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Résumé. L’optique adaptative (OA), installée aujourd’hui sur tous les très grands télescopes astronomiques,
permet de s’affranchir de la limitation en résolution angulaire imposée aux grands télescopes au sol par
les perturbations de la turbulence atmosphérique. Cet article de revue présente l’état de l’art du domaine
pour les applications astronomiques. Il donne les principes de l’OA et décrit ses composants principaux
que sont les miroirs déformables, les analyseurs de surface d’onde et les algorithmes de commande. L’article
présente aussi les principales réalisations récentes et les projets en cours. D’abord pour l’imagerie directe des
planètes extrasolaires par OA extrême et coronographie, en prenant comme exemple l’instrument SPHERE.
Ensuite pour résoudre par étoile guide laser la problématique de la couverture du ciel trop faible et étendre la
correction de l’OA au-delà du domaine isoplanétique. Ainsi les systèmes d’OA tomographiques assistées par
laser sont présentés avec à chaque fois des exemples de réalisation comme pour l’OA à tomographie laser,
l’OA multiconjuguée et l’OA multi-objet. Enfin les défis des télescopes géants, dits extrêmes, sont abordés en
fin d’article avec un focus particulier sur le projet européen de l’Extremely Large Telescope (ELT).

Abstract. Today, adaptive optics (AO) is installed on all very large astronomical telescopes. It allows to over-
come the limitation in angular resolution imposed on large ground-based telescopes by the atmospheric tur-
bulence perturbations. This review paper presents the state of the art of the field for astronomical applica-
tions. It gives the principles of AO and describes its main components which are the deformable mirrors, the
wavefront sensors and the control algorithms. The paper also presents the main recent achievements and
ongoing projects. First, for the direct imaging of extra-solar planets by extreme AO and coronography, taking
as example the SPHERE instrument. Then to solve the problem of the very limited sky coverage by using laser
guide star and to extend the AO correction beyond the isoplanatic patch. Thus, the various laser-assisted to-
mographic AO concepts are presented with examples of each realization as for the laser tomography AO, the
multi-conjugate AO and the multi-object AO. Finally, the challenges of the new generation of giant telescopes
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are discussed at the end of the paper with a particular focus on the European Extremely Large Telescope (ELT)
project.

Mots-clés. turbulence atmosphérique, imagerie, optique adaptative, analyse de surface d’onde, tomogra-
phie, étoile laser, miroir déformable.
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1. Introduction

La turbulence atmosphérique induit des fluctuations spatiales et temporelles de l’indice de ré-
fraction de l’air qui perturbent la propagation des ondes lumineuses arrivant des astres observés
en introduisant des avances et des retards de phase qui dégradent sévèrement les images pro-
duites par les grands télescopes astronomiques au sol [1]. L’optique adaptative (OA) est une tech-
nique développée depuis 30 ans en astronomie pour corriger en temps réel la dégradation des
images et atteindre ainsi la limite de la diffraction des télescopes. Les principes en ont été pro-
posés pour la première fois par H. Babcock en 1953 [2] puis indépendamment par V. Linnik en
1957 [3]. L’OA consiste à corriger directement les aberrations évolutives de la surface d’onde à
l’aide d’un miroir que l’on déforme en fonction des mesures faites par un appareil sensible aux
perturbations de la surface d’onde. Dans les années 50, les technologies nécessaires à la réalisa-
tion d’une OA n’étaient pas encore matures. Il a donc fallu attendre les années 70-80 pour voir
les toutes premières démonstrations faites dans le domaine de la défense associant des indus-
triels [4], pour les applications à la focalisation de faisceaux lasers et à l’observation des satel-
lites artificiels depuis le sol, principalement aux États-Unis mais aussi en Europe et en particu-
lier en France. Les astronomes se sont aussi rapidement intéressés à ces technologies dévelop-
pées pour la défense et la première démonstration pour l’astronomie infrarouge ([5, instrument
COME-ON]) a été faite en 1989 à l’Observatoire de Haute Provence par une équipe d’ingénieurs
et de chercheurs français associée à l’European Southern Observatory (ESO) dans le cadre de la
préparation du Very Large Telescope (VLT). Les travaux ont ensuite rapidement évolué dans la
communauté astronomique pour conduire dans les années 2000 à l’équipement de tous les très
grands télescopes de classe 8-10 m tels que Keck [6], Subaru [7], VLT [8], Gemini [9] et Large Bino-
cular Telescope (LBT) [10]. Enfin dans les années 2010, de nouveaux concepts ont été développés
et testés sur le ciel et certaines OA se sont même spécialisées pour répondre de manière plus per-
formante à des programmes astrophysiques ciblés comme dans le cas de l’imagerie directe des
planètes extrasolaires par exemple.

Cet article présente une revue du domaine actuel de l’OA incluant des développements les
plus récents. Tout d’abord, la section suivante, la deuxième, introduit les fondamentaux de
l’OA en partant de la formation d’image et en donnant les principes généraux. Une description
des éléments clés constitutifs d’une OA est faite, passant en revue les miroirs déformables, les
analyseurs de surface d’onde de types Shack–Hartmann et pyramide et le calcul de la commande.
Cette partie se termine par les éléments permettant une évaluation des performances de l’OA
en termes de qualité d’image et de variance résiduelle de phase. La troisième section porte
sur les avancées récentes ayant conduit à la mise sur le ciel des instruments d’imagerie directe
d’exoplanètes équipés d’OA extrême et inclut quelques résultats marquants. La section suivante,
la quatrième, aborde le domaine des OA tomographiques assistées par laser pour accroître les
performances des instruments et en particulier le champ de vue corrigé. Le principe des étoiles
guides lasers est introduit pour solutionner le problème de la très faible couverture du ciel en OA
classique. Les limitations rencontrées dans la mise en œuvre de ces étoiles lasers sont présentées.
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Ensuite les systèmes tomographiques sont décrits comme l’OA dite à tomographie laser, l’OA
multiconjuguée et l’OA distribuée dite multi-objet. A chaque fois, des exemples de systèmes
opérationnels ou en projet sont donnés avec quelques résultats marquants. Enfin, la cinquième
section porte sur les défis soulevés par les télescopes géants, dits extrêmes, en projet qui seront
tous équipés d’OA d’un niveau de complexité encore jamais atteint.

