEGASE n'a pas été retenu par l'ESA. Il a été assez di�ile d'avoir des retours lairs sur

l'évaluation du projet par les experts (pas de rapports érits sur les évaluations, transmission

orale des résultats lors d'une disussion téléphonique ave un responsable de l'agene...). Il est

sorti des disussions que le projet PEGASE a été jugé trop her ompte tenu du retour sienti�que

jugé peu "sexy", et tehniquement très omplexe. La montée en puissane de la spetrosopie des

transits des exoplanètes géantes haudes ourant 2007 a en e�et tué le as sienti�que dans la

proposition PEGASE. Il est ependant resté hez les proposants une grande frustration, laissée

par l'impression qu'a donnée l'ESA de ne pas saisir l'importane du programme sienti�que

proposé et par la légèreté ave laquelle elle a traité la question du retour d'évaluations auprès des

proposants. Après le rejet de l'ESA, il apparaît assez lairement que l'avenir de PEGASE en tant

que grande mission à leadership européen (et prinipalement français) est devenu omplètement

bouhé.

3.1.4 Quel avenir pour le projet ?

À la leture des paragraphes préédents, l'avenir de PEGASE et de l'interférométrie annu-

lante apparaît de manière assez sombre dans le paysage spatial européen des dix prohaines
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années6. Cependant, plusieurs possibilités se sont ouvertes réemment :

- le rapprohement ave l'équipe amériaine du projet FKSI (Fourier Kelvin Spae Interferome-

ter), mené par Bill Danhi. FKSI est un projet en tout point semblable à PEGASE (mêmes as

sienti�ques, même tehnique d'observation, même domaine et résolution spetraux...), à l'exep-

tion notoire du vol en formation (Danhi et al. (2008)). FKSI (�gure 3.3) est un interféromètre

sur une poutre �xe, porté par une seule plate-forme spatiale. De fait, la résolution angulaire de

l'instrument est limitée par rapport à elle de PEGASE, réduisant les as sienti�ques en phy-

sique stellaire, mais l'optimisation de la longueur de la base à 12 m (option 12m + 20m) permet

de foaliser l'instrument sur l'observation des environnements zodiaaux des étoiles. La sensibi-

lité estimée de l'instrument permet d'envisager l'observation des nuages zodiaaux autour des

étoiles prohes jusqu'au niveau de 1 à 2 fois le niveau de l'émission zodiaale solaire. Ce qui est

intéressant, 'est de onstater que partant des mêmes as sienti�ques, les équipes de PEGASE

et de FKSI, sont indépendamment arrivées au même onept instrumental en terme de domaine

spetral, de résolutions angulaire et spetrale, et de sensiblié instrumentale. Cette onvergene

failite le rapprohement des deux équipes. Un projet de développement ommun impliquant

l'utilisation du ban de mesure PERSEE (f. paragraphe suivant) pour tester les performanes

de di�érentes strutures pour FKSI vient d'être proposé à la NASA et plusieurs membres de

l'équipe PERSEE/PEGASE en sont Co-Investigateurs.

- des ontats ont été pris ave la division ballons du CNES. L'idée est de proposer un ou plu-

sieurs onepts interférométriques simples (et pas forément de l'interférométrie annulante dans

un premier temps) a�n de démontrer la faisabilité de la tehnique dans un ontexte de dévelop-

pement moins ontraignant que elui d'une mission spatiale. Les performanes seront forément

modestes, et l'objetif sienti�que n'est pas prioritaire, mais il s'agit de démontrer que l'interfé-

rométrie, omme d'autres tehniques, peut être spatialisée dans un futur prohe. A�aire à suivre.

D'une manière plus globale, la ommunauté exoplanètes a bien pris onsiene de la di�ulté

à proposer dans l'immédiat, des missions omplexes et tehniquement risquées. Un gros travail de

ré�exion est en ourt, notamment au sein d'une initiative appelée Blue Dots, réée en déembre

2007 après l'éhe de PEGASE et DARWIN à l'ESA, a�n d'établir une feuille de route qui

mènera à terme, vers les missions de spetrosopie des exoplanètes telluriques. Les tenants et

aboutissants de ette initiative, à laquelle j'appartiens, ainsi que les travaux réalisés depuis sa

réation peuvent être onsultés sur son site web : http ://www.blue-dots.net/

3.2 PERSEE : un ban de test pour les futurs onepts d'inter-

férométrie annulante

Le développement du ban de test PERSEE (aronyme de Pegase Experiment for Researh

and Stabilization of Extreme Extintion) a été initié en 2006 par le CNES à la suite d'une

reommandation du CPS à la �n des phases 0 sur les missions de vol en formation, a�n de

permettre une validation expérimentale de plusieurs onepts apparus durant l'étude de PEGASE

au PASO.

