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Chapitre 1

Introduction

1.1 Aspects heuristiques

Tous les livres d’astronomie le disent : I'image d’une étoile dans une petite lunette est
une tache circulaire entourée d’anneaux ; cette figure est appelée tache d’Airy et sa taille
est inversement proportionnelle au diametre de 'objectif. Son existence conditionne le
pouvoir séparateur de l'instrument a une valeur proche du diametre de la tache:

120
Diametre en mm

p.s. en secondes d’arc =

si la longueur d’onde est voisine du maximum de sensibilité de I’ceil humain, soit vers 5000
A. Ainsi on peut séparer & I'ceil nu des détails voisins de la minute d’arc (soit une piece
de 10 centimes vue & 70 metres). Une lunette de 120 mm de diametre résoud la seconde
d’arc et permet d’apprécier le caractere circulaire des satellites de Jupiter, tandis que le
Soleil est résolu depuis la Terre avec un instrument de 70 microns.

Observons une étoile a travers une petite lunette, par exemple de 50 mm: avec un
oculaire fort, on distingue tres bien la tache d’Airy entourée d’anneaux complets dont la
brillance diminue quand on s’éloigne du centre. Mais cette image n’est pas fixe: elle est le
siege d’une agitation qui la fait se mouvoir lentement dans le champ, trahissant la présence
de turbulences dans les masses d’air traversées par la lumiere de 1’étoile.

Prenons maintenant un télescope un peu plus grand, par exemple 12 centimetres: la
figure d’Airy est toujours visible quoique plus petite que la précédente, mais elle semble
parcourue par de légers tremblement rapides qui brisent et font danser les anneaux.

A partir de 20 centimetres, 'image prend un aspect planétaire et se fragmente en
plusieurs morceaux. L’agitation est vive et I'image explose parfois jusqu’a un diametre de
dix secondes. Les anneaux de diffraction ont completement disparu sauf pendant les brefs
instants ot "atmosphere redevient calme (trous de turbulence).

Dans un télescope de 50 centimetres et plus, I'image devient un épouvantable bouillon-
nement de petits grumeaux de lumiere (couramment appelés speckles ou tavelures) qui
s’agitent constament dans une zone de plusieurs secondes d’arc. On observe la un véritable
plateau d’intensité dont I’étendue ne dépend que du degré de turbulence atmosphérique.
Une description tres réaliste de cette figure a été donnée par Jean Texereau [75] dans son
ouvrage sur la fabrication des miroirs, et par Danjon et Couder [35].



Diameétre de
I'instrument

Avec turbulence
moyenne (10 cm)

Sans turbulence

5 centimetres

12 centimetres

30 centimetres

120 centimeétres
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Fic. 1.2 — Reproduction de Uéchelle a cing niveaux qui était utilisée par les observateurs
pour estimer la turbulence en fonction de la taille de leur instrument (d’apreés “La construc-
tion du télescope d’amateur” — SAF).

C’est la turbulence qui limite en définitive la résolution des télescopes observant a
travers I’atmosphere. Les observateurs avaient ’habitude de la classer sur une échelle a
cing degrés suivant la qualité des images qu’ils observaient dans un télescope donné; cette
échelle reproduite en figure 1.2 a été remplacée par un concept plus moderne de télescope
équivalent. C’est celui qui donnerait une tache d’Airy d’une taille égale a I’étalement pro-
duit par la turbulence. Le diameétre de ce télescope équivalent est généralement compris
entre 5 et 20 centimetres limitant la résolution a une valeur proche de la seconde d’arc. On
pourra alors noter que le télescope géant du Mont Palomar n’est guere meilleur qu’un petit
115/900 du commerce du point de vue de la résolution... Il m’a été donné d’observer le
trapeze d’Orion dans un télescope d’un metre de diametre par forte turbulence : les images
sont tres empatées, les étoiles sont tres élargies et les fins détails disparaissent. L’image
est lumineuse mais floue, et les étoiles les plus faibles s’évanouissent. Par contre lorsque la
turbulence est moins mauvaise, ce qui arrive parfois, les images du grand télescope sont
infiniment plus riches et plus détaillées que celles d’un petit. Et il est certain qu’en ’abs-
cence totale de turbulence (c’est a dire dans I’espace) la tache d’Airy serait observée quel
que soit le diametre de l'instrument.

Dans l'espace la turbulence n’existe pas. Les étoiles sont fixes et paraissent plus écla-
tantes, n’étant pas affaiblies par 'atmosphere; témoins les multiples témoignages des cos-
monautes qui ont eu le privilege d’observer “la-haut”. Un télescope dans ’espace donne
la pleine mesure de son potentiel collecteur et résolveur. D’otli I'idée d’envoyer un grand
télescope automatique en orbite: c’est le projet “Hubble Space Telescope” qui prit nais-



sance au début des années 60. Mais les missions spatiales coiitent cher et la maintenance
des satellites est difficile. Par exemple le télescope spatial ne sera équipé d’une optique
correctrice que vers 1994, soit quatre ans apres son lancement. Sur Terre, ’anomalie aurait
pu étre réparée beaucoup plus vite et a moindres frais.

C’est au début des années 1970 que naquit ’espoir de réaliser des images a haute
résolution depuis la Terre ou tout au moins de récupérer une partie de 'information dé-
truite par la turbulence. Les observateurs d’étoiles doubles serrées avaient déja remarqué
que 'image d’une binaire était simplement la superposition de deux images speckles dé-
calées de la séparation des étoiles. Avec un peu d’entrainement, ils arrivaient a mesurer
des couples distants de 0”3 [75]. Parallelement les progrés de 'optique cohérente et les
expériences de diffusion de lumiere laser dans des milieux inhomogenes avaient montré la
présence de speckles dans la lumiere diffractée [33]. Antoine Labeyrie en 1970 montra que
les granules présents dans les images d’étoiles étaient de méme nature que les speckles
laser, a ceci pres que les speckles astronomiques se renouvellent toutes les 10 millisecondes
environ sous I'effet des fluctuations thermiques de I’atmospheére [50]. Au Mont-Palomar, il
prit des clichés instantanés d’étoiles simples, doubles et géantes théoriquement résolues par
le télescope : I'analyse de ces clichés permit d’observer des détails & la résolution théorique
de l'instrument (25 millisecondes d’arc) [51].

1.2 Sur la notion de réponse impulsionnelle

1.2.1 En ’abscence de turbulence

Considérons un objet émetteur de lumiére possédant une répartition d’intensité O(z, y)
en fonction de la position angulaire (z,y). Lorsqu’une image est faite de cet objet par un
télescope ou un systeme quelconque, les propriétés d’addition linéaire des intensités en
éclairage incohérent permettent d’écrire 'intensité reque en un point (2’,y’) du plan focal :

I(z',y') I/O(wyy) S(x,y;a',y) de dy (1.1)

ou S(z,y;2',y’) est une fonction qui dépend du télescope et qui exprime [’étalement
de chaque point de 'objet dans 'image.

Si le systeéme est invariant par translation, S ne dépend que de z — 2’ et de y — 3’ . La
relation ci-dessus se ramene & une simple convolution :

1z, y) I/O(wyy) Sz —a',y—y') de dy (1.2)

Si 'objet observé est une étoile ponctuelle assimilable a un pic de Dirac, I'image ob-
servée est I = 5. On appelle S la réponse impulsionnelle de 'instrument. Dans "approxi-
mation de la diffraction de Fraunhoffer, S est simplement donnée par le carré du module
de la transformée de Fourier de I'amplitude complexe sur la pupille de I'instrument [43].
Dans un télescope circulaire de diametre D, c’est la fameuse tache d’Airy :

(1.3)
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Fic. 1.3 — Fonction de transfert d’une pupille circulaire : elle mesure tmportance avec
laquelle une fréquence spatiale f est transmise a l'image. Elle est égale au recouvrement des
aires de deux pupilles décalées d’une quantité f. Elle s’annule pour les valeurs supérieures
a A/D : on parle de fréquence de coupure du télescope.

La transformée de Fourier de la fonction S est la fonction de transfert de I'instrument
et mesure le degré de redondance de chaque fréquence spatiale dans I'image. Elle est
donnée par I'autocorrélation de la pupille, c’est a dire la surface de recouvrement de deux
pupilles identiques décalées d’une quantité f. Pour un télescope circulaire de diametre D
la fonction de transfert est égale a [43]:

T(f) = % arccos (%) — % 1- (%)2 (1.4)

Son graphe est représenté en figure 1.3. Cette fonction s’annule au point f = D/X; par
conséquent le télescope ne permet pas de percevoir des détails inférieurs & A\/D: c’est le
fameux pouvoir séparateur dont nous avons déja parlé. C’est par exemple a cause de lui
que nous ne voyons pas la structure atomique des objets.

1.2.2 En présence de turbulence

L’atmosphere de la Terre est le siege de mouvements de masses d’air chaud et froid
provoqués par des gradients de pression qui apparaissent pour différentes raisons (relief,
différences de température, accélération de Coriolis, etc. .. ). Ces variations de température
et de pression influent sur l'indice de réfraction de I’air qui devient une fonction aléatoire
du temps et de la position. La théorie générale de la propagation en milieu turbulent a été
élaborée par Tatarsky [74] et Chernov [30] dans les années 60. Des revues plus accessibles
se trouvent dans [55, 68]; on peut mentionner aussi un article récent de Mac Kechnie [58]
qui fait une bonne synthese des propriétés statistiques de formation des images par un
télescope a travers la turbulence.

f/f



Réponse impulsionnelle instantanée

Considérons la lumiere qui vient d’une étoile a 'infini. Pour une lumiere parfaitement
monochromatique, le front d’onde est plan et la phase de ’amplitude complexe ne dépend
que de Paltitude z mesurée a partir du sol. A la traversée d’une couche turbulente ’onde
voit sa vitesse varier comme l'inverse de n(r,t) si n est l'indice de réfraction pour une
position r du plan de la couche et a l'intant t. A son arrivée au sol 'onde possede une phase
aléatoire fonction du temps et de la direction d’observation. La réponse impulsionnelle d’un
télescope observant une telle onde est toujours le carré du module de I’amplitude complexe
découpée par la pupille, mais elle est ici aléatoire. Elle se renouvelle & peu pres tous les
centiemes de secondes et présente 'aspect granuleux décrit au chapitre précédent. Elle
montre en fait une structure a deux niveaux :

— des grains brillants de taille A/ D diis & des phénomenes d’interférences constructives
sur la pupille du télescope de diametre D (les speckles),

— une enveloppe de taille A/ry caractérisant la cohérence spatiale du front d’onde
(la valeur rg est la taille des zones de cohérence et est appelée paramétre de Fried
qui I'a introduit en 1966 [39]). Cette enveloppe qui contient les speckles caractérise
I'intensité de la turbulence. Le nombre de speckles qu’elle contient est de 'ordre du
rapport des surfaces (D/rg)?.

La transformée de Fourier de cette figure est la fonction de transfert instantanée de ’en-
semble atmosphere + télescope. C’est une fonction aléatoire qui présente deux régions bien
différenciées [22, 68]:

— une zone basse fréquence qui va en décroissant de la fréquence zéro a la fréquence
ro/A qu’on appelle fréquence de coupure atmosphérique,

— une aile haute fréquence tres perturbée jusqu’a D /X et qui présente un rapport signal
sur bruit voisin de 'unité.

La fonction de transfert instantanée contient de l'information jusqu’a la fréquence de
coupure du télescope (on le voit trés bien sur la figure 1.4) et c’est ce qui rend possible
la restauration des images dégradées par la turbulence. En moyennant les modules de ces
fonctions de transfert instantanées, on améliore le rapport signal sur bruit de Iaile haute
fréquence. Celle-ci reste néanmoins affaiblie par rapport & la courbe idéale d’un facteur
égal au nombre de speckles, d’autant plus fort que la turbulence est plus grande. Les
éventuelles reconstructions d’image seront donc plus difficiles par forte dégradation, ce qui
n’est pas tres surprenant.

L’angle d’isoplanétisme

La lumiere issue de deux objets vus sous un angle inférieur a 'angle d’isoplanétisme
traverse la méme atmosphere. A l'intérieur d’une telle région la réponse impulsionnelle
télescope + atmosphere est constante et I'on peut appliquer la relation de convolution
objet-image, base de toutes les méthodes de reconstruction existantes. Cet angle d’isopla-
nétisme est généralement de 'ordre d’une a quelques secondes d’arc. Il est d’autant plus
grand que la turbulence se produit pres du sol.

L’effet du non-isoplanétisme intervient pour des objets plus étendus; il a été décrit
par Roddier [70] comme un effet de filtrage de la fonction de transfert pouvant conduire
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F1G. 1.4 — Image de speckles (réponse impulsionnelle) en haut a gauche. En bas a gauche et
a droite, le module de sa transformée de Fourier qui n'est autre que la fonction de transfert
instantanée de Uensemble télescope+atmosphére. Cette fonction est contenue dans une
zone circulaire de rayon D/X et transmet donc de Uinformation jusqu’a la fréquence de
coupure du télescope.



T(f)

En pose courte

Fonction de transfert hors atmosphée\

Fonction de transfert
instantanée
(en pointillés)

En pose long

-D/A ﬁ D/A
ro/A

Fic. 1.5 — Comparaison entre différentes fonctions de transfert. On remarque Uaffaiblis-
sement drastique que Uatmosphere introduit pour les fréquences intermédiaires entre ro/ A
et D/X. Lorsqu’on intégre l'image, ces fréquences disparaissent complétement, emportant
avec elles Uinformation a haute résolution. . .

a des erreurs sur les mesures des parametres astrophysiques de I'objet (par exemple le
rapport de magnitude d’une étoile double). Une illustration spectaculaire de l'effet du
non-isoplanétisme sur une étoile double die & Weigelt [78] montre une photographie d’un
couple d’étoiles présentant deux structures tavelées légerement différentes.

En pose longue

La cohérence temporelle du front d’onde conditionne la durée de vie des speckles. Celle-
ci est d’autant plus courte que la turbulence est plus importante (elle varie comme rg) ;
elle est en général de 'ordre de quelques centiemes de secondes. Poser longtemps revient a
moyenner un grand nombre de réalisations de la réponse impulsionnelle. L’image se brouille
et les fréquences spatiales disparaissent peu & peu de 'image: d’abord les plus élevées,
correspondant aux plus fins détails, puis les plus faibles(voir la figure 1.6). L’image longue
pose n’est plus qu’une tache de diametre A/rg et sa transformée de Fourier, la fonction de
transfert longue pose possede une fréquence de coupure a ro/A dramatiquement inférieure
a celle du télescope (figure 1.5).