2. Les fondamentaux de l’Optique Adaptative

2.1. Formation d’image

Pour comprendre le principe de l’OA, il faut partir de la théorie de la formation des images
en lumière incohérente, caractérisée par la réponse impulsionnelle de l’instrument appelée en
optique : Fonction d’Etalement de Point (FEP) (Point Spread Function (PSF) en anglais). C’est
l’image monochromatique d’une étoile non résolue par le télescope. Son expression pour la
longueur d’onde d’observation λ est donnée par la diffraction de Fraunhofer, c’est-à-dire le carré
du module de la transformée de Fourier (TF) du champ électromagnétique scalaireΨ( r

λ ) incident
dans la pupille d’entrée :

F EP (α) =
∣∣∣T F
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où A et ϕ sont respectivement l’amplitude et la phase du champ. La surface sur laquelle la
phase ϕ est constante est appelée surface d’onde. Par exemple, elle est plane pour une onde dite
« plane » comme c’est le cas au-dessus de l’atmosphère pour les ondes nous arrivant des étoiles
qui sont à très grande distance. De plus pour une onde plane, l’amplitude A est une constante.
Dans le cas d’une onde plane incidente sur la pupille, la FEP est dite limitée par la diffraction
et est simplement donnée par le module carré de la TF de la fonction pupille P à une constante
près. Pour une pupille dont la forme est un disque, la FEP est la tache d’Airy. Sa largeur angulaire
à mi-hauteur est alors donnée par λ/D où D est le diamètre du télescope. Cette largeur donne la
résolution angulaire ultime de l’instrument. Par exemple, elle vaut 0,01 seconde d’arc ou 10 mas
(mas : milli-seconde d’arc) pour un télescope de 10 m à une longueur d’onde de 0,5 µm.

Par contre en imagerie à travers l’atmosphère, A et ϕ vont fluctuer dans la pupille comme
conséquence de la propagation des ondes à travers la turbulence atmosphérique (voir D. Bon-
neau dans ce numéro [11] et [1]). Les surfaces d’onde ne sont plus planes. La phase ϕ dans la pu-
pille présente des avances et des retards locaux. Les fluctuations de A se traduisent par le phéno-
mène de scintillation des étoiles observable à l’oeil nu. Mais sur les sites des grands télescopes as-
tronomiques, l’impact de ces fluctuations d’amplitude reste très faible par rapport à celui induit
par les fluctuations de la phase. On peut généralement faire l’hypothèse dite de champ proche
qui revient à négliger la scintillation pour la formation des images comme si toute la turbulence
était localisée au niveau du sol [1]. La FEP est alors donnée par :

F EP (α) =
∣∣∣T F
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A0 exp
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( r

λ

))
P

( r

λ

))∣∣∣2
(3)

où A0 est l’amplitude supposée constante dans la pupille. Ainsi pour recouvrer une FEP à la limite
de la diffraction (donnée par une onde plane non perturbée), il faut compenser en temps réel les
fluctuations de ϕ.
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D’après les propriétés de l’atmosphère [11], la turbulence induit des fluctuations de l’indice
de l’air qui se traduisent directement par des fluctuations (appelées écart aberrant δ) du chemin
optique des rayons incidents. Comme l’indice de l’air est très faiblement dépendant de la lon-
gueur d’onde, l’écart aberrant peut être considéré en première approximation comme achroma-
tique. À la longueur d’onde λ, les fluctuations de phase résultantes exprimées en radians sont
simplement données par :

ϕ= 2πδ/λ (4)

À noter que les fluctuations turbulentes deϕ sont donc par définition chromatiques. Ainsi plus la
longueur d’onde d’observation sera courte, plus ϕ sera grand et donc, plus la FEP sera dégradée
par la turbulence comme on peut le montrer à partir de l’équation (3).

Si l’on considère maintenant une image longue pose, du fait des fluctuations temporelles de
la phase turbulente, la FEP moyenne est lissée et se révèle être très élargie par rapport à la limite
de diffraction. Sa largeur à mi-hauteur, appelée le seeing, est comprise entre typiquement 0,5
et 1,5 seconde d’arc sur les meilleurs sites astronomiques. Elle est donnée par le rapport λ/ro

où ro est le diamètre de Fried [12] correspondant à un diamètre équivalent de télescope [11] et
pouvant atteindre de l’ordre de 10 cm pour les longueurs d’onde du visible, donc bien plus petit
que les diamètres des grands télescopes astronomiques. L’expression du diamètre de Fried est
donnée par :

ro =
[

0,423

(
2π

λ

)2 1

cosγ

∫ +∞

0
C 2

n(h)dh

]− 3
5

(5)

où C 2
n(h) est le profil de la constante de structure des fluctuations de l’indice de réfraction de l’air

en fonction de l’altitude h et γ la distance zénithale pour la ligne de visée [11]. Le diamètre de
Fried sera d’autant plus petit (et donc le seeing large, dit aussi mauvais) que la longueur d’onde
sera courte, la constante de structure de l’indice C 2

n(h) forte et que l’observation se fera loin du
zénith. Le diamètre de Fried peut aussi être relié directement à la phase turbulente. Le calcul de la
variance spatiale de la phase sur la pupille en moyenne sur la statistique de la turbulence, notée
ici σ2

ϕ, conduit à :
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〉
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où 〈〉 est la moyenne statistique, Spup la surface de la pupille et ϕ̄ la phase moyenne sur la pupille.
Dans cette équation, le chromatisme de la phase est porté par le diamètre de Fried qui varie
selon λ6/5. Cette équation montre que sur une pupille de diamètre ro , l’écart quadratique moyen
de la phase turbulente σϕ vaut 1 rad (c’est-à-dire en écart aberrant σδ ∼ λ/6) ce qui est une
valeur plutôt faible en terme de perturbation et correspond à des images peu dégradées. Dans ce
cas, la FEP instantanée est très proche de la limite de diffraction et essentiellement affectée d’un
déplacement aléatoire autour du foyer du télescope correspondant en terme de surface d’onde
à un angle d’arrivée (basculement du plan d’onde) fluctuant dans le temps. C’est la situation
rencontrée sur des télescopes d’amateur de petit diamètre.