6le projet de mission DARWIN, qui avait jusqu'alors un statut partiulier à l'ESA, n'a pas été retenu omme
andidat à la première mission L, essentiellement pour ause d'immaturité sienti�que et tehnique. De fait, son
horizon s'est vu reporté à un futur non dé�ni, ave pour onséquene, de perdre toute visibilité dans le paysage
européen en terme de programmatique et de R et T assoiée.
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Figure 3.3 � Vue d'artiste de la mission amériaine FKSI.

3.2.1 Dé�nition, réalisation et exploitation du ban de mesure

L'idée initiale qui a prévalu au développement de PERSEE onsiste en l'apport d'une dé-

monstration en laboratoire du onept de l'instrument, en présene de perturbations alibrées

simulant elles attendues lors du vol en formation. Il s'agit en e�et de onevoir un instrument

qui puisse orriger les variations des hemins optiques parourus par haun des faiseaux (�u-

tuations de la distane entre les sidérostats et le satellite de reombinaison), et les variations de

diretion angulaire (�utuations de pointage de haun des vaisseaux de la �otille). C'est l'intro-

dution de es perturbateurs alibrés qui fait la spéi�ité de PERSEE par rapport aux autres

bans existant dans le même domaine spetral (SYNAPSE à l'IAS, par exemple).

Il est apparu assez rapidement que la tâhe était ardue, notamment pour onevoir, intégrer

et exploiter le ban sur des temps raisonnables typiquement, trois à quatre ans). Il a don été

déidé de réer un onsortium instrumental de laboratoires a�n de partager les risques de la R

et T, les besoins en personnels, les réalisations, et les résultats et permettre un développement

rapide du projet. Le onsortium PERSEE regroupe don le LESIA et le GEPI de l'Observatoire

de Paris, le département Fizeau de l'Observatoire de la C�te-d'Azur, l'Institut d'Astrophysique

Spatiale d'Orsay, le DOTA à l'ONERA, et inlut la onsultane d'Alatel Alenia Spae. C'est le

onsortium qui a dé�ni toutes les aratéristiques du ban et les hoix tehnologiques. Chaun

des partenaires a pris en harge la dé�nition détaillée et la réalisation d'un sous-système en sy-

nergie ave le reste du onsortium. L'IAS a pris la responsabilité de l'étude et de la réalisation

du reombineur interférométrique symétrique permettant simultanément la reombinaison pour

le signal sienti�que (sur le prinipe de l'interférométrie annulante) et la fourniture d'une infor-

mation de phase au senseur de frange pour le ontr�le de la di�érene de marhe (fourni par

l'ONERA) par l'intermédiaire d'un montage de type ABCD. Le onept du reombineur, ainsi

que son développement font l'objet de la thèse que Sophie Jaquinod, à l'IAS, est en train de

rédiger sous ma diretion. Le onept a ependant déjà été présenté lors de onférenes sienti-

�ques (Jaquinod et al. (2008)).

Le shéma de prinipe de PERSEE est représenté sur la �gure 3.4. Le ban se ompose :

- d'un module regroupant toutes les soures optiques qui servent à générer le signal modélisant

le signal stellaire sienti�que et métrologique (trois soures de largeur et de domaine spetraux

di�érents) ;
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Figure 3.4 � Shéma de prinipe du ban PERSEE (voir le texte pour un desriptif omplet).