1.3 L’interférométrie des tavelures

C’est la procédure qui a été retenue par Antoine Labeyrie lors de ses expériences au
Mont-Palomar [40, 50, 51, 52]. Elle est basée sur ’analyse du moment du deuxieme ordre
(lPautocorrélation) ou de sa transformée de Fourier (le spectre de puissance) du champ de

10
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Fic. 1.6 — Lorsqu’on intégre les images, les fréquences spatiales élevées disparaissent peu
a peu de la fonction de transfert. Ici, on a simulé (a) une réponse impulsionnelle, (b)
une pose d’environ un diziéme de seconde correspondant a une intégration de 15 images
et (c) une pose d’une seconde correspondant a Uintégration de 150 images. A droite, les
fonctions de transfert correspondantes en échelle logarithmique.
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speckles.
L’autocorrélation d’une image aléatoire S(r) est donnée par

Clp) = ACIS(r)] = [ S(0) S0+ p) dr (1.5)

Observons un objet O(r) au foyer d’un télescope en présence de turbulence. Sil’objet entre
dans le domaine d’isoplanétisme et si S(r) est la réponse impulsionnelle instantannée de
’ensemble télescope + atmosphere, alors I'image [ (r) observée au plan focal sera

I(r)y=0(r)«S(r) (1.6)
Le spectre de de puissance instantané de 'image est égal a
W) =) = 10Ww)]* T(v) (1.7)

ou T'(v) est la fonction de transfert instantanée de I'image et ol un symbole du type f
désigne la transformée de Fourier de la fonction f. En moyennant un grand nombre de ces
spectres de puissances, on obtient une estimation d’un invariant statistique (la transformée
de Fourier du moment d’ordre deux des structures de speckles) qui contient I'information
haute résolution. Cette moyenne s’écrit

(W) =0 (T(v)) (1.8)

La quantité |OA(1/)|2 est la fonction de visibilité de I'objet (on dit parfois fonction d’objet).
C’est simplement le carré du module de la transformée de Fourier de I’objet. On peut
I’obtenir en inversant I’équation précédente et en estimant la fonction de transfert sur une
étoile suffisament voisine de 'objet pour que les propriétés statistiques de la turbulence
soient les mémes entre 'objet étudié et 1’étoile de référence.

La fonction de visibilité permet d’obtenir certaines informations sur la forme de 'objet
jusqu’a une résolution spatiale correspondant au pouvoir séparateur du télescope. Elle est
parfaitement adaptée a la mesure du diametre des étoiles géantes ou de la séparation des
étoiles doubles. Elle trouve aussi des applications a l'intérieur du systeme solaire avec la
mesure de diametres d’astéroides [81], de satellites des planetes [27], la résolution du couple
Pluton-Charon au début des années 1980 [26] ou méme ’étude de la granulation solaire [1].
Elle ne permet néanmoins pas de faire de I'imagerie ; il faudrait pour cela estimer la phase
de O(v) et faire une transformée inverse de Fourier. Cette phase n’est pas mesurée dans
ce type d’analyse.

On trouvera des illustrations plus détaillées de la technique “Speckle Interferometry”
dans ’annexe 1. 1l existe aussi de nombreux articles de revue parmi lesquels on peut citer
ceux de Labeyrie [51, 52], celui de Bates [24] et celui de Roddier [70] qui contient une liste
de plusieurs centaines de références sur le sujet.

1.4 Quelques méthodes d’imagerie

Plusieurs techniques de reconstruction des images tavelées ont été proposées depuis les
expérience de Labeyrie. Certaines d’entre elles, comme I’holographie ou la technique “Shift-
and-Add” sont spectaculaires et simples a mettre en ceuvre, mais elles ne sont applicables
que dans des cas bien particuliers (présence d’une étoile proche ou objet brillant) ou sont
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trés sensibles au bruit (méthode de restauration de la phase a partir du module). L.’état
de lart actuel a été présenté au dernier colloque de I’ESO, en Octobre 1991 ; la technique
qui donne le plus de résultats est actuellement le “Speckle Making” de Weigelt.

Nous allons passer en revue quelques-unes de ces techniques ; il s’agit d’une description
tres sommaire, chaque méthode nécessitant une these a elle seule. Une revue plus détaillée
se trouve dans ’article de revue de Roddier [70], et des références plus récentes dans la
présentation d’Ayers [20] au colloque S.P.I.LE. de San-Diego en Juillet 1990.

1.4.1 L’holographie des tavelures

Cette technique a été proposée en 1973 [23, 56]. Elle part de I'idée suivante : lorsqu’une
étoile ponctuelle et relativement brillante se trouve a une distance angulaire 5 dans le méme
domaine d’isoplanétisme que 'objet observé, la réponse impulsionnelle est la méme pour
I’'objet et pour I’étoile dite de référence. 1l est alors possible de déconvoluer directement
les images pour peu que 'on arrive bien a séparer 'objet et ’étoile. 1l est aussi possible
d’obtenir une estimation de 'objet en calculant ’autocorrélation du systeme étoile+objet.
Si O(r) est l'intensité qui vient de Pobjet et ad(r) celle qui vient de I’étoile, 'autocorrélation
de ’ensemble est la somme de quatre termes:

AC[objet + référence] = a*8(r) + aO(r — 3) + aO(—r — B) + AC[objet] (1.9)

C’est un point brillant & ’origine, entouré d’une masse qui est ’autocorrélation de I’ob-
jet. De part et d’autre de cette figure centrale, on voit apparaitre 'objet lui-méme et son
image dans un miroir. Cette figure est bien connue des opticiens: elle n’est autre que la
transformée de Fourier d’un hologramme de 'objet [31, 43] (d’ou le nom d’holographie de
speckle). On voit que si I'extension spatiale o de I'objet n’est pas trop grande (il faut que
3a > 2f3) alors 'objet est bien séparé de la masse centrale. Il est aussi possible de calculer
I'intercorrélation entre 'objet et la référence pour éviter les termes centraux. Il est inté-
ressant de noter que les deux images miroirs de ’objet sont multipliées par un facteur égal
a 'intensité de I’étoile de référence; ce qui est particulierement intéressant en astronomie
pour l'observation d’un objet tres faible qui peut voir ainsi sa brillance artificiellement
augmentée.

En présence de turbulence, cette autocorrélation est globalement convoluée avec celle de
la réponse impulsionnelle (speckles) et 'on voit apparaitre directement 1’objet de chaque
coté de la masse centrale (qu’on appelle souvent le “pic speckle”). Il existe néanmoins une
indétermination de 180 degrés sur 'orientation die au choix que I'on doit faire entre les
deux images miroirs.

Cette technique peut efficacement étre utilisée lors d’une observation simultanée du
méme objet & deux longueurs d’onde (interférométrie différentielle). Certaines étoiles pré-
sentent une gigantesque enveloppe d’hydrogene qui émet principalement dans la raie rouge
H,,. Observées dans le continu e une longueur d’onde voisine de celle de la raie H,, ces
étoiles ne montrent que leurs régions centrales trop petites pour étre résolues par le téles-
cope: 'image prise dans le continu peut alors servir de référence pour 'image dans la raie
si elles sont simultanées.

De récents résultats de reconstruction par holographie ont été présentés au colloque de
’E.S.O. en Octobre 1991 [41].
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1.4.2 Estimation de la phase de ’objet a partir du module

La technique de Labeyrie permet d’estimer le module de la transformée de Fourier de
I’objet astronomique observé (en fait son carré, la fonction de visibilité). Pour inverser la
transformée il faut connaitre sa phase, qui est détruite dans le traitement. Ce probleme
de reconstruction de la phase apparait dans tous les domaines de la physiques et a été
l’objet d’investigations théoriques considérables (voir par exemple [60] et les références a
l'intérieur). L’unicité de la solution dépend essentiellement des propriétés du spectre de
l'objet (notamment de la localisation de ses zéros dans le plan complexe), et divers modeéles
mathématiques plus ou moins compliqués ont été proposés.

C’est a Fienup [38] que 'on doit la premiére implémentation pratique d’un algorithme
itératif de reconstruction d’images astronomiques. Partant d’une phase quelconque et
connaissant le module du spectre, Fienup appliqua successivement des transformées di-
rectes et inverses de Fourier, en introduisant a chaque étape des contraintes sur 'objet
(positivité et support borné) et sur son spectre (connaissance du module, phase impaire).
Il montra dans son article de 1978 une application de cette technique a la reconstruction
d’une image simulée d’étoile avec taches et protubérances. L’algorithme est néanmoins
tres sensible au bruit.

L’application de techniques de traitement d’images comme le recuit simulé a permis
d’obtenir quelques résultats intéressants dans ce domaine [62, 63, 65].

1.4.3 le “Shift-and-Add”

Cette méthode est basée sur I'idée empirique que chaque speckle est une image dé-
formée de 'objet observé. La technique consite a isoler les speckles les plus brillants et a
déterminer les coordonnées spatiales de leur photocentre. On obtient une série de points
qui, intercorrélée avec I'image tavelée, donne directement la forme de ’objet. Le calcul est
répété sur un grand nombre d’images et les résultats sont moyennés. Appliquée a I'image
d’une étoile simple, cette technique produit une image proche de la tache d’Airy du téles-
cope. Le shift-and-add connut son heure de gloire en 1976 avec la premieére reconstruction
d’une image d’étoile en optique: on a pu pour la premiere fois observer directement |’en-
veloppe de Betelgeuse [80].

Pour des objets faibles ou tres étendus, isoler des speckles dans 'image est parfois
difficile ou impossible ; on peut alors choisir le speckle le plus brillant et recentrer toutes
les images dessus (d’ol le nom “Shift and Add”). La méthode devient tres délicate a
utiliser en comptage de photons [25, 44].

1.4.4 La méthode de Knox et Thompson

Elle peut étre considérée comme une extension de la technique de Labeyrie. Au lieu
de calculer le spectre moyen |/ (v)|? des images instantannées, Knox et Thompson [47] ont
proposé de calculer I'interspectre de la méme image prise a deux fréquences spatiales tres
voisines :

Wir (v, 6v) = (I(v) I*(v + 6v)) (1.10)
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Fic. 1.7 — Hlustration de la technique “Speckle Masking”. A gauche, l'objet astronomique
observé présente une morphologie telle qu’en le décalant par rapport a lui-méme, la su-
perposition est presque un point. La méme opération effectuée sur une image tavelée de
lobjet permet une estimation de la réponse impulsionnelle.

L’hypothese de convolution objet-image et I'indépendance des phases des réponses impul-
sionnelles conduit a écrire 'interspectre d’un objet étendu O(r):

Wier(v) = [OW)2 T(v) exp (—i%) (1.11)
La phase de l'interspectre de Knox et Thompson est la dérivée de celle de 1'objet (¢(v))
qui peut alors étre calculée par intégration. L’objet peut ainsi étre restitué par transformée
inverse de Fourier.
Une méthode analoque a calle de Knox et Thompson est celle du gradient de phase
proposée par Aitken [15, 16]. Ces méthodes ont donné des résultats astrophysiques inté-
ressants [36, 73].

1.4.5 Le “Speckle Masking” ou opérateur de Weigelt

Il s’agit d’une analyse qui fait intervenir le moment du troisieme ordre des champs
de speckles : la triple corrélation ou sa transformée de Fourier, le bispectre. Ce sont des
fonctions quadridimensionnelles dépendant 'une de deux décalages spatiaux, 'autre de
deux fréquences spatiales.

L’idée sous-jacente & la naissance de cette technique était la suivante [77]: considérons
un objet astronomique O(r) présentant une structure telle qu’en le superposant a lui-méme
décalé d’une certaine quantité p on obtienne presque un point (comme dans I’exemple de
la figure 1.7). Convoluée par une réponse impulsionnelle tavelée, cette intersection fournit
une estimation grossiere de cette réponse impulsionnelle : on retrouve le cas le ’holographie
des tavelures. Cette idée de superposer les tavelures a valu a cette technique le nom de
“Speckle Masking”.

Mathématiquement 'opération peut s’écrire de la fagon suivante [57]. Si I(r) est I'in-
tensité dans I'image et py le décalage approprié, la réponse impulsionnelle est simplement
le produit :

S(ry=1(r) I{(r+ p1) (1.12)
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En intercorrélant cette fonction avec toute 'image comme dans le cas de ’holographie, on
obtient la quantité

Clpropa) = [ 1) 1+ 1) 1o+ pa) dr (1.13)

qui est la triple corrélation de 'image et qui contient a priori 'information sur la phase de
I’objet. Les relations de convolution entre les corrélations restent vraient pour les triples
corrélations, et si on note T'C[f] la triple corrélation d’une fonction f on peut écrire:

TC[I(r)] = TC[O(r)] * TC[S(r)] (1.14)

La double transformée de Fourier de cette relation par rapport aux deux variables d’espace
donne une multiplication simple des bispectres (notés BS[ ]):

BS[I(r)] = BS[O(r)].BS[S(r)] (1.15)

Comme pour 'ordre deux, le bispectre de la réponse impulsionnelle S peut étre estimé sur
une étoile de référence proche. L’objet est alors restitué a partir de son bispectre ; deux
méthodes sont actuellement utilisées.

— Une reconstruction récursive faisant intervenir les relations de cléture entre les points
de la phase du bispectre,

— Une méthode de type Monte Carlo ou I’on reconstruit I’objet point par point en mi-
nimisant une distance entre le bispectre des objets successifs et celui qui est observé.

La encore, on trouve une description détaillée de ces méthodes dans I’article de revue de
Weigelt [78].

Roddier [69] a montré ont montré que la méthode de Knox et Thompson et celle de
Labeyrie ne sont que des cas particuliers de ’analyse bispectrale ; elles s’appuient en fait
sur des relations de cléture de phase. D’'importants travaux théoriques ont été effectués sur
ce sujet [19, 53], et des études comparatives de reconstruction d’images par les méthodes
Knox-Thompson et Speckle Masking ont été présentées par Beletic [28] au colloque de
I’ESO en Octobre 1991.
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Chapitre 2

L’imagerie probabiliste —
Statistique de I’'intensité au plan
focal a fort flux

2.1 Historique

Le premier article d’astronomie mentionnant l'imagerie probabiliste a été écrit par
Bates [24] en 1982. On y trouve un court paragraphe décrivant la densité de probabilité
du second ordre comme un outil d’imagerie possible en complément des techniques exis-
tantes (Shift-and-Add, Knox et Thompson, bispectre). A I’époque ou avait été écrit cet
article les densités de probabilités de champs de speckles étaient déja utilisées pour décrire
les phénomenes de diffraction de lumiére laser a travers un milieu inhomogene. La premiere
description théorique de ces figures d’interférences compliquées a été établie par Von Laue
en 1916 [76]. L’invention des lasers dans les années 1960 a permis d’utiliser les speckles
pour étudier les milieux de maniére un peu analogue a ce qui se fait par la diffraction de
rayons X. D’excellentes présentations du phénoméne speckle et de ses applications ont été
écrites par Dainty [33] et Goodman [32, 42].