Enfin les fluctuations spatiales de la phase peuvent être caractérisées par leur spectre Φϕ
(en fait la densité spectrale de puissance) directement déduit des fluctuations d’indice (voir [1]
et [11]) :

Φϕ(k) = 0,023r
− 5

3
o |k |− 11

3 (7)

où k = (kx ,ky ) est la fréquence spatiale duale de la coordonnée spatiale r = (x, y) sur la surface
d’onde. Il s’agit du spectre de Kolmogorov exprimé pour la phase avec sa loi de puissance
caractéristique en −11/3. Il est valide sur le domaine inertiel entre la grande échelle à laquelle
est injectée l’énergie turbulente et la petite échelle à laquelle l’énergie se dissipe par viscosité.
Ce spectre nous dit que les perturbations de phase sont dominées par les très basses fréquences
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spatiales avec une décroissance très rapide de la force des hautes fréquences. Sur une pupille de
télescope, cela se traduit par la prépondérance des fluctuations du basculement de l’onde devant
les fréquences spatiales plus élevées déformant la surface d’onde.

2.2. Principe de l’Optique Adaptative

Le principe de l’OA en astronomie repose sur la compensation des perturbations turbulentes de
chemin optique par un miroir déformable (MD) introduisant un écart aberrant opposé dans l’air,
donc lui aussi achromatique. L’instrument équipé d’une OA peut ainsi fonctionner sur une large
bande spectrale. Le schéma de principe de l’OA est présenté sur la figure 1. L’onde perturbée issue
du télescope est réfléchie sur le MD dont la forme est adaptée à chaque instant. Après réflexion,
la surface d’onde corrigée est proche d’une onde plane. La lumière est ensuite séparée en deux
voies, l’une pour former l’image proche de la limite de la diffraction et l’autre pour mesurer les
perturbations de la surface d’onde par un analyseur de surface d’onde (ASO). La lame séparatrice
est le plus souvent de type dichroïque, par exemple : l’image est observée dans le domaine
infrarouge où la dégradation des images est moins sévère et l’analyse de surface d’onde se fait
dans le domaine visible en profitant de l’achromaticité des perturbations de chemin optique. Les
mesures de l’ASO sont traitées par un calculateur pour déterminer la forme à donner à la surface
du MD et lui appliquer la commande correspondante en temps réel. Ce schéma représente un
asservissement en boucle fermée où l’ASO ne mesure que les erreurs laissées sur la surface d’onde
par la correction apportée par le MD et où la forme du MD est réajustée à chaque nouvelle
commande à partir de la mesure de ces erreurs. Ces erreurs ont différentes sources qui seront
présentées dans la section 2.6. Nous allons maintenant nous intéresser aux caractéristiques des
composants d’un système d’OA avant de chiffrer ses performances. Pour approfondir ces sujets,
le lecteur est invité à consulter les deux livres suivants : [13] et [14].

2.3. Miroirs déformables

Nous présentons ici un survol des MD les plus utilisés en astronomie. Le principe général en
est donné sur la figure 2. Le miroir est lui-même une plaque très mince (ou une membrane)
réfléchissante à l’arrière de laquelle sont « fixés » des actionneurs. Ceux-ci poussent ou tirent sur
la surface arrière du miroir en fonction de l’amplitude et du signe de la commande électrique
(tension ou courant) qui leur est appliquée, ce qui se traduit par une déformation de la surface
supérieure où se réfléchit la lumière. L’écart aberrant ainsi induit sur la surface d’onde est
le double de la déformation mécanique du miroir. Cette déformation reste dans le domaine
élastique car elle est typiquement inférieure ou de l’ordre de la dizaine de micromètres ; la valeur
requise de la déformation dépend des conditions d’observation et du diamètre du télescope. Le
temps de réponse du MD doit être court, typiquement inférieur à la milliseconde pour pouvoir
assurer une correction efficace. Le plus souvent, le MD est installé dans un plan conjugué de
la pupille sur le trajet optique de la lumière se propageant dans l’instrument scientifique. Le
maillage des actionneurs à l’arrière du miroir doit être régulier et couvrir toute la pupille afin
d’agir sur la totalité de la surface d’onde ; les mailles utilisées sont généralement carrées ou
triangulaires.

Le nombre total d’actionneurs requis sur le MD peut varier considérablement en fonction
des conditions expérimentales considérées. Ce nombre d’actionneurs est typiquement donné
par le rapport (D/ro)2 pour obtenir des performances satisfaisantes que nous discuterons en
section 2.6. Compte tenu de la chromaticité de ro , ce rapport montre déjà que les OA pour la
correction dans le proche infrarouge seront bien moins complexes à réaliser que pour le domaine
du visible. Ainsi aujourd’hui, les systèmes opérationnels sont dimensionnés pour le proche
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Figure 1. Schéma de principe de l’optique adaptative. Le système est constitué d’un miroir
déformable qui corrige la surface d’onde, d’une lame séparatrice qui partage la lumière
entre la voie d’imagerie et la voie d’analyse de surface d’onde. L’analyseur mesure les
erreurs sur la surface d’onde qui sont utilisées par le calculateur temps réel pour mettre
à jour la forme à donner au miroir. Il s’agit d’un asservissement en boucle fermée car
l’analyseur voit l’effet de la correction apportée par le miroir déformable.

infrarouge. Par ailleurs, plus le nombre d’actionneurs sera élevé, plus le MD pourra corriger les
hautes fréquences spatiales de la surface d’onde, sans bien sûr négliger la correction des basses
fréquences ! Le plus souvent, on dédie un miroir plan adaptatif, basculant autour des deux axes x
et y de la pupille, à la correction des basculements de l’onde qui dominent la perturbation. Ainsi
l’amplitude de la déformation demandée au MD s’en trouve réduite.