- d'un module visant à générer et mettre en forme les deux faiseaux qui vont interférer simulant

les signaux issus des sidérostats. Les deux faiseaux sont générés par séparation de front d'onde

en sortie d'un ollimateur, dont les soures optiques oupent le foyer (soures �brées) ;

- d'un train optique omportant un ompresseur de faiseaux, des lignes à retard (utilisées pour

orriger les di�érenes de marhe entre les faiseaux, mais également pour intégrer les perturba-

tions alibrées en di�érene de marhe), un système de déphasage ahromatique, et des miroirs

permettant d'intégrer et de orriger les perturbation en diretion angulaire ;

- d'un senseur de position angulaire des faiseaux ;

- d'un suiveur de franges ;

- d'un reombineur interférométrique évoqué préédemment dans e texte.

Les pertubateurs alibrés sont générés grae à une étude sur les attendus de vol en formation

dans une on�guration de type PEGASE, faite par Astrium Frane.

PERSEE est atuellement en phase d'intégration au LESIA à l'Observatoire de Paris qui

aueille le ban de mesure. L'intégration se fait à rebours, essentiellement pour des raisons

de disponibilité des sous-systèmes. Le reombineur a été intégré ainsi que le suiveur de frange

et l'ensemble fontionne en auto-ollimation, de sorte qu'il est possible de tester le suiveur de

frange, et sa apaité à stabiliser la on�guration sur un point de fontionnement, ainsi que la

qualité du reombineur. Il a ainsi été possible de stabiliser en lumière monohromatique (diode

laser à 2,32 µm) le signal de null à une valeur moyenne de 6 × 10−5 stable à ± 2,8 × 10−5

durant quelques dizaine de seondes, e qui est tout à fait prometteur vues les spéi�ations

visées (extintion polyhromatique de 10−4 stable à 10 % durant 100 seondes). Pour tout e qui

onerne la stabilisation du montage et le suiveur de frange, on onsultera la thèse de K. Houairi

en ours de rédation ou Houairi et al. (2008).

L'intégration, puis l'exploitation de PERSEE devraintt se poursuivre jusqu'à �n 2010, après

quoi le ban sera ouvert à la ommunauté pour valider di�érents onepts instrumentaux grâe

à la très grande versatilité que le ban o�re en terme d'introdution de perturbateurs alibrés.

Comme mentionné plus haut dans e texte, il est prévu de réaliser sur PERSEE dès 2011, des

études omplémentaires pour FKSI.

3.2.2 PERSEE : un projet modèle

L'expériene en laboratoire PERSEE est un projet modèle à plus d'un titre :

- C'est une R et T omplexe qui néessite un fort développement instrumental, en terme de
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volume et de omplexité des réalisation. Ave un budget d'environ 1,5 Meuros, 'est également

un investissement important même étalé sur trois ou quatre ans,

- La omplexité du projet a été gérée par une mutualisation des idées, des moyens tehnique

et humains, des �nanements, sous la diretion du CNES. Cette mutualisation a été rendue

possible par la volonté des laboratoires partiipant au projet de travailler en synergie, et leur

apaité à partager les responsabilités en terme de réalisation. Ainsi, il a été possible de mobiliser

l'équivalent d'une petite trentaine de personnes équivalent temps plein sur deux ans, e qui est

impossible pour un seul laboratoire français, sauf à mettre en veille d'autres ativités. De plus

la mobilisation des personnes et laboratoires adéquats ave leur spéi�ité et leur savoir faire

garantit la réalisation de sous-systèmes à la pointe des savoirs-faire, e qui n'est pas forément

le as quand un seul laboratoire doit réaliser l'ensemble des sous-systèmes d'un instrument,

- Cette mutualisation des moyens onduit également à un partage des risques et des oûts de

développement (même si sur e dernier point 'est le CNES qui a assuré la quasi-intégralité du

�nanement du projet, hors infrastrutures tehniques). Cette démarhe est louable en as de

projets di�iles.

Quels que soient les résultats du projet (et les premiers sont très enourageants), la struture

de développement adoptée pour PERSEE me semble exemplaire de e qu'une petite ommunauté

(ou qu'une ommunauté naissante) peut réaliser pour atteindre des objetifs omplexes.
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La reherhe et la aratérisation des exoplanètes, plus enore que les autres disiplines de

l'astrophysique moderne est une thématique qui s'appuie fondamentalement sur l'instrumenta-

tion. La mise en servie de nouveaux observatoires, et instruments, qu'ils soient au sol ou dans

l'espae ouvre systématiquement de nouvelles fenêtres sur es objets enore inonnus il y a une

vingtaine d'années. Aux premières détetions indiretes par mesure des vitesses radiales, ont su-

édé l'observation des premiers transits, permettant d'obtenir des spetres d'objets planétaires

hors de notre Système Solaire. Les premières images de ertains de es systèmes ommenent à

être réalisables ave des télesopes au sol.