En astronomie le probleme est un peu similaire a ceci pres qu’on s’intéresse a la source
du rayonnement et non au milieu diffuseur qui est "atmosphere terrestre. Claude Aime
proposa 'utilisation des densités de probabilités du second ordre pour imager des systemes
d’étoiles [3, 4, 6]. Dans une communication de 1987 [5], il montra que I'imagerie proba-
biliste était plus générale que les méthodes basées sur le calcul des moments (Labeyrie,
Knox et Thompson, Weigelt). L’expression de la densité de probabilité au second ordre est
établie pour une étoile double établie et montre un graphe présentant une forte asymétrie
se traduisant par la présence d’une ligne radiale dont la direction est fonction du rapport
de magnitude entre les étoiles du couple. Ceci reste vrai a tres faible flux en comptage de
photons ; les densités de probabilités sont affectées par la statistique des photons et subis-
sent une transformation dite de Poisson [59]. Aime montra aussi que lorsque le nombre de
speckles devenait grand (donc pour un grand télescope) la statistique des images était en
bon accord avec le modele gaussien utilisé en optique cohérente.

En 1989 les premiers résultats de 'imagerie probabiliste sont obtenus sur des don-
nées astrophysiques. L’étoile { Aqr observée en infrarouge par Christian Perrier avec le
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Fia. 2.1 — Densités de probabilités d’ordre deux obtenues sur des observations infrarouges
de l¢toile double  Aqr. A gauche, la d.d.p. de létoile de référence, a droite celle de [’étoile
double dont la dissymétrie saute aux yeuz.

télescope de 3m60 de ’ESO est soumise a cette analyse: la densité de probabilité du se-
cond ordre est reproduite en figure 2.1 avec celle de I’étoile de référence. On voit sur la
figure de ’étoile double une direction privilégiée correspondant a un rapport d’intensité
de 1.4 entre les deux étoiles. Ces résultats ont fait ’objet d’une publication en 1990 [7]. Le
dépouillement des données de Perrier se poursuit encore; on essaye maintenant de sous-
traire le bruit toujours tres génant en infrarouge. Le bruit est additif et se traduit par
une convolution des densités de probabilité du signal et du bruit. La déconvolution des
densités de probabilité de { Aqr par la méthode de Richardson-Lucy a fait ’objet d’un
article récemment soumis pour publication [67].

A mon arrivée au laboratoire en 1990, je me suis occupé de la détection en comptage
de photons et des divers problemes que cela pouvait engendrer sur 'imagerie. Au moyen
de simulations et par une approche théorique nous avons étudié les différents biais dus a
la statistique des photons et aux capteurs (clipping et trou du centreur) d’une maniére
totalement différente de I’approche de Goodman et Belsher [34]. Nous avons pu montrer
que le processus d’imagerie restait possible, quoique difficile, méme quand la détection des
photons se fait en tout ou rien” (le clipping) [8, 11, 13, 17, 18]. L’article [13] vient tout
juste d’étre accepté par la revue J. Opt. Soc. Am. A.

Parallelement Claude Aime a élaboré un modele théorique de la fonction caractéristique
(transformée de Fourier de la densité de probabilité) d’une structure de speckles d’un objet
étendu dans le cas gaussien [9]. Une nouvelle formulation a été publiée récemment qui ne
fait plus d’hypothese sur la statistique des speckles. On établit simplement une relation
entre les fonctions caractéristiques d’un objet étendu et de sa réponse impulsionnelle (facile
a estimer sur une étoile de référence). Le processus d’imagerie consistera simplement en
I’ajustement aux observations du modele; il sera décrit au paragaphe 2.5.
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Une présentation globale de nos travaux a fait 'objet d’une communication au colloque
de Garching en Octobre 1991 [12]. Une copie du poster présenté a cette occasion se trouve
dans annexe 2.

2.2 Illustration du processus d’imagerie d’une étoile double

Dans ce qui suit, nous noterons [ (r) la répartition d’intensité au plan focal du télescope.
Nous allons décrire de maniére tres imagée I’évolution des caractéristiques d’une fonction
qui est la densité de probabilité du second ordre de I'image aléatoire I(r), lors du processus
d’imagerie d’une étoile double tavelée.

Considérons deux positions ry et ro dans I'image. Les intensités qu’on y observe sont
respectivement I(rqy) et I(rg). Si Iy et I sont deux valeurs possibles de la fonction d’in-
tensité I(r), la probabilité conjointe dP pour que

I SI(T‘l) <l +dhL
et (2.1)
IQSI(T‘Q) < Iy +dI,

est égale a:
dP:P2(11712;r17r2) d]l d]z (22)

La quantité P,(e) est appelée densité de probabilité du second ordre de la fonction
aléatoire I(r).

On suppose souvent dans nos analyses que I'image est invariante par translation ; cette
approximation est d’autant plus vérifiée que la turbulence est plus forte et que le champ
de speckles s’étend tres loin dans 'image. Sous cette hypotheése, la fonction P ne dépend
que du décalage p = ry — r1. On peut alors écrire:

dP:P2(117127p) d]l d]z (23)

Et il est évident que
/ PQ(IhIQ;p) d]l d]221 (24)

P; peut étre estimé sur un grand nombre d’images comme un histogramme de co-occurence
des valeurs en deux points; ce calcul est illustré en figure 2.2 dans le cas d’un signal mo-
nodimensionnel.

Considérons le cas d’une structure de speckles d’étoile double que nous supposerons orien-
tée sur la direction des abscisses mesurées dans le plan focal. On admet que la condition
d’isoplanétisme est vérifiée. On sait que 'image observée est la somme de deux réponses
impulsionnelles pondérées par la magnitude des étoiles et décalées d’une quantité égale a
la séparation du couple.

Soit « le rapport d’intensité des étoiles et d leur séparation. Soit s la taille du speckle.
Nous prendrons le décalage spatial p suivant la direction des abscisses. La figure 2.3 montre
I’evolution des plans P(ly, I3) en fonction du décalage p. On observe les phénomenes
suivants :

Pour p = 0 les deux points d’analyse ry et ro étant confondus, I%» n’a de valeurs que sur
la premiere diagonale. Elle s’écrit a ’aide de la densité de probabilité du premier
ordre P(I):

P2(117 127p = 0) = P(Il) 5([2 - Il)
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FiGc. 2.2 — [llustration du calcul de P, sur un signal monodimensionnel S(z) (a gauche).
Pour un décalage p donné, on déplace deux points d’analyse sur la courbe S(x) et on porte
dans un graphique (a droite) les valeurs Iy et Iy pointées. Dans Uexemple ci-dessus, on
pointe (Iy = 2.5, 13 = 2.3) pour le disque grisé et (Iy = 2,1, = 0) pour le losange noir.
Cette opération, répétée sur un grand nombre d’images S(x), fournit une estimation de la
densité de probabilité d’ordre deux.

Pour p < s les deux points d’analyse sont corrélés; si I(ry) peut prendre a priori n’im-
porte quelle valeur, ’excursion de I(rz) autour de cette valeur est limitée. Ceci se
traduit sur le graphe de P par une certaine dispersion autour de la premiere bissec-
trice, dispersion qui décroit quand le rapport p/s augmente.

Pour p =d on est & la séparation de ’étoile. le graphe montre une direction privilégiée
Iy = aly die au nombre élevé d’occurences de rq sur un speckle de la premiere
étoile et de ry sur la deuxieme. La pente de cette droite est le rapport d’intensité
des étoiles.

Pour p > d il n’existe plus aucune corrélation entre les intensités aux points d’analyse
et le graphe de P, est completement rempli. Lorsque les speckles sont contenus dans
une enveloppe limitée (ce qui est en général le cas) il arrive que les points d’analyse
pour les grands décalages tombent 'un dans la tache image et 'autre dans le fond du
ciel. Ceci se traduit par des valeurs anormalement élevées de la densité de probabilité
sur les deux axes [y = 0 et I = 0.

On voit sur cet exemple simple comment la simple analyse visuelle des figures des den-
sités de probabilité permet d’accéder au vecteur séparation et a la différence de magnitude
entre les étoiles. Pour une image réelle, le décalage p s’exprime en unités de pixels et peut
prendre N () valeurs si 'image est de dimension N X (. On obtient le vecteur séparation en
examinant les plans P5([y, I; p) pour toutes les valeurs de p et en recherchant la présence
d’une ligne de créte. La différence de magnitude entre les étoiles est simplement donnée
par la pente de la ligne de créte. Il est important de remarquer ici que « est déterminé sans
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Fic. 2.3 — Calcul de la densité de probabilité d’ordre deuzx pour des tavelures d’étoile
double. Sur les images de gauche, on a représenté shématiquement des images de trois
tavelures du couple d’étoiles (les deux cercles grisés). Les courbes du milieu représentent des
coupes de l'image bidimensionnelle selon une ligne qui passerait au centre d’une tavelure
du couple. Les fleches représentent les points d’analyse. A droite, les graphes des densités

de probabilité correspondant aux décalages indiqués sur le dessin. Voir le texte pour plus
de détails.
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équivoque: une valeur mesurée de 0.8 signifie que la deuxieme étoile rencontrée lorsqu’on
balaye les images pour calculer la densité de probabilité possede une intensité de 0.8 fois
celle de la premiere. L'image du systéme peut alors étre obtenue sans ambiguité. La méme
analyse aurait pu étre faite sur les fonctions caractéristiques, transformées de Fourier de la
densité de probabilité dans les plans ([1, I3) et qui présente de la méme facon une direction
privilégiée lorsqu’elle est calculée pour un décalage p égal au vecteur séparation.

2.3 Quelques définitions et rappels sur les fonctions sta-
tistiques

Parmi les nombreuses fonctions statistiques existantes, il en est dont nous nous ser-
vons assez régulierement (densité de probabilité, fonction caractéristique, etc...). Ce pa-
ragraphe condensé rappelle leurs définitions et les diverses relations qui les lient les unes
aux autres. Des exposés plus complets existent dans la littérature, par exemple [54, 64, 72].

2.3.1 Densité de probabilité

Soit (r) une fonction aléatoire de la position r. Soit I = (Iy, I3, ..., Iy) une collection
de N valeurs possibles de la fonction Q(r). Soit R = (ry,rg,...,7n) une collection de N
points que j’appellerai points d’analyse et & = (Q(r1),Q(rg), ..., Q(ry)) les valeurs de la
fonction Q(r) en ces points. La probabilité élémentaire d¥ P pour que € soit compris dans
I’hypervolume élémentaire Hf\;l dl; autour de I est égale a:

dNP = Py(I;R) d™1 (2.5)

La fonction Py (I; R) est appelée densité de probabilité d’ordre N de la fonction Q(r).
Son intégrale par rapport a toutes les composantes de I est égale a 1:

/ Py(LR)dVT = 1 (2.6)

Au premier ordre P(I)dl est simplement la probabilité pour que la valeur de la fonc-
tion aléatoire Q soit comprise entre I et [ + dI en un point donné. Je noterai parfois [[]
la valeur de P(I) et [e] la probabilité de I’événement certain (c’est l'intégrale de P([) sur
toutes les valeurs de [ et elle vaut 1). Sous I’hypotheése d’invariance par translation (on
parle aussi de stationnarité), P(I) ne dépend pas du point d’analyse.

Au deuxiéme ordre on s’intéresse a la quantité Py (Iq, I3; 1, r2) dont nous avions déja
parlé au paragraphe 2.2 Elle mesure la probabilité conjointe de deux occurences de I et I
aux points d’analyse ry et 9. Sous I’hypothese d’invariance par translation, P, ne dépend
que du vecteur décalage p = ry — ry et peut s’écrire en utilisant la notation []:

(L], = P11, 2 p) (2.7)

Lorsque le décalage p entre les points d’analyse devient grand, leur corrélation chute
et la densité de probabilité P, tend asymptotiquement vers le produit des densités du
premier ordre:

[ L)oo = (L[] = 1T (2.8)
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Lorsque les deux points d’analyse sont confondus (p = 0) P, n’a de valeurs que pour
I, = I5 et g’écrit:
[[112)o = P(11) (I3 — I1) (2.9)
L’intégration de P, suivant I ou I3 traduit 'occurence de I ou de I3 avec ’événement
certain. On peut écrire:

o0

Py(Iy, Iz p) dIy = / Py(I, Iz p) dIy = [I1e] = [e15] = [I] (2.10)
=0 I,=0

En d’autres termes, la projection de la densité de probabilité du second ordre sur ses axes
est égale a la densité d’ordre 1.

2.3.2 Fonction caractéristique — Fonction génératrice des moments

La fonction caractéristique de la variable aléatoire Q(r) est égale a la transformée de
Fourier de la densité de probabilité par rapport aux variables I; :

on(U;R) = /Oo Ul Py(LR) VI (2.11)
0

ot U = (uy,uz, ..., un) représente la collection des variables conjuguées des I; et U.I est
le produit scalaire entre les deux vecteurs. Il est trivial de voir que ¢n(0) = 1.

La fonction génératrice des moments de la fonction aléatoire Q(r) est la transformée
de Laplace de la densité de probabilité:

Gn(V;R) = / V1 Py(LR) dV1 (2.12)
0
ot V = (v1, vy, ...,un) est le vecteur des variables conjuguées des valeurs I;.

On peut écrire a partir des définitions 2.11 et 2.12 la relation entre la fonction généra-
trice des moments et la fonction caractéristique:

on(UsR) = Gn(iU;R) (2.13)

2.3.3 Moments et cumulants

Les moments interviennent beaucoup en interférométrie et imagerie des tavelures. On
utilise fréquemment les fonctions de corrélations et de triple corrélation ou leurs transfor-
mées de Fourier. Les cumulants sont peu utilisés en astronomie; ils se révelent pourtant
un excellent outil d’analyse d’images a tres faible flux et ne présentent pas le biais di a la
statistique des photons qu’on trouve sur les moments d’ordre deux et trois [11, 13].