On trouve aujourd’hui des MD allant de quelques dizaines d’actionneurs jusqu’à plusieurs
milliers ! Ce qui correspond à avoir typiquement entre 5 et 70 actionneurs dans le diamètre du
télescope. Plusieurs technologies sont exploitées pour fabriquer un MD (voir par exemple [14]
et [15]).

• Les actionneurs peuvent être réalisés à partir d’un matériau piézoélectrique qui soumis
à une haute tension va se dilater ou se contracter suivant le signe. L’intensité de la
force appliquée par l’actionneur sur le miroir est importante ; celui-ci peut être constitué
d’une plaque mince de verre de l’ordre de 2 mm d’épaisseur. Le pas interactionneur
minimal est de l’ordre de 5 mm ce qui conduit à des MD de taille importante pour les
grands nombres d’actionneurs. À noter qu’on trouve aussi des MD utilisant ces matériaux
piézoélectriques sous forme de plaques collées directement à l’arrière du miroir et qui
exploitent un effet bimorphe pour déformer le miroir.

• Les actionneurs peuvent être de type électromagnétique : constitués d’une microbobine
(fixée à la plaque de référence) qui en fonction de l’intensité du courant électrique circu-
lant va attirer ou repousser un petit aimant fixé lui en regard à l’arrière du miroir. La force
produite étant plus faible que dans le cas de l’effet piézoélectrique, les miroirs sont des
membranes de silicium, de l’ordre de la centaine de micromètres d’épaisseur, flottantes
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devant les bobines et uniquement tendues et fixées sur leur pourtour (contrairement au
dessin de la figure 2). Le pas interactionneur peut être de l’ordre du millimètre, permet-
tant une haute densité d’actionneurs pour une taille raisonnable du MD ce qui résulte en
un encombrement limité de l’instrument dans lequel il sera intégré.

• Mais la plus haute densité d’actionneurs peut être obtenue à partir des technologies
des microsystèmes électro-mécaniques (en anglais Micro Electro-Mechanical System
(MEMS)) atteignant un pas interactionneur de 300 µm. L’actionneur est alors constitué
de deux électrodes aux bornes desquelles on applique une tension qui crée une force
électrostatique attirant ou repoussant l’électrode mobile fixée au miroir. Ici la force étant
très faible, le miroir est une membrane extrêmement mince de quelques micromètres
d’épaisseur. À noter que l’amplitude maximale utile de la déformation est très limitée sur
ces miroirs, de l’ordre du micromètre. Par ailleurs, ces microsystèmes sont très fragiles :
ils sont donc protégés par une fenêtre optique placée devant le miroir.

Les technologies rapidement présentées ci-dessus sont celles des MD implantés dans les instru-
ments scientifiques accrochés aux foyers des télescopes. Ces instruments nécessitent l’utilisation
de nombreuses pièces optiques pour transporter les faisceaux, conjuguer les plans pupilles et les
plans focaux et adapter les grandissements au besoin. Les nombreuses surfaces optiques mises
en jeu induisent une perte en transmission des photons incidents et donc une réduction de la
sensibilité de l’instrument. Par exemple, si chaque surface a une transmission de 95 %, pour un
instrument en comptant une vingtaine la transmission globale n’est plus que de 36 %. Dans le
domaine de l’infrarouge thermique, se rajoute en plus l’émissivité propre, même très faible, de
chaque surface qui conduit à accroître le fond thermique si ces surfaces ne sont pas refroidies et

Figure 2. Schéma de principe d’un miroir déformable (Source : O. Lai 1996). Les action-
neurs sont fixés à une plaque de référence rigide et à l’arrière du miroir à déformer. Pour
une tension respectivement positive ou négative, un actionneur pousse ou tire sur le mi-
roir, le déformant localement. Sa surface supérieure ainsi déformée où se réfléchit la lu-
mière, introduit alors l’écart aberrant souhaité.



300 Gérard Rousset et Thierry Fusco

donc à limiter aussi la sensibilité aux sources faibles. Ceci a conduit les astronomes à proposer
d’intégrer le MD dans le télescope : sur le miroir secondaire dénommé alors secondaire adapta-
tif [16] et [17]. Le secondaire adaptatif est d’abord constitué d’une coque mince de verre convexe
ou concave, d’épaisseur typique de 2 mm et de diamètre de l’ordre de 1 m pour un télescope de
classe 8 m (voir figure 3).

Figure 3. Dessin (gauche) et photographie en cours d’intégration (droite) du secondaire
adaptatif du LBT. Crédits : Microgate et ADS.

C’est le miroir lui-même, à déformer, à l’arrière duquel sont collés les aimants constituant
les premières parties des actionneurs électromagnétiques. Les secondes parties sont les bobines
fixées elles sur un support épais de référence, elles créent la force électromagnétique nécessaire
à la mise en mouvement des aimants et donc à la déformation de la coque mince. Les intensités
des courants mis en jeu sont élevées pour pouvoir créer une force suffisante et provoquent une
dissipation thermique importante au niveau de chaque actionneur qui doit être évacuée hors du
télescope par la circulation d’un fluide caloporteur. De plus, à ces actionneurs sont associés des
capteurs capacitifs permettant une mesure précise et temps réel de la position du miroir vis-à-
vis du support de référence afin d’assurer un asservissement local de la déformation du miroir.
Le pas interactionneur est large, de l’ordre de 30 mm, mais sur un miroir de 1 m de diamètre
cela conduit à disposer de l’ordre de 1 000 actionneurs. On voit donc qu’un secondaire adaptatif
est un système très complexe et donc très cher à développer, quatre très grands télescopes
en sont actuellement équipés : le Multi-Mirror Telescope (MMT) [17], le LBT [10], le Magellan
Telescope [18] et le VLT [19].