Paradoxalement, 'est au moment où l'aélération de la disipline est la plus visible et les

résultats observationnels de plus en plus nombreux, qu'un travail profond de ré�exion sur l'ins-

trumentation est devenu indispensable au sein de la ommunauté. Compte tenu des oûts et des

temps de développement des instruments, en partiulier des instruments spatiaux, et des be-

soins sans esse roissants de toutes les ommunautés astrophysiques, il est néessaire d'adopter

une démarhe onertée pour onevoir les prohaines générations d'instruments spéi�ques aux

as sienti�ques identi�és. Cette démarhe a été initiée au sein de la ommunauté, pour e qui

onerne la �lière spatiale en 2007. L'enjeu est de taille puisqu'il s'agit d'identi�er toute une

feuille de route de développements permettant, à terme, d'étudier à distane la struture de es

exoplanètes et de tester, pourquoi pas, leur habitabilité. Assoié au proessus depuis son début,

mon impliation dans la disipline par e biais est on ne peut plus totale. L'Habilitation à Diriger

des Reherhes que je présente par e manusrit se veut dans le même temps un engagement

vis-à-vis de la ommunauté à partiiper le mieux possible à la formation des futures générations

de herheurs et d'instrumentalistes, qui permettront à ette ommunauté, enore très jeune, de

s'épanouir à l'instar des autres disiplines phares de l'astrophysique et de la physique en général.
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Annexe 1 : Publiations tehniques

CoRoT relatives au hapitre 2

Référene Date Titre du doument

COR-BC-30000-91-LAS 18/12/01 STB instrument

COR-32000-ST-1010-CNES 28/04/04 Spéi�ation tehnique de besoin :

Réglage et étalonnage améra Co-

RoT

COR-36000-NT-1553-CNES 09/11/04 Note tehnique sur l'interprétation

mathématique des ritères de ré-

glage du plan foal CoRoT

COR-30600-NT-1760-CNES 16/08/05 Interprétation des mesures de fous

�n

COR-IAS-MDAITIV05V1 15/03/05 Mesure expérimentale de la marhe

sur le MV

COR-34600-STB-1563-CNES 11/01/05 Spéi�ation tehnique de besoin de

modi�ations du logiiel d'analyse

AIT des tahes images CoRoT

COR-IAS-MDAITXO21 26/05/03 Mise à l'in�ni de la améra CoRoT

COR-IAS-MDAITIII05V1 02/05/05 Mesure expérimentale du passage

air vide à température ambiante sur

le MV

COR-30000-NT-819-LAM 29/10/04 Modèle optique voies astérosismolo-

gie et exoplanètes - OD MI et MV

COR-LESIA-05-57 03/05/05 Mesure de la sensibilité thermique

de l'OD MV à l'IAS

COR-30600-STB-1542-CNES 11/01/05 STBE optique en AIT CoRoT

COR-30600-PL-1526-CNES 12/10/04 Plan d'essais optiques en AIT Co-

RoT

COR-LESIA-05-09 07/01/2004 Compte-rendu de la mesure de la

sensibilité thermique de l'OD MIQ

COR-LESIA-04-141 28/09/2004 Compte-rendu des réglages optiques

de CoRoTCam MIQ

COR-36000-RP-1793-CNES 21/04/05 Rapport des essais de réglage de

l'instrument CoRoT
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Annexe 1 : Publiations tehniques CoRoT relatives au hapitre 2

Référene Date Titre du doument

COR-30600-RP-1941-CNES 27/07/05 Rapport des essais de véri�ation

COR-30000-NT-2033-CNES 22/08/05 Interprétation de la troisième sé-

rie de mesures de fous, véri�ation

après remontage de la améra MV

COR-30000-NT-1864-CNES 12/08/05 Interprétation des essais optiques

omplémentaires e�etués au niveau

instrument ave la améra MI
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