Les moments

Le moment d’ordre N de la fonction aléatoire Q(r) est donné par:

N
my(R) = /OO (1:[ IZ») Py(L;R) dVI (2.14)

Sous I’hypothese d’invariance par translation, on peut écrire en fonction des densités de
probabilité :
o0
— la moyenne: ((r)) = I P(I)dI

I=—0c0
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o0

— lautocorrélation: C'(p) = (Q(r) Q*(r +p)) = / / I Iy Poy(1h, Ig; p) diy dIy
Ii=—oc0 JI o0

— la triple corrélation :
Cs(p1, p2) = (Qr) X (r + p1) (r + p2)) = // Iy Iy I3 Ps(Ih, 1o, I35 p1, p2) dly dly dl

Les moments peuvent aussi étre exprimés a laide de la fonction génératrice des mo-
ments dont ils sont les termes du développement en série de Mac-Laurin (d’ou le nom de
fonction génératrice des moments) :

my(R) = (%)V 0 (2.15)

Les cumulants

La fonction génératrice des cumulants K (V;R) est le logarithme népérien (noté Log
dans toute la suite) de la fonction génératrice des moments:

Kn(V;R) = Log (Gn(V;R)) (2.16)

Les cumulants de la fonction aléatoire Q(r) sont définis par les dérivées n-iemes de la
fonction génératrice des cumulants (ou la dérivée logarithmique de la fonction génératrice
des moments) :

N Ky (V; R)) (GNLog (GN(V; R)))
R — [ EN(VIR) _ 2.17
~(R) ( Hf\;l dv; V=0 Hf\;l dv; V=0 ( )

2.4 Le phénomene speckle décrit comme une marche a-
léatoire bidimensionnelle — Le modele Gaussien

Les variations de phase sur 'onde étant aléatoires, il est impossible de modéliser les
champs de tavelures de maniere déterministe. On ne peut que décrire leurs propriétés
statistiques en considérant que 'onde qui arrive au plan focal du télescope est la somme
d’ondes élémentaires et s’écrit :

N
A=) age (2.18)
k=1
On peut supposer de maniere tres générale que
— les amplitudes complexes a; de toutes les ondes élémentaires sont indépendantes,

— il n’y a aucune corrélation entre I’amplitude aj et la phase ¢ d’une onde élémentaire,

les phases élémentaires sont distribuées uniformément entre 0 et 27,

toutes les amplitudes élémentaires obéissent a la méme statistique et ont toutes la
méme moyenne a et la méme variance (a?).
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Im [A] P(A)
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Re [A]
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Fia. 2.4 — L’amplitude complexe de Uonde au foyer du télescope est la somme d’un grand
nombre d’ondes élémentaires; le phénomeéne est assimilable a une marche aléatoire bidi-
mensionnelle (a gauche) conduisant ¢ une densité de probabilité gaussienne pour l'onde
résultante (a droite).

Chacune des ondes élémentaires peut étre représentée dans le plan complexe par un
vecteur de Fresnel (figure 2.4) et le probleme se ramene a celui d’une marche aléatoire
bidimensionnelle. Lorsque N devient tres grand, on peut appliquer le théoreme de la limite
centrale et la densité de probabilité de 'amplitude complexe de I’onde résultante prend une
forme asymptotique gaussienne indépendante des propriétés du milieu diffuseur [32, 42]

p(A) = R (—w) (2.19)

270 202

olt R[A] et I[A] sont les parties réelles et imaginaires de ’amplitude complexe A et o2, sa
variance est la demi-somme des variances des ondes ay, :

N
RS
k=1

(a?) (2.20)

N | —

Un changement de variable simple (c’est un passage en coordonnées polaires) permet
d’écrire la densité de probabilité de I'intensité au plan focal, carré du module de I’amplitude
complexe :

1 1
P(I) = ——exp (——) (2.21)

(1) (1)
Cette fonction est indépendante de la position dans 'image et décrit un champ de
speckle qui s’étend a I'infini (hypotheése stationnaire). Sa transformée de Fourier est la

fonction caractéristique

¢(u) = T (2.22)

Im [A]
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F1G. 2.5 — Densité de probabilité (a gauche) et fonction caractéristique (au milieu, partie
réelle, a droite, partie imaginaire) d’une structure de speckles gaussienne pour un point
source.

Ce modele est particulierement adapté a la description des champs de speckles pro-
duits par la diffusion d’une lumiere laser dans un milieu inhomogene: ce sont les molécules
qui diffusent la lumiere et leur nombre est extremement élevé. L’hypothese gaussienne est
une bonne approximation en astronomie quand la turbulence est particulierement mau-
vaise et/ou quand le diametre du télescope est grand ; le nombre N d’ondes élémentaires
indépendantes qui forment les tavelures observées est de 'ordre de celui des zones de co-
hérences intersectées par la pupille du télescope, soit (D/ro)z. Si ce nombre n’est pas assez
élevé pour appliquer le théoréme de la limite centrale, la statistique des champs de speckles
au foyer dépend de celle de 'amplitude complexe sur la pupille (dont on sait qu’elle est
plutot log-normale et présente essentiellement des fluctuations de phase [2, 29]).

2.4.1 Statistique au deuxiéme ordre pour un point source

La densité de probabilité du second ordre d’un champ de speckles gaussien est
donnée par [33, 42]:

[L1), = Pl Iy;p=0) = - <_ <I§1(1+i2)) Io (27 W) (2.23)
’ T (I*(1—p?) (D = p?)

ou p est le facteur de cohérence de 'amplitude complexe A(r) de I'onde entre les points
d’analyse ry et ro:

:u( 15 2) <I> (224)

Le facteur p peut étre exprimé en fonction de la pupille de 'intrument ; 'expression gé-
nérale est donnée dans la revue de Goodman [32]. Pour une ouverture circulaire, u est la
racine carrée d’une fonction d’Airy :

g1 ”D”)

Az

[N
N

(2.25)
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avec
— D=Diametre du téléscope
— A = longueur d’onde
— z = focale du téléscope

Une expression de la densité de probabilité au troisieme ordre [[11313],,,, pour un
point source a été récemment donnée par Rao Gudimetla [66]. Il n’y a pas d’expression
analytique connue au dela de 'ordre trois.

La fonction caractéristique au deuxiéme ordre est simplement la transformée de Fou-
rier de la densité de probabilité par rapport aux deux intensités. Elle dépend aussi du
décalage p entre les points d’analyse et possede une partie réelle paire et une partie ima-
ginaire impaire (c’est la condition pour que sa transformée de Fourier soit réelle). Son
expression est beaucoup plus simple que celle de P :

1
O ) = D A= (D) + (D (220

Le graphe de ces fonctions est représenté en figure 2.6.

Fonction d’autocorrélation — Densité spectrale La fonction d’autocorrélation
d’une image S(r) s’écrit :

Clo) = (S0t o) = [ [ 1b Pa(iidaip) a d, (2.27)

ou de maniere équivalente en faisant intervenir la fonction caractéristique:
6’2¢2(U1 U3 p)
Clp)=-|———2~ 2.28
= - (Tt 2:29)
U1 :u2:0

En utilisant les expressions 2.23 ou 2.26, "autocorrélation prend la forme simple :

Clp) = (1Y (1 + u(p)?) (2.29)

Sa transformée de Fourier, la fonction de transfert, s’écrit :
W(v) = // By(Iy, Iy;v)dly dl (2.30)

La fonction ]52(]1, I;v) est la transformée de Fourier de la densité de probabilité [I115],
par rapport a la variable d’espace p. L’intérét de cette fonction sera discuté plus loin pour
I’application de I'imagerie probabiliste a la synthese d’ouverture.
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Fonction d'autocorrélation des speckles
les points grisés représentent la valeur
de Cp) pour les différents décalages
des figures ci-dessus. Noter I'évolution
des fonctions Petqe au fur et & mesure
gue les points d'analyse se décorrélent.

H
0o
a

5 ‘ 10 15 20 P
(pixels)

FiG. 2.6 — Visualisation en niveauz de gris de la densité de probabilité d’ordre 2 (au dessus)
et de la fonction caractéristique (partie réelle au milieu et partie imaginaire au dessous)
d’une structure de speckle gaussienne pour un point source auzx décalages p = 0, p = 2,
p =8, p=15. Les décalages sont reportés sur la courbe de la fonction de corrélation de
Uamplitude complexe comme des petits disques grisés.
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2.4.2 Cas d’une étoile double — Superposition de deux champs de spe-
ckles

L’image d’une étoile double observée en présence de turbulence est la superposition
de deux structures tavelées décalées d’une quantité égale a la séparation du couple (d) et
pondérées par le rapport d’éclat entre les étoiles («). Si la condition d’isoplanétisme est
vérifiée, 'image [(r) observée est:

I(r)=5(r)+aS(r—d) (2.31)

L’intensité observée est la somme de deux variables aléatoires qui sont décorrélées si la
séparation du couple est grande devant la taille du speckle. On peut ainsi écrire:

I=1 + I (2.32)

ou I est la contribution a 'intensité I du champ de tavelures de la premiere étoile, et I
celle de la deuxieme étoile. I; et Iy sont deux variables aléatoires qui obéissent chacune a
la loi exponentielle décroissante définie au paragraphe précédent :

P(1) = <}—1>e-fl/<fl>
(2.33)

P(1) = <}—2>e-f2/<12>

avec (I3) = a(ly). La densité de probabilité s’écrit dans ce cas [32]:

P = m [exp (—%) — exp (—ﬁ)] (2.34)

Il est intéressant de remarquer que cette fonction est tres différente de la densité de pro-
babilité de la réponse impulsionnelle donnée par ’équation 2.21; elle s’annule pour I =0
et présente un maximum & la valeur

alLoga

I= (1) (2.35)

a—1

Cette valeur peut étre utilisée pour déterminer le rapport d’intensité entre les deux compo-
santes du systeme double, la densité de probabilité du premier ordre pouvant étre estimée
sur un ensemble d’images comme un histogramme des valeurs des pixels. Une détermi-
nation du maximum de cet histogramme permet (dans les limites ol le modele Gaussien
est applicable) d’obtenir une estimation de la valeur du rapport a. La simple inspection
visuelle de 'histogramme peut diagnostiquer la duplicité du systéme. Par contre, aucune
information spatiale sur I’étoile double ne peut étre obtenue de cette maniere. Il faut pous-
ser I’analyse au second ordre pour connaitre le vecteur séparation du couple. La fonction
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Fic. 2.7 — Densités de probabilité de champs de speckles gaussiens. A gauche, pour un
point source, 4 droite pour une étoile double de rapport d’intensité o = 0.5.

Etoile simple 1
(partie réelle)

Etoile

0=0.5
(partie réelle)

double

7.5 -5 2.5 2.5 7.5
Etoile simple Etoile double 0.6
(partie imaginaire) ¢4 a=0.5
(partie imaginaire)0. 4
0.2 0.2
2.5 7.5 25 5 1.5

Fic. 2.8 — Fonctions caractéristiques correspondantes.
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caractéristique est la transformée de Fourier de ’expression 2.34:

1

o) = T = iaw) (2.36)

C’est une fonction dont la partie réelle présente des “pieds” négatifs qui n’étaient pas
observés dans le cas de I’étoile simple (voir la figure 2.8). La différence avec la réponse
impulsionnelle n’est cependant pas aussi spectaculaire que pour la densité de probabilité.

Analyse au second ordre

Une expression simplifiée de la densité de probabilité au deuxieme ordre peut étre
obtenue si on suppose que les speckles sont delta-corrélés. La fonction s’exprime alors
comme le produit des densités du premier ordre:

[1115], = [L][12] (2.37)

Dans le cas particulier ot le décalage p est égal & la séparation entre les étoiles, I%» prend
la forme suivante [3]:

= = o (< ) oo (L () 1] e

avec f = a+ 1/a — 1. La figure 2.9 montre une représentation en niveaux de gris de

cette fonction pour plusieurs valeurs du rapport a: on voit apparaitre la ligne de créte
d’équation Iy = al, décrite précédemment. Elle traduit les nombreuses occurences des
points d’analyse sur les tavelures des deux étoiles.

La fonction caractéristique présente le méme type de structure que la densité de pro-
babilité lorsque p = d. C’est une fonction hermitienne dont le module est représenté en
figure 2.9 pour plusieurs valeurs du rapport a.. Son expression peut étre calculée en prenant
la transformée de Fourier de I’équation 2.38:

1
O2(wy uzip = d) = (1 —dup) (1 —daug) (1 — iauy — tug) (2:39)

2.4.3 Cas d’un objet étendu

Un objet astrophysique est généralement observé par un télescope équipé d’un systeme
d’acquisition d’images qui échantillonne 'intensité dans le plan focal (par exemple une
caméra CCD). On peut alors considérer n’importe quel objet étendu échantillonné comme
une matrice de points et écrire 'intensité provenant de I’objet comme une somme discrete
de valeurs :

N
O(r)= Z_: a, 6(r —d,) (2.40)

Partant de cette hypothese, nous avons calculé la fonction caractéristique d’ordre 2 d’un
tel objet observé en présence de turbulence (sous I’hypothese d’isoplanétisme). Le calcul
est décrit dans ’article ci-apres.
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32
F1G. 2.9 — Densités de probabilité au second ordre pour p = d (a gauche) et modules

des fonctions caractéristiques correspondantes pour des étoiles doubles de divers rapport
d’intensité o.



Article
publié par

Journal of the Optical Society of America A

Probability Imaging : the statistics of speckle patterns of
extended astronomical sources at high light level

Septembre 1991
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2.4.4 Analyse au deuxiéme ordre de systemes multiples — Etoile triple
sur P’axe

Considérons un systeme de trois étoiles, chacune séparée de ses voisines d’une quantité
grande devant la taille du speckle. On note oy le rapport d’intensité de la deuxieme étoile
a la premieére, as le rapport de la troisieme étoile & la premiere. On note d; le vecteur
séparation entre les étoiles 1 et 2, dy le vecteur séparation entre les étoiles 1 et 3. Les
matrices D et R définies aux équations 2.20 et 2.22 de Particle précédent s’écrivent dans

1 r(p) r(p+d) r(p+d2)
D= ay et R(p)=| r(p—di) r(p) r(p+ ds — dy) (2.41)
a r(p—da) r(p+di—dy) r(p)

On se place maintenant dans le cas particulier de la figure 2.10 ol les trois étoiles
sont alignées et équidistantes, soit d cette distance. Les fonctions caractéristiques pour les
décalages p = d et p = 2d s’expriment alors, en utilisant I’équation 2.25 de Iarticle :

1

;d) = 2.42
¢2(w17w17 ) (1 — zwl)(l — iOéQWQ)(l — iOélwl — ’LWQ)(l — ia2w1 — iOélbLJQ) ( )
fa(or, w15 2d) . (2.43)
w1y, w1 = .
2L (1 — zwl)(l — iOéQWQ)(l — ia2w1 — iWQ)
Pour p = 2d la fonction caractéristique a la méme expression que celle qui serait

calculée pour une étoile double de rapport d’intensité oy et de séparation 2d. Pour p = d
elle montre deux axes privilégiés d’équation:

Wy = —Q1wy

P (2.44)
Wy = ——Wwq

(&3]

Les modules de ces fonctions sont représentés en figure 2.10 pour les valeurs oy = 0.75
et ag = 3.