2.4. Analyseurs de surface d’onde

L’analyseur de surface d’onde (ou de front d’onde) est le dispositif en charge de la mesure de
la perturbation de la surface d’onde par rapport à une surface de référence correspondant à un
instrument fonctionnant à la limite de la diffraction. Il s’agit en fait de mesurer la phase du champ
électromagnétique. Or aux longueurs d’onde optiques, il n’existe pas de détecteur répondant à
des fréquences temporelles de l’ordre de plusieurs centaines de térahertz afin de donner accès à
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la phase de l’onde. Les détecteurs disponibles sont des détecteurs de l’intensité lumineuse, c’est-
à-dire l’amplitude au carré du champ. Il est donc nécessaire d’utiliser des techniques indirectes
qui vont coder l’information de phase ϕ en variation d’intensité détectable. Pour approfondir le
sujet sur les différents types d’analyseur, le lecteur est invité à consulter par exemple [14]. Nous
ne présentons ici qu’une synthèse.

• En premier lieu, former une FEP sur une matrice bidimensionnelle de détecteurs, c’est
déjà coder l’information de phase en intensité, de manière non linéaire comme exprimé
par l’équation (3). Il est ainsi possible de développer des méthodes d’inversion de cette
équation pour la mesure de surface d’onde à partir d’images, malgré l’ambiguïté sur
l’argument de la T F de par le module carré. Par exemple, la diversité de phase utilise
deux images dont une est défocalisée par rapport à l’autre d’une quantité connue ; elle
peut même fonctionner sur des images prises sur un objet étendu. Mais ces méthodes
sont encore difficilement transposables au fonctionnement en temps réel de l’OA.

• La technique la plus connue pour accéder à la surface d’onde est l’interférométrie où
les franges d’interférence obtenues dans la superposition du faisceau à analyser avec un
faisceau de référence codent la phase recherchée. Cette technique est largement utilisée
en laboratoire pour le contrôle de la qualité des surfaces optiques. Cependant pour les
observations astronomiques, un faisceau de référence de laboratoire n’est pas utilisable
du fait de l’incohérence avec la lumière stellaire. Il faut donc faire interférer le faisceau à
analyser avec une réplique de lui-même. Par exemple, une réplique peut être obtenue à
partir d’une séparation en amplitude et être ensuite superposée avec un faible décalage
latéral au faisceau à analyser dans un plan conjugué de la pupille. Les franges rendent
compte du déphasage existant entre deux points du faisceau séparés du décalage. C’est
l’interféromètre à décalage latéral, utilisé lors des premières démonstrations de l’optique
adaptative, constitué de deux voies parallèles : l’une pour un décalage selon x et l’autre
selon y . Ils mesurent ainsi le gradient spatial de la phase recherchée dans la pupille.
D’autres schémas optent pour un filtrage spatial de la réplique afin de créer une onde
quasi plane et d’accéder à la phase plutôt que le gradient comme par exemple pour
l’interféromètre de Smartt.

• Les analyseurs actuellement les plus répandus reposent sur des principes issus de l’op-
tique géométrique. La propriété exploitée est la perpendicularité des rayons lumineux
à la surface d’onde. Ainsi mesurer la déviation par rapport à un axe optique des rayons
lumineux dans un faisceau, c’est avoir accès à la pente (ou à la courbure) locale de la
surface d’onde. Nous nous intéressons ici à l’analyseur de Shack–Hartmann (SH), le plus
répandu à ce jour dans les OA opérationnelles, et à l’analyseur à Pyramide qui connaît
actuellement un très fort intérêt.

Le dimensionnement de ces analyseurs est déterminé par le besoin d’échantillonner et de
mesurer les hautes fréquences spatiales de la phase turbulente pour obtenir une haute qualité de
correction. Généralement, on est amené à choisir un nombre de points de mesure sur l’analyseur
qui est très proche du nombre d’actionneurs du MD, c’est en fait le nombre de degrés de liberté
du système qui peut être de l’ordre de (D/ro)2. On cherche donc une bonne correspondance entre
les deux composants en évitant le plus souvent de surcharger le calculateur temps réel avec des
mesures surnuméraires.

Le choix du détecteur à utiliser dans l’analyseur est aussi crucial : il doit offrir suffisamment
de pixels (entre 502 et 8002) et une fréquence de lecture élevée (∼ 1 kHz ou plus) pour assurer une
mesure précise et avoir un rendement quantique élevé sur une large bande spectrale (≥ 50%) et
un très faible bruit électronique par pixel et par trame (< quelques électrons) pour maximiser le
rapport signal sur bruit. Aujourd’hui on peut trouver dans le visible des matrices CCD (Charge
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Coupled Device) et CMOS (Complementary Metal Oxyde Semiconductor) et dans le proche
infrarouge des matrices de photodiodes à avalanche qui répondent à ces exigences.

Enfin, notons que la source lumineuse dans le ciel à utiliser pour analyser la surface d’onde est
appelée de manière générique étoile guide. Elle peut être naturelle comme une étoile ou un cœur
de galaxie, on utilise alors l’acronyme NGS pour Natural Guide Star en anglais. Nous verrons aussi
que l’étoile guide peut être créée par laser (voir section 4.2).