On peut généraliser cette analyse & un systeme de N étoiles. On note {«;} les intensités
de chaque étoile. On suppose qu’il existe dans le systeme un nombre K de couples d’étoiles
qui ont chacun la méme séparation d (redondances), et que les étoiles en correspondance
dans chaque couple portent les numéros (p,p+ N — K); par exemple pour I’étoile triple
dont nous venons de parler, les couples distants de d étaient (1,2) et (2,3). On peut,
toujours sous I’hypothese que d est grand devant la taille du speckle, calculer la taille de
la séparation d:

- N K
¢2(wy,wr;2d) = H 1 —iwia;) -1 H (1- iwgam)_l H(l — W ON_K p — iWQOép)_l
j=1 m=K+1 p=1
(2.45)
Cette fonction montrerait alors K axes privilégiés d’équation :
a _ K
wy = ——NRAP (2.46)

ap
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Fic. 2.10 — Fonction caractéristique au deuxiéme ordre d’une structure de speckles d’étoile
triple bien séparée dont les composantes sont alignées el équidistantes. On a pris oy =
0.75 et ay = 3. En (a) on a représenté l'objet. En (b) et (c) les modules des fonctions
caractéristiques correspondant a p = d et p = 2d.

Cet exemple simple montre comment la fonction caractéristique d’ordre deux permet
d’obtenir, dans le cas de systemes d’étoiles multiples, les différentes positions et intensités
des étoiles. Dans le cas particulier ou le systeme possede des redondances pour une certaine
séparation entre ses étoiles, le module de ¢, montre plusieurs lignes obliques dont les
pentes sont reliées de maniere tres simple aux rapports d’intensité des étoiles des couples
redondants. Dans le cas trivial de I’étoile triple dont les composantes sont équidistantes
et alignées, ’examen de la fonction caractéristique a deux décalages différents donne sans
ambiguité les rapports aq et as.

2.5 Vers la reconstruction des images

2.5.1 Relation entre la statistique d’un objet étendu et celle de sa ré-
ponse impulsionnelle

Les limites du modele Gaussien apparaissent des que la longueur d’onde augmente ou
quand le diametre du télescope utilisé pour faire les images diminue. Aime et Martin [6]
ont montré que ce modele ne décrivait plus les images de speckles de facon satisfaisante
des que le rapport D/rg descendait en dessous de quelques dizaines. En fait, lorsque le
nombre de cellules cohérentes intersectées par la pupille du télescope n’est pas tres élevé,
le théoreme de la limite centrale ne peut plus étre appliqué et la statistique des champs de
tavelures n’est plus gaussienne. Elle dépend en fait de I’état de ’atmosphére au moment
ou I'image est formée au foyer du télescope [49, 68].

Un nouveau modele indépendant de la statistique de ’amplitude complexe est présenté
dans 'article ci-apres [14]. Il montre que la fonction caractéristique des images tavelées
d’un objet étendu peut s’exprimer de maniere tres simple a 'aide de celle de la réponse
impulsionnelle dont ’estimation peut se faire sur une étoile de référence. Ce modele est
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d’autant plus intéressant qu’il permet de traiter facilement le cas de speckles obtenus
par balayages d’une fente, ou le cas de speckles partiellement intégrés pour lesquels le
modele gaussien n’est pas une bonne description. Son application suppose néanmoins que
la relation de convolution objet-image est vérifiée, et n’affranchit pas d’un prétraitement
visant & éliminer le bruit ou la statistique des photons pour des images a faible flux.
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Article

soumis a

Signal Processing

Imagerie Probabiliste : Sur I'Ordre d’Analyse d'une Structure
de Speckles en Astronomie a Haute Résolution Angulaire

Mars 1992
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2.5.2 Une application au cas de ( Aqr

Nous avons utilisé les résultats de I'article précédent sur les tavelures infrarouges de
¢ Aqr qui avaient été observées par Perrier [7] au télecope de 3.60 m de I'E.S.O.. Ces
données sont des balayages infrarouges du plan focal du télescope et il s’agit la d’un cas
ol le modele gaussien n’est pas directement applicable. En partant de I’étoile de référence
o« Aqr observée dans les mémes conditions, nous avons été en mesure de retrouver avec un
accord presque parfait et en dépit des problemes de bruit additif, la densité de probabilité
d’ordre 1 de ¢ Aqr.

Relation entre la densité de probabilité de I’objet et celle de sa référence

Nous sommes partis de I’équation (7) de I’article précédent:

oo ({ug ks {1 X)) = eng{anug b {1 Xy — dn}) (2.47)

en prenant ici N = 2 (nombre de composantes de I'objet) et () = 1 (ordre d’analyse
pour l'objet). La relation ci-dessus devient alors:

o1(u, X) = pa(aqu, agu; X — dy, X — dy) (2.48)

ou X est la position du point d’analyse, d; et d; les positions de chaque étoile du couple, et
oy et ay les intensités de chaque étoile. En faisant I’hypothese d’invariance par translation
et en nommant d = dy — ds la séparation des étoiles, on peut écrire:

¢1(u) = 2w, azu; d) (2.49)

La transformée de Fourier de cette derniere expression nous donne alors la relation qui
existe entre les densités de probabilité :

I/

= [ oo, LTy (2.50)

G2 Jo 123
ot p1(I) est la densité de probabilité d’ordre 1 de I’étoile double et (11, I2;d) celle de
la réponse impulsionnelle au décalage correspondant & la séparation des étoiles. 1l s’agit
d’une intégration sur un chemin rectiligne dans le plan (I, I3), cette opération est illustrée
dans la figure 2.11. C’est en fait une projection de g sur une droite dont la pente est

larctangente du rapport d’intensité des étoiles ag /.

Cas de ( Aqr

Cette opération a été effectuée sur la densité de probabilité d’ordre 2 de o Aqr avec
les parametres suivants: a3 = 1, ag = 1.4 et d = 10 pixels (il s’agit de données a une
dimension). L’opération de projection souléve des problemes d’interpolation assez délicats
qui ont été résolus avec 'utilisation du logiciel Mathematica tournant sur une station de
travail NeXT. La résultat est présenté dans la figure 2.12 ou 'on a porté aussi la vraie
densité de probabilité de { Aqr a des fins de comparaison : la concordance entre les deux
courbes est remarquable.
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Fic. 2.11 — Hlustration de la relation de projection qui permet de passer du gy de Uétoile
de référence au py de Uétoile double. Une direction est choisie dans le plan (Iy,I3) dont
Uangle est Uarctangente du rapport d’intensité des deuxr composantes de [’étoile double ;
pour chaque point I mesuré sur cette droite, une intégration de po est effectuée dans une
direction perpendiculaire (les bornes de l'intégration sont indiquées sur la figure). La valeur
ainsi calculée est celle de py(I) recherchée, a une constante multiplicative oy pres. 1l s’agit
la d’une opération de projection des valeurs de py (I, I3) sur la droite Iy = %f]l.

0. 06 (b)

10 20 30 40
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0.12
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0. 06

0. 04

F1G. 2.12 — A gauche (a), densité de probabilité de [’étoile de référence pour le décalage
10 pizels. En surimpression: la direction de projection pour le calcul de py (voir le texte).
A droite (b) la densité de probabilité du premier ordre calculée par projection, et (c) celle
qui est réellement observée.
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2.5.3 Méthode possible de reconstruction des images

Quand on travaille sur les densités de probabilité ou sur les fonctions caractéristiques,
il n’y a pas comme dans le cas des moments, de séparation simple entre une fonction
dépendant de I'objet et une fonction dépendant de la réponse impulsionnelle (en speckle
masking par exemple, le bispectre de I'image est le produit des bispectres de 'objet et de la
réponse impulsionnelle). L’imagerie probabiliste doit donc modéliser dans son ensemble la
statistique des images tavelées pour en extraire ensuite les parametres d’un objet possible
compatible avec un ensemble d’observations.

Utilisation du modeéle Gaussien

Dans la premiere proposition de la technique [10, 12] nous envisagions d’utiliser le
modele gaussien décrit dans [9] comme point de départ d’une procédure de minimisation
entre la fonction caractéristique calculée sur un ensemble de données et celle qui est obtenue
a I'aide du modele et qui dépend de I’ensemble des parametres qui définissent ’objet. Dans
I’expression de la fonction caractéristique interviennent les parametres suivants :

— la covariance r(z) de 'amplitude complexe de I'onde,

le nombre N de points qui constituent ’objet,
— la position {d,} de ces points,
— la valeur de l'intensité en ces points ({a,}).

Ces quantités sont toutes inconnues a priori. L’estimation de N, de {d,, } et de {a, } consti-
tue le processus d’imagerie proprement dit. La covariance de I’'amplitude complexe dépend
principalement de la pupille du télescope [32] et son expression peut étre connue. Dans le
cas d’un télescope circulaire nous avons vu au paragraphe 2.4.1 que c¢’était la racine carrée
d’une fonction d’Airy. L’extension spatiale de cette fonction peut étre déterminée a partir
de 'autocorrélation d’une étoile servant de référence a ’objet étudié en mesurant la taille
du pic speckle (dans le cas du modele gaussien, la relation entre r(z) et ’autocorrélation
de la réponse impulsionnelle est tres simple (eq. 2.29)).

Le nombre N de points qui composent 'objet est un parametre délicat ; il faut en fait
Pestimer avant de commencer la recontruction. Trois cas de figure peuvent se présenter :

1. On sait des le départ quel type d’objet on étudie (étoile double, recherche d’une
troisieme composante autour d’un systéme binaire, etc...). N est alors connu a
I’avance et le probleme ne se pose pas.

2. On peut faire des hypotheses sur le nombre de points qui définissent ’objet, par
exemple on reconstruit I'image de Céres qui est un objet circulaire dont on connait
le diameétre et qui sera échantillonné par le détecteur sur un carré de vN x N
pixels. A ce moment la on peut prendre pour N une valeur que I'on juge correcte (&
la limite on peut légerement surestimer NV, les points “en trop” auront une intensité
voisine de zéro apres reconstruction).

3. On ne sait rien du tout sur lobjet : c’est le cas général. On peut alors estimer la taille
de 'objet a partir de 'autocorrélation des images tavelées. 1l est également possible
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de prendre N comme 'une des inconnues et de reconstruire plusieurs objets de plus
en plus complexes, jusqu’a atteindre le meilleur accord possible entre ’observation
et le modele.

Pour déterminer les valeurs de {a,,} et {d,}, on choisit d’appliquer une procédure de
minimisation. On peut calculer en utilisant le formalisme de ’article [9] une expression
mathématique de la fonction caractéristique d’ordre () d’un objet comprenant N points.
Cette expression dépend des valeurs de {a,} et de {d,,}. En ajustant ces parameétres de
telle sorte qu’une certaine distance entre la fonction caractéristique observée et celle du mo-
dele soit minimale, on obtiendra une collection de valeurs qui constituera un objet possible.

L’ordre () d’analyse a utiliser pour la minimisation dépend a la fois de I'objet et des
moyens de calcul dont on dispose. Nous avons pu montrer [14] que "ordre maximal qu’il
faut utiliser pour imager des objets comprenant N points est N. (un peu moins lorsque
I’objet posséde une géométrie particuliere). Si I'on calcule la densité de probabilité d’ordre
N d’un objet & N points, on peut s’attendre en généralisant le raisonnement intuitif que
nous avons fait & 'ordre 2 pour une étoile double, que le graphe de Py dans un espace
a N dimensions lorsque tous les décalages correspondent aux distances entre les points
de l'objet présente une direction privilégiée dont les cosinus directeurs sont les rapports
d’intensité entre les différents points (ce résultat n’a toutefois pas encore été démontré de
maniére rigoureuse).

Si Py et ¢n épuisent toute l'information imageuse, ce sont des quantités qui devien-
nent vite tres difficiles & manipuler lorsque N augmente. Ce sont en fait des fonctions
a 3N — 2 dimensions (N valeurs de Iintensité (densité de probabilité) ou de sa variable
conjuguée (fonction caractéristique) et N — 1 vecteurs décalages). Notre idée est de se
limiter dans un premier temps a une analyse au second ordre; nous avons vu en effet au
paragraphe 2.4.4 que dans le cas d’un systeme d’étoiles multiples bien séparées, la fonction
caractéristique d’ordre deux permet de déterminer toutes les caractéristiques de ’objet. Il
est probablement plus précis d’effectuer une analyse & ’ordre trois, quatre ou plus, I’'idéal
étant de se placer a ’ordre qui maximise le rapport qualité de la reconstruction/temps de
calcul. On ne sait pas actuellement comment se traduit sur I'image finale le fait d’avoir
pris un ordre élevé ou non et c’est une étude qui est dans nos perspectives.

Utilisation d’une étoile de référence

D’apres ’équation (7) de larticle précédent [14], la fonction caractéristique ¢g d’ordre
) d’images de speckles d’un objet étendu défini sur NV points s’exprime a ’aide de celle
de sa réponse impulsionnelle pnq :

oq ({wy 1 {Xy}) = envo({anw i {Xy — du}) (2.51)

ou {a,} représente les valeurs de 'intensité aux points {d,} de I'objet. L’application de
ce modele nécéssite 'observation d’une étoile de référence suffisamment proche de 'objet
et observée de maniere suffisamment simultanée pour que les propriétés statistiques de
I’atmospheres soient constantes. Les inconnues du probleme sont ici:

— le nombre N de points dans 'objet,

— les valeurs {a, },
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— les valeurs {d,}.

On remarque que toutes ces inconnues ne dépendent que de ’objet observé et qu’il n’est
plus nécéssaire d’estimer la covariance de I’amplitude complexe comme dans le cas du
modéle Gaussien. Elle est en fait prise en compte dans la fonction caractéristique de la
réponse impulsionnelle.

La méthode proposée est toujours basée sur la minimisation d’une distance entre ¢g et
¢ng en fonction des parametres {a, } et {d,}. Le nombre N de points pourra étre estimé
de la maniere décrite pour la cas Gaussien.

Algorithme de minimisation par recuit simulé

Le recuit simulé est une technique de type Monte-Carlo généralisé tres a la mode
actuellement en traitement d’images. C’est une méthode de minimisation d’une fonction-
nelle (qui peut étre une distance entre une observation et un modéle) qui a la propriété
de converger vers le minimum global de la fonction s’il existe (refs).

Nous allons décrire la procédure de reconstruction d’un objet O(r) digitalisé sur N
points par minimisation d’une distance entre les fonctions caractéristiques du modele et
observée, a 'ordre deux. Soient {a;} et {d;} les intensités et les positions des points de
I’objet.

Si on utilise le modele gaussien, la fonction caractéristique du modele s’exprime [9]:

I-iw; R(0O)D —iw;R(—p)D
ba(wi,we;p) = det™ (2.52)
—iw R(p) D T—-iw; R(0)D

ou les notations sont celles de ’article, soit R la covariance de ’amplitude complexe
de 'onde, D la matrice diagonale des intensités dans ’objet et I la matrice unité.
Si on utilise la modele avec étoile de référence, la fonction caractéristique est :

Pa(wr,wasp) = palwr, awy,we, we; —d, p, p—d) (2.53)

La procédure de reconstruction est la méme que 'on utilise I'un ou 'autre de ces
modéles. Soit @) la fonction caractéristique calculée par le modele et ¢5 celle qui est
mesurée sur les données. On va ajuster les parametres {a;} et {d;} de telle sorte que la
distance :

Wtaid: d)) = ||} ({an): {dd) — o5 || (2.54)

soit minimale. L’algorithme utilise la technique de recuit simulé, il est décrit par 'organi-
gramme de la figure 2.13.

Le choix de la fonction distance W (on dit aussi fonction de cott) est arbitraire et
dépend du probleme physique auquel on s’intéresse. Il peut s’agir de la norme euclidienne,
c’est a dire la somme des carrés des différences point par point des deux fonctions carac-
téristiques :

Weel = 3 (631(6.) - 05 4)) (2.55)

i,
Il peut aussi s’agir de la distance entre des fonctions qui dépendent des ¢5 comme le
logarithme de ¢3 ou ¢ pondérée par une certaine quantité. On peut également minimiser
la différence entre les densités de probabilité. Le tout est d’utiliser une fonctionnelle qui
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Fic. 2.13 — Algorithme de recuil simulé proposé pour la minimisation des distances entres
fonctions caractéristiques du deuziéme ordre d’un modéle et d’une observation (reproduc-
tion d’une partie du poster présenté au colloque de U'ESO en Octobre 1991 (voir annexe

2),
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soit physiquement acceptable et qui conduise a un minimum global le plus marqué possible.
Des études sont actuellement en cours sur des simulations de tavelures d’étoiles doubles,
elles sont présentées dans le paragraphe 2.5.4.

On introduit parfois en addition a la fonction de cotit une fonction dite de pénalité pour
tenir compte d’éventuelles contraintes physiques sur I’objet . La fonctionnelle & minimiser
devient alors:

W({a): {d}) = || = o5 |[* + 71l Cltaiy: {a) I (2.56)

La fonction de pénalité peut étre la dérivée ou la dérivée seconde de l'objet (critére de
lissage). On peut aussi introduire une limitation spatiale de I’étendue de I'objet (contrainte
de support), etc... Le coefficient v est le parametre de régularisation.

2.5.4 Etude de la fonction distance dans le cas d’une étoile double

Le rapport ci-apres est une étude sur ’existence d’un minimum de la fonction distance
entre les densités de probabilités expérimentale et de modele, pour le cas d’une étoile
double. Le modele utilisé pour 'ajustement des parametres est le modele gaussien, les
densités expérimentales ayant été obtenues sur des simulations numériques de tavelures
d’étoile double.
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Note

sur

[’existence d’un minimum de la fonction

de distance entre les densités de probabilité
d’'une étoile double simulée et celle du modele Gaussien

Etude préliminaire exploratoire
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Minimisation de distances entre la densité de probabilité d’images
simulées d’étoile double et celle du modele Gaussien

Introduction

Nous présentons ici les résultats d’un travail en cours sur les problémes de minimisation de
distance entre modéle et observations. On suppose un ensemble d’images courtes poses d’une étoile
double caractérisée par son rapport d’intensité a et son vecteur séparation d. On est capable de
calculer les densités de probabilités “expérimentales” correspondant a plusieurs décalages p allant
de zéro a la dimension des images. L’un des plans Pzexp (I1, I; p) montre une structure paticuliére :
c’est celui qui correspond a p = d. Il présente une barre oblique dont "angle avec ’axe O1; est
l’arctangente du rapport d’intensité des étoiles. En utilisant les formules établies dans le cas du
modele gaussien, il est par ailleurs possible de calculer de maniére analytique une famille de densités

de probabilités d’ordre deux Pzth(fl, I>; d) pour une étoile double possédant un rapport d’intensité

& et un vecteur séparation d. On peut alors considérer la fonctionnelle

~ ~ 2
W(a,a:d,d) = HPzeXp(Il,Iz;d, a)— Py (I, I d, a)H (2.57)

th
olt la quantité || e ||? représente une distance qui peut étre simplement un écart quadratique moyen.
Pour un jeu d’observation donné, les valeurs de « et de d sont fixées et la fonctionnelle W ne dépend
que de & et de d. Sion suppose pour simplifier que la direction du vecteur séparation d est connue,
W(a, ci) est une fonction bidimensionnelle dont le graphe doit présenter un creux bien marqué
pour & = « et d=d (voir la figure 0). Idéalement ce creux est nul pour des images parfaitement

gaussiennes et en ’absence de bruit.

Il est possible d’étudier le comportement de la fonction distance W sur des images d’étoiles
doubles simulées numériquement ; on connait alors la séparation et le rapport de magnitude expé-
rimentaux et 1’on peut étudier une famille de fonctions W pour voir celle qui donne le minimum
le plus marqué. C’est 1'objet de 1’étude qui est présentée ci-apres. En fait nous avons étudié les
coupes monodimensionnelles f(&) et g(ci) de la fonction W (&, ci) pour & = a et pour d = d.

Recherche du minimum suivant le rapport d’intensité a

La méthode adoptée a été la suivante :

— Simulation de speckles d’étoiles doubles avec un rapport d’intensité a et une séparation d.
Le vecteur séparation a été choisi suivant ’axe Oz de I'image. On disposait ici de deux jeux
de données

— Calcul de la densité de probabilité d’ordre deux “expérimentale” pour p (le décalage) égal a
la séparation des étoiles

— Génération d’un ensemble de ddp d’ordre 2 calculées par le modeéle gaussien pour un rapport
& variant entre deux valeurs extrémes. On a utilisé pour le calcul 'expression approchée
(équation 2.34 de la these) correspondant & des étoiles bien séparées (d trés supérieur & la
taille du speckle).

— Comparaison entre la ddp simulée et les différentes fonctions calculées précédemment pour
plusieurs valeurs de &. On devrait voir apparaitre un minimum lorsque & = a.
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Figure 0: Représentation en perspective d’une fonction possible de distance W(&, d) présentant
un creux trés important pour & = « et d = d. Les deux courbes de droite représentent la coupe
W (e, d= d) (a) et la coupe W(& = a, d) (b). Cette fonction W a été fabriquée pour faire apparaltre
un minimum trés marqué qui est en fait assez peu réaliste.

Premier jeu de données

Nous avons simulé 153 images de speckles d’étoile double pour une turbulence relativement
faible (D/rq = 8). La séparation du couple est de d = 8 pixels, le rapport d’intensité est de 0.5. La
taille des 1mages est de 64 par 64 et la taille du speckle est de deux pixels.

De gros problémes sont apparus au début & cause de 1’étendue finie de ’enveloppe des speckles
sur les images simulées (ces images sont reproduites en figure 1). Les valeurs de la densité de
probabilité sur les axes I1 = 0 et I = 0 étaient beaucoup trop élevées par rapport a celles
prévues par le modeéle gaussien ; aussi avons nous choisi de pondérer les densités de probabilités
par I I5 pour diminuer I'influence des axes et du bruit qui est important pour les faibles valeurs
de I'intensité. La fonctionnelle qui a été testée pour ce jeu de données est :

DAy 2
W(a) = h]szeXp(h,fz) - 1112P2th(11,~12,0é)
Il PZexp(flJz) - Pzth(h,lz;a)

(2.58)

La courbe de distance est reproduite en figure 2 en fonction de ’arctangente du rapport de
magnitude (c’est en fait ’angle que fait la droite Iy = &Iy dans le plan (1, I2)). Elle montre un
minimum trés marqué pour la valeur & = 0.48, soit 4 % d’erreur, ce qui est de |’ordre des précisions
typiques obtenues en speckle masking.

La courbe de la figure 2 a en fait été obtenue apres passage d’un filtre médian de taille 3 x 3
pixels sur la densité de probabilité simulée. La figure 3 montre ’effet du passage de ce filtre sur les
courbes des densités de probabilités et la figure 4 montre amélioration qu’apporte le filtre sur la
courbe de distance.

Deuxiéme jeu de données

On dispose cette fois de 100 tavellogrammes d’étoile double; la turbulence est un peu plus
forte (D/rg = 15). Les paramétres de I’étoile double sont : séparation=>b pixels, rapport de magni-
tude=0.5. La taille des images est de 128 x128 et celle du speckle est de 3 pixels.

En figures b et 6 on a représenté 'une des images speckles et les densités de probabilité cor-
respondant aux décalages p = 0 & 8. On remarque au passage que pour p = b pixels, la structure
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caractéristique en épi apparait, signature de 1’étoile double. La figure 8 montre la ddp corres-
pondant au decalage 5 pixels, et la courbe théorique caculée qui donne qui donne une distance
minimale.

Diverses fonctions de distance ont été essayées sur ce jeu de données :

I’écart quadratique simple:
2
Wy = szexp(fl,fz) - Pzth(fl,fz)H
— la distance entre les ddp multipliées par 1115 :

2
Wy = thzpzexp(fl,fz) - flfzpzth(fl,fz)H

la distance entre les ddp multipliées par la distance a I’origine \/I7 + I3 :

W3 = H\/mpzexp(h’ Iy) — \/mp%h(h’ I3)

la distance entre les ddp pondérées par l'inverse de leur logarithme népérien (c’est une
quantité qui ressemble & P’entropie) :

2

2
W, = HPzeXp(Il, 12)108(1/ Paexy (1, 12)) = Pay, (11, To) log(Pay, (11, 12))H

La quantité || e ||? signifiant tantot un écart quadratique simple Z(f(Pzth) — f(PzeXp))z, tantot

Z(f(P2th)_f(P2exp ))2

2 _(Payy —Paexp)?
distance (pondération). Cette pondération doit permettre de sélectionner I'information pertinente

un écart pondéré , f(P2) désignant la fonction de P; choisie pour calculer la

contenue dans la densité de probabilité, en minimisant autant que possible le bruit ou le fond du
ciel. En fait, il faut choisir une fonction qui donne un poids relativement faible aux axes, soit aux
valeurs faibles de I'intensité qui contiennent peu d’information. Toutes les pondérations que nous
avons choisies sont par conséquent des foctions croissantes de I7 et de Is.

Les courbes correspondant aux distances Ws et W3 sont reportées en figure 9, celle correspon-
dant & 1’“entropie” pondérée par la distance & ’origine est présentée en figure 10. Les minima des
courbes se situent vers l'angle 35 degrés, soit une valeur de @ = 0.7 ce qui est un peu trop élevé;
le minimum est néanmoins présent et relativement bien marqué.

Il semble en fait que toutes les distances donnent grosso modo le méme résultat, c’est a dire
un minimum qui est plus ou moins bien marqué. Les fonctions qui semblent donner les meilleurs
résultats sont celles qui font intervenir une pondération de type \/I7 + I3 ou I I3 qui privilégie les
grandes valeurs de 'intensité. L’entropie, qui fait intervenir une pondération de la ddp par I'inverse
de son logarithme, a donné des résultats intéressants.

Recherche du minimum suivant la séparation d

Méthode :
— Simulation de speckles d’étoiles double comme dans le cas précédent

— Calcul de plusieurs ddp “expérimentales” correspondant a des valeurs de p qui encadrent la
valeur de la séparation des étoiles (p=0 & 8).

— Génération d’une ddp théorique calculée par le modeéle gaussien pour & égal au rapport
d’intensité des étoiles. On utilise en fait D'expression simplifiée de P valable lorsque la
séparation est grande devant la taille du speckle (équation 2.34).
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— Calcul de la distance entre la ddp théorique et les “expérimentales”. On devrait ici obtenir
un minimum lorsque p est égal a la séparation des étoiles.

On a utilisé pour ce calcul le deuxiéme jeu de données avec les mémes parameétres pour I’étoile
double. La courbe de distance est reproduite en figure 11 (la distance choisie est W3). Il semble
en fait que quelle que soit la fonctionnelle minimisée dans ce cas, les courbes sont pratiquement
identiques et montrent un minimum trés bien marqué a la séparation des étoiles. Le parametre
séparation ne semble donc pas étre trés sensible, en tout cas moins que le parametre différence de
magnitude.

Conclusion

Les courbes qui ont ete présentées n’ont bien entendu qu’une valeur d’illustration ; elles mon-
trent néanmoins que la fonction distance entre la ddp d’ordre deux d’images d’étoile double simulées
et calculées d’apres le modéle gaussien présente un minimum pour certaines valeurs de la séparation
et du rapport de magnitude entre les étoiles. Ce minimum est en général assez large et profond et
il ne semble pas y avoir de minima secondaires importants; une technique de type Monte-Carlo
ou recuit simulé pourra probablement donner de bons résultat dans ce cas. Nous envisageons pour
la suite de calculer les densités de probabilité théoriques en utilisant le Ps d’une étoile de réfé-
rence comme il est décrit dans I'article [14]. Ce qui devrait donner de meilleurs résultats puisqu’on
utiliserait alors la statistique exacte des champs de speckles au lieu du modéle gaussien.
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Chapitre 3

Influence du bruit — Détection
en comptage de photons

Nous venons de décrire la technique d’imagerie probabiliste telle que nous la concevons
actuellement. Elle fait intervenir 'ajustement a un modele d’une collection de valeurs
décrivant un objet astronomique observé. Mais il est rare que les données provenant d’une
observation soient parfaites. Dans le domaine visible les objets étudiés ont souvent une
intensité tres faible et la détection intervient photon par photon. La statistique des photons
et les capteurs a comptage introduisent divers biais et distorsions sur les densités de
probabilité. En infrarouge la présence de rayonnement thermique géne considérablement
les observations et n’est pas rare que le bruit y soit aussi important que le signal observé.
Pour pouvoir appliquer idéalement I'imagerie probabiliste il est nécessaire de travailler
sur des données aussi propres que possible : il faut donc bien connaitre les perturbations
subies par les densités de probabilité lorsqu’on passe du cas idéal aux observations réelles,
et mettre en place des algorithmes de correction.

Deux cas sont considérés dans ce chapitre essentiellement composé d’articles : la pré-
sence de bruit additif indépendant du signal astronomique (c’est le cas d’observations
en infrarouge) et la détection en comptage de photons (incluant les probléemes dis aux
capteurs comme le trou du centreur ou le clipping).

3.1 Cas du bruit additif

On suppose que I'observation se fait en présence d’un bruit B(r) qui vient s’ajouter
au signal astronomique S(r) pour donner une intensité observée M (r) a une position r du
plan focal du télescope:

M(r)=S(r)+ B(r) (3.1)

On suppose que S(r) et B(r) sont statistiquement indépendants. En notant M le vecteur
qui représente la collection de valeurs de M (r) aux points de I'image représentés par le
vecteur R et F[f] 'espérance mathématique d’une fonction f, la fonction caractéristique
observée ¢ (U;R) s’écrit :

(bQ(U?R) - B {eiU.M} - B {eiU.(S-l—B)} - B {eiU.S} B {eiU.B} (3‘2)

Le bruit additif se traduit par une multiplication simple des fonctions caractéristiques du
signal et du bruit, et par une convolution de leurs densités de probabilité. Une procédure
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inverse doit étre envisagée pour retrouver la fonction caractéristique de S(r) qui nécessite
I’estimation du bruit (facile a obtenir en masquant ["ouverture du télescope).