2.4.1. Analyseur de Shack–Hartmann

Figure 4. Principe de l’ASO de SH. À gauche, un réseau de microlentilles, conjugué de
la pupille, la découpe en sous-pupilles créant des sous faisceaux symbolisant les rayons
lumineux et forme un réseau de spots images sur une matrice CCD dans le plan focal. À
droite, le réseau des spots images : le décalage de chaque spot (vert) par rapport à l’axe
optique de la microlentille (croix) donne l’angle d’incidence localα et donc l’écart aberrant
δ entre les rayons en bord de sous-pupille.

Le principe de l’ASO de SH est issu du test optique utilisé par Hartmann dans les années 1900
pour le contrôle des grands miroirs de télescope. L’écran opaque percé de trous, pour définir
des rayons lumineux dont on mesure la déviation, a été ici remplacé par Shack [20] par une
matrice compacte de microlentilles permettant d’exploiter au mieux tous les photons incidents.
Le principe est présenté sur la figure 4. Le SH mesure les pentes locales α = (αx ,αy ) de la
surface d’onde sur un réseau de sous pupilles par l’intermédiaire d’une matrice de microlentilles
conjuguées de la pupille formant un réseau de spot images sur une matrice CCD. Ici, les points
de mesure de l’analyseur sont les sous-pupilles définies par les microlentilles. Le décalage de
chaque spot donne l’information sur la pente qui se traduit en un écart aberrant δ connaissant le
diamètre de la microlentille. Le SH donne donc accès à la mesure du gradient spatial de la surface
d’onde : l’écart aberrant local par sous-pupille. Par ailleurs, la position de chaque spot image sur
le CCD ne dépend pas de la longueur d’onde. Ainsi le SH est parfaitement achromatique sur les
perturbations de surface d’onde dues à la turbulence et peut donc fonctionner en large bande
spectrale pour maximiser le nombre de photons détectés dans la mesure. À noter que les axes
optiques donnés par les foyers des microlentilles sont étalonnables à partir d’une onde plane
issue d’une source artificielle de laboratoire sur axe, indépendamment des astres à observer.
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Pour chaque sous-pupille, la mesure de la pente locale (αx ,αy ) peut être obtenue à partir d’un
calcul de la position du centre de gravité du spot image :

αx fµl =
∑

i , j xi , j Ii , j∑
i , j Ii , j

(8)

dans l’hypothèse des petits angles où fµl est la distance focale des microlentilles, Ii , j l’intensité
du spot image sur le pixel du CCD d’indice (i , j ) et de coordonnées (xi , j , yi , j ) dont l’origine est
donnée par le foyer de la microlentille. La même équation peut être écrite pour la coordonnée en
y du centre de gravité. Notons que la distance focale fµl est la grandeur permettant de régler le
« gain » (la sensibilité) de l’analyseur : plus elle sera grande et plus l’analyseur sera sensible à de
faibles pentes locales (αx ,αy ). L’angle d’arrivée dans la pupille d’entrée du télescope (αpx ,αpy )
est ensuite donné par :

αpx =αx
dµl

dsp
= λ

2πSsp

∫
ss−pup

∂ϕ

∂x
d xd y (9)

où dµl est le diamètre d’une microlentille, dsp le diamètre de la sous-pupille correspondante
dans la pupille d’entrée, Ssp la surface de cette même sous-pupille sur laquelle est moyennée
la dérivée partielle de la phase ϕ. D’après l’équation (9) (et celle selon l’axe y), l’analyseur
de SH mesure donc le gradient de la phase dans la pupille, moyenné par sous-pupille. Enfin,
remarquons que δ = (αx dµl ,αy dµl ) est l’écart aberrant en bord de sous-pupille mesurée par
l’analyseur ; il se conserve quel que soit le plan pupille considéré dans l’instrument. À noter
que la variance de l’angle d’arrivée dans la pupille d’entrée est connue pour la statistique de la
turbulence atmosphérique, voir [1].

L’ASO de SH peut être très compact en réalisant une matrice de microlentilles de taille égale
à la taille de la matrice de détecteurs et en l’installant directement devant le CCD, comme
représenté sur la figure 4. En amont, il s’agit de réaliser un système optique conjuguant la pupille
et le plan focal du télescope respectivement sur la matrice de microlentilles et sur son plan focal.
Le nombre de pixels à prévoir pour l’enregistrement de l’image formée par une microlentille
est à optimiser en fonction des conditions expérimentales. On peut être amené à choisir de ne
mettre que 2x2 pixels (un quatre quadrants) pour de faibles écarts aberrants locaux à mesurer
en minimisant la contribution du bruit électronique au prix d’une mesure peu linéaire avec une
saturation possible sur des occurrences de grandes perturbations. On peut chercher à augmenter
le nombre de pixels en échantillonnant correctement l’image (2 pixels dans λ fµl /dµl ) afin d’avoir
une mesure plus linéaire. Ceci s’obtient par le choix approprié de la distance focale fµl . Pour des
sources étendues comme par exemple les étoiles guides laser (voir section 4.2), ce nombre de
pixels peut être encore plus important pour couvrir l’image formée sans aucune troncature ou
pour éviter le recouvrement avec la microlentille voisine. Le champ alloué pour la mesure de
l’angle d’arrivée locale est ainsi à optimiser pour permettre d’imager la source observée tout en
limitant la contribution du fond de ciel : sur le capteur CCD chaque microlentille image le fond de
ciel, toutes ces images se superposent induisant un bruit de fond. Un diaphragme de champ est
donc installé dans le plan focal en amont de l’analyseur et sa taille est choisie pour correspondre
à la zone du CCD allouée à une microlentille pour l’enregistrement de l’image et la mesure de
l’angle d’arrivée. À noter que sur la granulation solaire, ce diaphragme est essentiel. Sur NGS,
la taille angulaire sur le ciel de ce diaphragme peut être typiquement de quelques λ/dsp . À titre
d’exemple pour un champ choisi de 3λ/dsp et un échantillonnage correct de l’image de l’étoile,
on a alors 6x6 pixels par microlentille. Pour une matrice de 40x40 microlentilles, le détecteur de
l’analyseur doit alors avoir 240x240 pixels.
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Figure 5. Principe de l’ASO à pyramide. À gauche, vue de côté : le faisceau est focalisé au
sommet de la pyramide, la lentille relais ré-image sur une matrice CCD la pupille pour les 4
sous-faisceaux issus de la pyramide. À droite, vue de dessus de la pyramide et des 4 images
de pupille ; un trajet circulaire de modulation sans perturbation en train plein et un trajet
de modulation pour une déviation αx du rayon en trait pointillé. Crédit : C. Vérinaud [21].