L’article ci-apres [67] présente ’application de la méthode de déconvolution de Richarson-
Lucy au cas des densités de probabilité de I’étoile double { Aqr observée en infrarouge par
Perrier avec le télescope de 3.60 m de 'ESO [7]. Nous envisageons aussi I'application des
techniques de recuit simulé ; un programme est actuellement en cours d’élaboration sur un
calculateur parallele “Connection Machine” [37].
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Article

soumis a

Journal of the Furopean Optical Society A

Application of the Richarson-Lucy algorithm to the
deconvolution of two-fold Probability Density Function

Février 1992
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3.2 Détection des images en comptage de photons

A tres faible éclairement, la détection de la lumiere est quantique ; les photons arrivent
les uns apres les autres sur le capteur au foyer du télescope, d’autant plus nombreux que la
source est plus brillante. La figure de speckles d’une étoile observée a fort flux présente des
variations de lumiere (les tavelures) qui affectent le nombre de photons détectés: I'image
devient un ensemble de points dont la densité des modulée par 'intensité a fort flux. Le
nombre N de photons recus pendant un temps ¢ lorsqu’on observe une source d’intensité

I suit une loi de Poisson: N
1
(O‘N)' el (3.3)

ol « est le rendement quantique du capteur. Si I est une fonction aléatoire comme c’est

P(N|I) =

le cas pour des images speckle, alors la détection des photons devient un processus dou-
blement stochatique qui suit la loi:

° ° (aI)N —al

p(N) = / P(N|I) P(I) dI = / = P(1) dI (3.4)
I1=0 I1=0 N'

Cette relation connue sur le nom de transformation de Poisson a été introduite par Mandel

en 1959 [59]. Pour le modele Gaussien, elle se ramene a la loi de Bose-Einstein (P([/) étant

la densité de probabilité exponentielle présentée au paragraphe 2.4.1):

()™

P(N):W

(3.5)
Des progres considérables sur la statistique de la détection des photons ont été effectués
deuis les travaux de Mandel, parmi lesquels on peut citer ceux de Mehta [61]. D’excellentes
présentations se trouvent dans [32, 42, 71].

L’équation 3.4 est la relation qui affecte les densités de probabilités lorsqu’on passe
d’une détection a fort flux & une détection en comptage de photons. Elle ne fait pas
apparaitre de séparation simple entre la statistique de l'intensité et celle des photons
comme dans le cas du bruit additif. Divers essais d’inversion de la transformation de
Poisson sont présentés dans les articles ci-apres dans le cas de densités de probabilité du
premier ordre [10, 12] (voir aussi 'annexe 2). On procéde soit & I'inversion directe par
une méthode itérative, soit a l'utilisation de relations particulieres entre les densités de
probabilité en comptage de photon et les grandeurs statistiques & fort flux. Nous sommes
actuellement en train de travailler sur 'inversion a 'ordre deux.
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Communication
présentée a

ICO Topical Meeting on Atmospheric, Volume and Surface
Scattering and Propagation

Probability Imaging of Extended Astronomical Sources at
Low Light Levels

Florence, 27-31 Aout 1991
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Communication
présentée a

ESO Conference on High Resolution Imaging by Interferometry I1

Probability imaging photon counting levels

Garching, 14-18 Octobre 1991
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3.2.1 Influence du biais di a la statistique des photons et problemes de
capteur

La détection en comptage de photons conserve a un biais pres la relation de convolution
objet-image, base de toutes les techniques d’imagerie. Ce biais apparit sur les densités
spectrales comme un plateau presque uniforme de valeur [34, 42]:

1
B= 170 (3.6)

si (K) est le nombre moyen de photons dans I'image et si les densités spectrales sont
normées. Un biais similaire apparit sur le bispectre [79], biais qui doit étre compensé
lorsque 'on veut faire de I'imagerie par speckle masking [78].

Il existe d’autres effets indésirables qui sont peuvent étre produits par les détecteurs a
comptage de photons. Le plus célebre est sans doute le “trou du centreur” provoqué par
la taille finie des impacts individuels des photons et qui empechent la discrimination de
deux photons simultanés tres proche. L’autre est di a la détection en “tout ou rien” et
conduit a une saturation a 1 du nombre de photons détectés sur une image (le clipping).
Une étude de ces effets et 'influence du biais de la statistique des photons présentée est
dans les différents articles ci-apres.

Le premier article [8] est une communication présentée au colloque SPIE de San-Diego
en Juillet 1990. Il résume en fait les travaux de I’équipe a cette époque. Les aspects
comptage de photons sont décrits au paragraphe 4 avec la présentation de densités de
probabilité affectées par une transformation de Poisson, pour le point source et I’étoile
double. Le probleme du clipping y est également abordé.

La courte communication suivante (colloque 1CO, Aout 1991) présente les effets du
clipping sur les densités spectrales en utilisant une description analytique par le modele
Gaussien et des simulations.

Ces résultats sont repris beaucoup plus en détail dans ’article présenté apres, soumis
a Fxperimental Astronomy.

La communication suivante (colloque ESO, Octobre 1991) présente les effets du clipping
sur la triple corrélation. Le probleme du biais y est aussi abordé et 'on montre que
I'utilisation des cumulants permet de s’en affranchir totalement.

Enfin, le dernier article, récemment accepté par le Journal of Optical Society of Ame-
rica A, reprend une formulation générale et synthétique de tous ces problemes de biais.
L’article soumis Fzperimental Astronomy est antrieur celui accept par JOSA. 1l sera
en fait profondment remani. Les aspects thoriques —tous contenus dans l’article JOSA—
seront rduits au minimum. L’accent sera mis sur la simulation numrique, qui sera tendue
I'tude de la triple corrlation.
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Communication
présentée a

Digital Image Synthesis and Inverse Optics — S.P.LLE.

Second order statistics of astronomical speckle pattern used
for image reconstruction

San-Diego, 9-13 Juillet 1990
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Communication
présentée a

ICO Topical Meeting on Atmospheric, Volume and Surface
Scattering and Propagation

Effects of Clipped Photon Detection in Speckle
Interferometry

Florence, 27-31 Aout 1991
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Article

soumis a

Experimental Astronomy

The effects of clipped photon detection in Labeyrie’s speckle
interferometry technique

Mai 1991

(en cours de révision)
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Communication
présentée a

ESO Conference on High Resolution Imaging by Interferometry I1

Effects of clipped photon detection in the triple correlation
technique

Garching, 14-18 Octobre 1991
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Article

accepté par

Journal of the Optical Society of America A

A statistical approach to bias effects in the techniques of
speckle interferometry and speckle masking

Décembre 1991
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Chapitre 4

Une application astrophysique sur
des images tavelées de quelques
étoiles doubles

L’observation de I’étoile ¢ Aqr en infrarouge fut le premier résultat de I'imagerie pro-
babiliste en 1990. Cette étoile avait été observée par balayage d’une fente dans le plan
focal. Les speckles étaient intégrés le long de la direction de la fente et les images obtenues
étaient monodimensionnelles. Nous sommes aujourd’hui en possession d’images e deux di-
mensions d’étoiles doubles dans le domaine visible. Ces images nous ont été fournies par
A. Glindemann en Octobre dernier, et les premieres densités de probabilité d’ordre deux
calculées sur les images de ces étoiles montrent des structures caractéristiques des étoiles
doubles. 1l s’agit la des premiers résultats de 'imagerie probabiliste dans le visible.

4.1 Les observations

Elles ont été effectuées par des équipes Japonnaises (universités de Tokyo, de Shizuoka
et d’Hokkaido a la fin du mois d’Octobre 1988 [45, 46]. Ils ont utilisé une caméra TV
intensifiée placée au foyer cassegrain du télescope de 212 centimetres de 'observatoire
“San Pedro Martir” de l'université de Mexico (focale de 15.8 metres). Les images étaient
grossies 10 fois par un objectif de microscope et le champ observé était de 4753x 4”53. Un
pixel correpond dans le ciel a 07035. Les étoiles ont pour la plupart été observées en lu-
miere blanche avec un prisme correcteur pour compenser la dispersion atmosphérique.. La
cadence des prises de vue était de 60 Hz et nous disposons d’un peu moins d’une centaine
d’images a courte pose de chaque objet. Les intensités sont digitalisées sur 256 niveaux
sur des images de 128 x 128 pixels.
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Les étoiles doubles observées sont les suivantes :

Nom Nombre Séparation mp | mo
d’images | (secondes d’arc)

ADS 2253 73 0.48 75| 7.5
ADS 2980 73 0.50 8.2 | 8.2
ADS 3390 73 0.88 8.6 | 8.6
ADS 15267 73 0.27 8.1 8.2
ADS 15281 73 0.17 4.7 1 5.0
ADS 15992 63 0.43 8.519.0
ADS 16836 73 0.50 5.7 5.8

L’étoile simple HD 28142 a aussi été observée avec le méme systeme et pourra nous
servir d’étoile de référence pour un traitement plus approfondi.

4.2 Examen des densités de probabilité au premier ordre

La figure 4.1 présente les densités de probabilité P(I) de chaque étoile double et de
I’étoile de référence calculées comme des histogrammes des ensembles d’images. On se
souvient que sous ’hypothese gaussienne, la densité de probabilité pour une étoile double
est une fonction qui présente un maximum a la valeur :

I aloga

(I «a-1

(4.1)

ol « est le rapport d’intensité des étoiles. Celle de la réponse impulsionnelle est simplement
une exponentielle décroissante:

P(I) = ——exp (—L) (4.2)

4.2.1 L’étoile de référence

L’histogramme des images de I’étoile de référence des reproduit sur la figure 4.1. On
remarque qu’il présente une zone assez linéaire sur sa plus grande partie, en bon accord
avec le modele gaussien, ce aui n’était pas évident a prior: au vu de la large bande pas-
sante utilisée (la figure est en échelle logarithmique). Il y a par contre une remontée tres
nette quand on se rapproche de l'origine. Cette remontée peut étre diie a I’extension fi-
nie des champs de speckles qui sont, sur les images, entourés d’une zone de fond de ciel
qui contribue de maniére significative aux faibles valeurs de I’intensité. Si la densité de
probabilité avait été calculée sur une zone réduite des images, cette remontée aurait sans
doute été fortement atténuée. On remarque aussi que le maximum de la fonction n’est
pas pour I = 0 comme on aurait pu s’y attendre, mais il semble exister un offset qui
décale globalement toutes les valeurs de l'intensité et trahit peut-étre la présence d’un
bruit additif. Le comportement de la courbe pour ces tout premiers points peut aussi étre
di a des problemes de flat-field ou toute autre cause inconnue. Ce comportement était en
tout cas observé sur ’étoile ¢ Aqr en infrarouge [7] et manifestait ainsi la présence d’un
bruit additif tres important. On ne dispose malheureusement pas d’images de fond de ciel
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HD 218142 ADS 2253 ADS 15267
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Fia. 4.1 — Densités de probabilité du premier ordre des images des étoiles doubles et de
Uétoile de référence. L'échelle en ordonnée est logarithmique, celle des abscisses est graduée
en valeurs de Uintensité digitalisée de 0 a 63.
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Fic. 4.2 — Densité spectrale de puissance de Uétoile de référence HD 218142. A gauche,
représentation en pespactive cavaliere. En haut a droite, représentation en échelle de gris;
et en bas a droite, on a effectué une coupe suwivant la direction Ox. Les courbes sont
représentées en €chelle logarithmique

qui nous permettraient d’estimer la statistique du bruit. On peut cependant en avoir une
premieére approximation en I’estimant sur des zones en bordure d’image loin des speckles.
La présence d’un tel bruit se traduirait par une convolution des densités de probabilité du
signal et du bruit.

La densité spectrale des images de I’étoile de référence a été représentée en figure 4.2.
Il semble que le plateau des hautes fréquences soit affaibli d’un facteur proche du million
par rapport a la fonction de transfert hors atmosphere. Celle valeur correspondrait a un
parametre rg de deux millimetres qui n’est pas tres réaliste. Cependant il faut tenir compte
du fait que le temps d’intégration de 1/60éme de seconde peut suffire a brouiller les images
si la turbulence est forte (c’est d’ailleurs ce que semble montrer 'examen visuel des images)
et que la bande passante utilisée était large.

Il est par contre intéressant de constater ’absence du biais qui caractérise le comptage
de photons. Ce biais ayant pour valeur 1/(1 + (K)) o (K) est le nombre moyen de
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photons par images, on peut en déduire que les images contiennent plus de dix millions

e photons et peuvent donc étre considérées comme des images a fort flux. Une procédure
de phot t td t d d fort flux. U d
de transformation inverse de Poisson n’est pas nécessaire dans ce cas.

4.2.2 Les étoiles doubles

En premiere constatation on s’apercoit que ’on observe pas comme on s’y attendait,
le graphe en forme de bosse avec un maximum bien marqué, signature d’une étoile double.
Par contre on peut voir un léger épaulement sur les courbes, notamment sur celles de
ADS 2253 et de ADS 15281. La courbe présente en fait trois régions bien différenciées
comme illustré par le schéma ci-dessous:

P() A

-
> |

La région 1 traduit un probleme d’offset similaire a celui qui avait été rencontré pour
I’étoile de référence. La région 2 est probablement die a l'influence d’une zone de fond
de ciel autour de ’enveloppe des speckles sur les images et qui fait monter les premiers
points. La région 3 ressemble a une partie de la distribution prévue par le modele gaussien
pour une étoile double : I’épaulement correspondrait alors a la partie sommitale de cette
distribution, éventuellement élargie par une réponse impulsionnelle de bruit additif.

4.3 Examen étoile par étoile

Pour chacune des étoiles étudiées on a représenté dans une méme planche les quantités
suivantes :

une série de quatre images instantannées,
— la densité spectrale bidimensionnelle,

— une coupe de celle-ci selon 'axe Oz ou Oy suivant le cas,

la densité de probabilité au second ordre de I’étoile double au décalage pondérée par
le produit des intensités I 15,

la densité de probabilité de I’étoile de référence au décalage, méme pondération.

Les décalages ont été estimés a 'aide des pics secondaires de "autocorrélation bidimen-
sionnelle des images. Les planches sont reproduites dans les pages ci-apres. Nous allons en
faire une description cas par cas dans les lignes qui suivent.
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(b)

F1G. 4.3 — Images de [’étoile double ADS 15281. A gauche (a) une image courte pose
obtenue au foyer du télescope de 2 meétres, a droite (b) Uimage limitée par la diffraction
recontruite a partir des mesures de position et de brillance faites par imagerie probabiliste.
Les valeurs trouvées sont: rapport d’intensité = 0.8 (I’étoile la plus faible est a droite)
et séparation = 0.217. Les éloiles ont été synthétisées comme des gaussiennes dont la
dimension est €gale au diametre de la tache d’Airy du télescope. Précisons qu’il ne s’agit la
que d’un prétraitement des données et que des valeurs plus précises devraient étre obtenues
par la suite.