2.4.2. Analyseur à pyramide

L’ASO à pyramide a été proposé par Ragazzoni en 1996 [22] afin de pouvoir disposer d’une
souplesse dans le réglage du gain et de l’échantillonnage de la pupille, contrairement au SH où
ces paramètres sont fixés par le choix du réseau de microlentilles. C’est un analyseur inspiré de la
méthode des couteaux de Foucault pour la mesure d’aberrations. Comme pour le SH, on cherche
à mesurer la déviation des rayons lumineux mais ici on va le faire en codant la coordonnée du
point de passage dans le plan focal du rayon issu de chaque sous-pupille définie dans le plan
pupille. Le principe est présenté sur la figure 5. L’image de la source est focalisée au sommet
d’un prisme en forme de pyramide à 4 faces (voir figure de droite), se comportant comme deux
couteaux de Foucault croisés. Les 4 sous faisceaux découpés par les 4 faces sont repris par une
lentille de relais pour former 4 images de la pupille sur le CCD. L’angle de la pyramide est choisi
de sorte que les 4 images soient bien séparées mais tiennent sur une seule matrice de détecteurs.
La pyramide se comporte en fait comme un détecteur à 4 quadrants. Si l’on considère un unique
rayon lumineux constitué du faisceau lui-même, un angle d’arrivée sur la pupille se traduit par
un décalage de l’image de la source sur une seule face de la pyramide et donc l’image de la pupille
correspondante sera illuminée indiquant la face où « le rayon est passé ». Cependant du fait de
la diffraction, les 3 autres images de la pupille recevront aussi un peu de lumière en lien avec
l’amplitude du décalage de l’image. En fait on peut tenir ce raisonnement pour n’importe quel
rayon, cette fois issu d’une sous pupille quelconque de coordonnée (x, y) dans la pupille. Ici
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l’illumination à considérer est celle des 4 pixels conjugués de la sous pupille : I1(x, y), I2(x, y),
I3(x, y) et I4(x, y) (voir figure 5 droite). La mesure Sx selon l’axe x est donc calculée à partir de :

Sx (x, y) =
[(

I1(x, y)+ I2(x, y)
)− (

I3(x, y)+ I4(x, y)
)]

/Io (10)

où Io est l’intensité moyenne dans la pupille. On a une relation similaire pour la mesure Sy

selon l’axe y . Cependant si l’amplitude de la déviation du rayon est trop importante, quasiment
qu’un seul quadrant est illuminé : la mesure devient non linéaire et peut même atteindre une
saturation. Pour s’en affranchir, une modulation, généralement circulaire, est appliquée à l’image
par l’intermédiaire d’un miroir de basculement (tip - tilt en anglais) placé dans le plan pupille en
amont du plan focal de l’analyseur (cf figure 5). Le rayon du cercle décrit par l’image est Fαmod où
F est la focale et αmod l’amplitude de l’angle de modulation appliqué au miroir de basculement.
Ici tous les angles sont exprimés proportionnellement à l’angle de diffraction (rapport de la
longueur d’onde par la taille de la pupille). Sans déviation, un rayon décrit un cercle centré
sur le sommet de la pyramide et les 4 pixels détectent la même intensité puisque le temps de
traversée de chaque face est le même : la mesure est nulle. Mais pour un rayon dévié de αx (voir
figure 5 droite), le cercle est décalé de Fαx par rapport au sommet et les temps sur chaque face
ne sont plus égaux d’où des intensités détectées différentes sur les 4 pixels et une mesure (Sx ,Sy )
non nulle et plus linéaire. En choisissant αmod suffisamment grand par rapport aux déviations
(αx ,αy ) subies par les rayons, on rend l’analyseur pyramide complètement linéaire. On peut alors
écrire la relation suivante dans le régime des faibles perturbations (voir [22]) :

Sx (x, y) ≈ λ

π2αmod

∂ϕ

∂x
(x, y) (11)

Dans ce régime, l’ASO pyramide mesure le gradient de la phase dans la pupille comme le SH.
On note que la sensibilité de l’analyseur (son gain) peut être réglée par le choix de l’angle de
modulation αmod : en le réduisant la sensibilité augmente. Ce réglage est simplement obtenu
par modification de la commande électrique envoyée au miroir de basculement et non pas
par une modification instrumentale en changeant la matrice de microlentilles comme pour
le SH. Ragazzoni et Farinato [23] ont même montré qu’une fois la boucle fermée, on pouvait
réduire significativement l’angle de modulation à une valeur de quelques λ/D et gagner sur la
brillance requise de la NGS (voir section 2.4.3). Dans ce cas, l’analyseur rentre dans un régime de
fonctionnement non linéaire. La mesure n’est plus le gradient de la phase que pour les plus basses
fréquences spatiales de la surface d’onde alors qu’à hautes fréquences spatiales, elle s’apparente
à une mesure directe de la phase [21]. Récemment [24], la mesure de l’analyseur pyramide a été
réinterprétée dans une approche fondée sur le filtrage de Fourier, la pyramide étant un filtre en
phase placé dans le plan de Fourier de la pupille qui est le plan focal. Ceci permet l’établissement
d’un modèle convolutif entre mesure et phase, sans faire de trop fortes approximations.