ADS 15281

C’est peut-étre le résultat le plus spectaculaire. La duplicité du couple est déja visible
sur les images de speckles. La densité spectrale montre des franges bien dessinées.

Les densités de probabilité au deuxieme ordre a la séparation montrent des struc-
tures assez différentes; alors que la figure correspondant a I’étoile de référence présente
la structure symétrique habituelle, celle de I’étoile double présente une barre oblique de
pente inférieure & celle de la premiere diagonale. Cette pente correspond a un rapport
d’intensité de lordre de 0.8, la valeur réelle étant de 0.76. L'image du couple a été resyn-
thétisée a partir des parametres décalage et rapport d’intensité. Cette image est présentée
en figure 4.3.

ADS 2253

Cette étoile est un peu plus séparée que la précédente (0748 au lieu de 0717) et les
franges qui strient le spectre de puissance sont nombreuses. On distingue 1’étoile double sur
I'une des images (celle qui se trouve en haut a droite). La densité de probabilité de I’étoile
double est la encore assez différente de celle de I’étoile de référence, bien qu’on n’observe
pas comme tout a I’heure de barre oblique clairement définie (qui devrait avoir un angle
de 45° dans ce cas). En fait on constate la présence d’une “masse” importante centrée aux
valeurs I = (20, 15) de I'intensité digitalisée, qui pourrait étre cette barre oblique convoluée
par une réponse impulsionnelle de bruit. Il ne faut pas oublier non plus que la statistique
gaussienne correspond a des conditions idéales (monochomatisme parfait, temps de pose
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inférieur a la durée de vie des speckles) qui ne sont pas forcément vérifiées ici.

ADS 16836

Il s’agit 14 encore a une binaire bien séparée (0”5) qu’on voit nettement sur les images;
La densité de probabilité de 1’étoile double présente le méme type de structure que pour
ADS 2253 avec notamment la présence d’un creux centré sur les valeurs I = (10, 10) qui
n’est pas observé pour I’étoile de référence.

ADS 15267 et ADS 15992

On observe pour ces deux étoiles des densités de probabilité (pour leurs décalages
respectifs) qui se ressemblent beaucoup. En fait, bien qu’une barre oblique ne soit tou-
jours pas observée clairement ici, sauf peut-étre pour ADS 15267 la densité de probabilité
de I’étoile double présente une dissymétrie beaucoup plus marquée que pour I’étoile de
référence.

ADS 2980

La densité de probabilité montre une structure en triangle évidé un peu semblable
e celle d’ADS 16836. Les images instantannées semblent tout de méme assez bruitées et
I’étoile double y est difficilement discernable.

ADS 3390

Ici, la binaire est trés bien séparée (0788) comme en témoigne le nombre de franges
observées dans le spectre. Le décalage spatial entre les deux étoiles est ici trés important,
pres de 70 pixels, soit plus de la moitié de 'image. Le calcul de la densité de probabilité
pour les grands décalages pose le probleme des bords des images. En effet, si N x N
est le nombre de pixels dans I'image, le nombre de valeurs de I; et Iy accessibles pour
un décalage p donné entre les points d’analyse est de (N — p;) X (N — p,). Le décalage
observé por ADS 3390 est de p = (17,67) pixels et n’autorise qu’une analyse sur 40 % de
I'image. On dégrade en fait beaucoup le rapport signal sur bruit & oberver des étoiles tres
séparées. ..

On observe sur la densité de probabilité de I’étoile de référence une enveloppe en forme
d’hyperbole qui traduit une décorrélation des intensités. Cette structure n’est pas observée
pour I’étoile double dont la densité de probabilité présente une forme en triangle trahissant
une corrélation plus élevée, signature probable de I’étoile double. Ces figures ressemblent
beaucoup a celles qui étaient observées pour ¢ Aqr en infrarouge aux grands décalages.
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Etoile double ADS 15281

(a) Images au foyer du télescope
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Etoile double ADS 2253
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Etoile double ADS 16836 t20y
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Etoile double ADS 15267
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Etoile double ADS 15992
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Conclusion et pespectives

Conclusion

En deux ans et demi de travail sur I'imagerie probabiliste, il m’a été donné de m’inté-
resser a un spectre assez vaste de problemes parmi lesquels on peut citer

I’étude des fonctions statistiques des champs de speckles,
— les problemes de recontruction d’images en interférométrie des tavelures,
— les problemes inverses et les techniques telles que le recuit simulé,

— le comptage de photons et les problemes qui lui sont reliés (biais, clipping ...),

le dépouillement de données astrophysiques.

L’imagerie probabiliste nécessite une bonne connaissance des fonctions statistiques qui
sont en fait la clef de tout phénomene aléatoire et particulierement des images de speckles.
Ces fonctions ont un champ d’application tres vaste et sont utilisées dans de nombreux
domaines du traitement d’image.

La finalité de notre travail est d’établir une méthode de reconstruction des images
astronomiques dégradées par la turbulence en utilisant des fonctions comme les densités de
probabilité ou les fonctions caractéristiques. Ces fonctions contiennent toute I'information
a la fois sur les objets observés et sur les champs de speckles eux-mémes. Les méthodes
d’imagerie existantes utilisent actuellement des analyses par moment, moment d’ordre
deux pour la speckle interférométrie, la speckle holographie ou la méthode de Knox et
Thompson, moment d’ordre trois pour le speckle masking. Les informations contenues
dans les moments d’ordre supérieur ne sont pas prises en compte.

L’utilisation de fonction caractéristique permet une analyse simultanée a tous les
ordres; cette fonction peut en effet s’écrire comme un développement en série de Tay-
lor dont les coefficients sont les moments m,,(z).

TEED ST

La fonction caractéristique (ou la densités de probabilité qui est sa transformée de Fourier)
contient ainsi toute I'information présente dans les moments du deuxieme et du troisieme
ordre, mais aussi celle qui se trouve dans les moments d’ordre supérieur. Appliquée au
probleme de la reconstruction d’images en astronomie a haute résolution angulaire, son
utilisation devrait permettre de fournir des solutions précises, plus encore que le speckle
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masking. La contrepartie est la difficulté de manipulation de ces fonctions, au niveau théo-
rique & cause des calculs que demande la modélisation aussi bien qu’au niveau du volume
de ressources informatiques qui seront nécessaires (les programmes de minimisation de
type recuit simulé sont en général trés gourmands en temps de calcul machine).

L’organigramme général de I'imagerie probabiliste pourrait étre le suivant.

Observations Etoile de
objet astronomique référence
Calcul de la densité Calcul de la densité
de probabilité de probabilité
Restaurations : Restaurations :
- Déconvolution (bruit additif) - Déconvolution (bruit additif)
- Inversion de la transformée de - Inversion de la transformée de
Poisson (comptage de photons) Poisson (comptage de photons)

Modele
Gaussien

Programme de minimisatio

Image limitée
par la
diffraction
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De tous les points de l'organigramme, le modele gaussien est actuellement celui qui
est le plus avancé: nous sommes capables d’écrire la fonction caractéristique de n’importe
quel objet vu a travers la turbulence. Ce modele analytique va cependant étre abandonné
au profit de celui qui fait intervenir une étoile de référence et qui permet 'estimation de
la statistique vraie des champs de speckles observés. En ce qui concerne les algorithmes de
restauration, une inversion de la transformée de Poisson par recuit simulé est actuellement
en cours de tests (pour le premier ordre), et il est envisagé de passer au second ordre assez
prochainement. Le programme de reconstruction d’images par minimisation n’existe pas
encore, du moins est-il a I’état de recherches prospectives comme en témoigne le travail
qui a été fait sur les étoiles doubles et qui est décrit a la fin du chapitre 2.

L’imagerie probabiliste a déja commencé a donner des résultats astrophysiques en in-
frarouge et dans le visible sur des étoiles doubles. Il semble que la méthode soit méme
assez précise quant a 'estimation des rapports de magnitudes, puisque pour ADS 15281
nous avons eu 4 % d’erreur avec une mesure d’angle relativement grossiére sur sa densité
de probabilité du second ordre.

Par ailleurs 'utilisation des fonctions statistiques a permis de modéliser par une démar-
che nouvelle les problemes qui aparaissent en comptage de photons. Nous avons bien
retrouvé I'expressions des biais observés sur les densités spectrales et les bispectres calculés
par Dainty et Greenaway [34], et par Wirnitzer [79]. Nous avons aussi appréhendé le
probleme du clipping qui écréte a 1 le nombre de photons détectés sur un pixel. Ce probleme
était connu depuis assez longtemps mais on n’en trouve pas de description détaillée dans la
littérature; les résultats que nous avons trouvé montrent c¢’est un probleme qui n’est plus
négligeable des que le flux devient supérieur & 10~2 photon par pixel. Il limite sérieusement
la possibilité d’appliquer des techniques d’ordre supérieur pour renconstruire des images
et peut méme conduire en speckle interferométrie a des résultats erronnés. Il n’y a pas
vraiment de solution a ce probleme qui n’est pas linéaire, si ce n’est d’utiliser des caméras
qui autorisent une certaine dynamique dans le comptage des photons (CCD bombardés,

PAPA| etc...).

Perspectives

A court terme

— Nous allons continuer dans un premier temps le traitement des données sur les
étoiles doubles et essayer de diminuer I'influence du bruit (déconvolution). Une at-
tention particuliere sera portée sur le cas d’ADS 15281 qui est 1’étoile qui présente
les meilleures images.

— Deux missions d’observations sont prévues en Mai et Juin 1992 a P'observatoire
de Haute-Provence. Nous ferons des images d’étoiles doubles et de quelques étoiles
triples et multiples avec le télescope de 193 cm. Nous sommes sur le point d’acheter
un systeme d’acquisition d’image basé sur un ordinateur NeXT Cube que nous ignau-
gurerons a cette occasion et avec lequel nous observerons régulierement.
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A moyen terme

— Nous envisageons dans un premier temps de limiter la technique d’imagerie a des
objets brillants (jusqu’a la magnitude 8 environ) pour éviter les problemes liés au
comptage de photons. L’accent sera mis au départ sur les étoiles doubles pour deux
raisons. D’abord parce que ce sont les objets astrophysiques les plus simples qui
soient et qu’on en trouve une grande quantité, ensuite parce que la mesure des
parametres orbitaux des couples stellaires permet de calibrer les relations masse-
luminosité et les distances, parametres fondamentaux qui ont des répercussions dans
tous les domaines de l'astrophysique. L’imagerie probabiliste devrait étre capable
d’améliorer les précisions actuelles sur les mesures de rapport d’intensité, qui sont
de l'ordre de 4 & 5 % pour les méthodes traditionnelles, et inférieures au pourcent
pour l'algorithme fork de Bagnuolo [21] qui suit une démarche proche de I’analyse
probabiliste.

— Nous allons entreprendre une campagne d’observations d’étoiles doubles et multiples,
probablement au 193 cm de I'observatoire de Haute Provence (et sur des plus gros
instruments si possible).

— Nous commencerons également I’élaboration d’un programme de reconstruction d’ima-
ges par recuit simulé. D’abord appliqué aux étoiles doubles, ce programme devra
fonctionner de maniere suffisamment rapide et transparente pour étre utilisé par des
personnes non-initiées. Il tournera vraisemblablement sur un calculateur puissant de
type Connection Machine.

— Parallelement les travaux sur 'inversion de la transformation de Poisson seront pour-
suivis a 'ordre deux. Des tests pourront étre réalisés au moyen de simulations numé-
riques, mais 'utilisation d’une telle procédure sur des images réelles en comptage de
photons est fortement liée au capteur. Il est en effet nécessaire d’obtenir une bonne
estimation de la densité de probabilité des images “photonisées” pour espérer une
reconstruction satisfaisante de la statistique a fort flux. Or les détecteurs & comptage
de photons actuels ne possedent guere de dynamique du nombre de photons comptés
et ne permettent pas 'application d’une telle procédure inverse.

A plus long terme

— L’expérience acquise sur les étoiles doubles et multiples permettra de commencer a
imager des objets structurés comme des étoiles géantes ou des astéroides. La difficulté
vient ici du plus grand nombre de points sur lequel est échantillonné 'objet.

— L’imagerie & comptage de photons fait aussi partie de nos objectifs futurs, mais
celle-ci est fortement conditionnée a ’emploi de capteurs les plus parfaits possibles.

— Enfin Papplication a la synthese d’ouverture sera envisagée. Ce point a été évoqué
au paragraphe 2.4.1 et une courte mention lui a été dédiée dans la communication
présentée & San Diego en Juillet 1990 [8]. L’idée serait la suivante. Considérons la
densité de probabilité du deuxieme ordre P5(11, I3; p) fonction de deux intensités et
d’un décalage spatial p mesuré au plan focal. La transformée de Fourier de cette
fonction par rapport a la variable p s’écrit ]52(11,]2;1/) et est une fonction conti-
nue de la fréquence spatiale v pour un télescope a pupille unique. En fait lors des
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traitements informatiques la fréquence spatiale est naturellement échantillonnée par
le programme de transformation de Fourier et la fonction P (11, I3;v) se comporte
comme une succession de plans P (11, [z) pour chaque valeur de v.

Un interférometre & N ouvertures possede N (NN —1)/2 bases simultanées et échantil-
lonne N(N — 1) fréquences spatiales dans le plan de Fourier. Il donnerait donc acces
en imagerie probabiliste & N(N — 1) plans (v = Cte) de la fonction Py(Iy, I;v)
qui présenterait alors des “trous” (des plans vides) par rapport a celle qui serait
obtenue avec le télescope monopupille de diametre égal a la plus grande base de
Iinterférometre. Un processus d’imagerie possible avec un télescope a pupille diluée
pourrait alors étre le suivant :

obtention d’images avec l'interférometre (systéme de franges compliqué),
— calcul de la densité de probabilité Py (Iy, I3;p),

— transformation de Fourier par rapport a p: ]52(]1, I3; V) (cette fonction contient
des trous),

— remplissage des plans vides par interpolation ou par d’autres méthodes: ]52(]1, Iy;v),

— transformation de Fourier inverse: on obtient la fonction ]52(11,]2;,0) qui est
une estimation de la densité de probabilité idéale des images du télescope mo-
nopupille équivalent a 'interférometre. Cette estimation est d’autant plus fidele
que le nombre de bases est élevé.

— processus d’imagerie normal a partir de ]52(11, I3; p) pour obtenir des images
proches de la limite de diffraction du télescope dont le diametre est la plus
grande base de I'interférometre.

Précisons qu’il ne s’agit 1a que de réflexions préliminaires sur un sujet que nous
n’avons pas du tout abordé. Aucune tentative simulation ni aucune approche théo-
rique n’ont encore été effectuées a ce jour.
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