L’implantation de l’ASO pyramide conduit à un appareil beaucoup plus encombrant que le SH.
En effet, on est amené à choisir une ouverture très faible pour le faisceau focalisé incident
sur la pyramide afin de former une FEP large permettant de réduire l’impact sur les mesures
des défauts de fabrication au niveau du sommet et des arêtes de la pyramide : une ouverture
géométrique de l’ordre ou inférieure à F/50 est typiquement choisie. De plus, un miroir tip-tilt de
modulation doit être implanté dans la pupille en amont. Ce composant est essentiel pour adapter
la sensibilité de l’analyseur en fonction des besoins. Par ailleurs, la pyramide, elle-même, est un
composant optique critique de par la qualité requise. De plus, elle doit être achromatisée. Pour
ce qui concerne l’échantillonnage de la pupille, c’est-à-dire la taille des sous-pupilles de mesure,
ce sont directement les pixels de la matrice CCD qui le définissent : un pixel par sous-pupille
peut suffire. Il n’y a donc pas de contrainte forte sur le nombre total de pixels disponibles sur
le détecteur : par exemple pour un système d’OA à 40x40 sous-pupilles, un détecteur de 80x80
pixels pourrait suffire ! Au contraire, on peut même prévoir un suréchantillonnage de la pupille
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et suivant les besoins, réaliser ensuite un binning (regroupement) des pixels lors de la lecture
de la matrice pour adapter le nombre de mesures en fonction des conditions d’observation :
par exemple réduire le nombre de sous-pupilles, donc augmenter leur surface, pour des sources
faibles. C’est la souplesse de l’analyseur pyramide en échantillonnage pupillaire proposée par
Ragazzoni. Comme pour le SH, un diaphragme de champ peut être installé en plan focal pour
limiter la contribution du fond de ciel.

2.4.3. Bruit de mesure des analyseurs

L’erreur de mesure est due au bruit de photon du fait de la fluctuation intrinsèque du nombre
de photons détectés par pixel et au bruit électronique du détecteur qui s’additionne au signal lu
de chaque pixel. Rappelons que la mesure est déduite de la somme (ou différence) des intensités
pixels comme donné par les équations (8) et (10). Pour le calcul de l’erreur, on néglige en première
approximation la contribution du dénominateur et on exploite la décorrélation des bruits entre
les pixels. On exprime généralement la mesure (d’après les équations (9) et (11)) comme un écart
de phase ∆ϕ mesuré sur une sous pupille de taille dsp suivant l’expression aux différences finies

du gradient de la phase : ∂ϕ∂x ≈ ∆ϕ
dsp

. Pour les analyseurs utilisés en OA, on peut alors montrer que
la variance de ∆ϕ peut généralement s’écrire sous la forme suivante :

σ2
∆ϕ∝ 1

RSB 2

(
αi m

λ/dsp

)2

r ad 2 (12)

où RSB est le rapport signal sur bruit pour une sous pupille, c’est-à-dire le rapport du nombre
moyen de photons détectés dans la sous pupille provenant de l’étoile guide et d’un écart qua-
dratique moyen des fluctuations du signal issu de tous les pixels de la sous-pupille. αi m est une
largeur angulaire d’image (sur le ciel) caractéristique pour l’analyseur compte tenu des condi-
tions d’observation. Cette largeur vaut pour l’ASO SH, la largeur de l’image formée par une sous-
pupille ; pour la pyramide, c’est l’angle de modulation. Dans l’équation (12), on compare donc
cette largeur à celle de la diffraction d’une sous-pupille λ/dsp . Ainsi plus le RSB sera grand et
plus la largeur αi m sera petite, plus précise sera la mesure. À noter que l’équation (12) est écrite
pour∆ϕ calculé à la longueur d’onde de l’analyseurλASO . Pour convertir la variance à la longueur
d’onde d’imagerie λI M , il faudra multiplier par le facteur (λASO/λI M )2.

Pour l’ASO de SH et le bruit de photon, l’expression de la variance de l’erreur peut se mettre
sous la forme :

σ2
∆ϕ = π2

2ln2

1

nph

(
NT

ND

)2

(13)

où nph est le nombre moyen total de photons détectés dans la sous-pupille par pose provenant
de l’étoile guide, NT la largeur à mi-hauteur de l’image formée par une microlentille exprimée ici
en nombre de pixels et ND la largeur à mi-hauteur de la diffraction d’une sous-pupille exprimée
en nombre de pixels. Soulignons que l’équation (13) peut prendre différentes formes en fonction
du profil de l’image enregistrée au foyer des microlentilles et des algorithmes de calcul de la pente
locale à partir des intensités pixels [25]. Du fait de la loi de Poisson, le RSB 2 est ici simplement
donné par nph . La meilleure performance est obtenue quand l’image est limitée par la diffraction
alors NT = ND . On peut ainsi atteindre une précision en phase de π/10 (soit en écart aberrant
λ/20) pour seulement nph = 70 photons détectés par sous-pupille, ce qui est très peu de photons
et montre l’efficacité de la mesure. Pour le bruit lié au fond de ciel, particulièrement important
pour un ASO dans le domaine de l’infrarouge, la variance de l’erreur s’écrit :

σ2
∆ϕ = π2

3

nbg

n2
ph

(
NS

ND

)2

(14)

où nbg est le nombre moyen total de photons détectés dans la sous-pupille par pose provenant
du fond et N 2

S le nombre total de pixels dans le champ de vue d’une microlentille alloué pour
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le calcul du centre de gravité. On note ici que la réduction du champ de vue de l’analyseur
par un diaphragme de champ, réduisant nbg et possiblement N 2

S , est cruciale pour diminuer la
contribution du bruit lié au fond de ciel. Enfin pour le bruit électronique propre au détecteur, la
variance de l’erreur s’écrit :

σ2
∆ϕ = π2

3

σ2
e N 2

S

n2
ph

(
NS

ND

)2

(15)

où σe est l’écart quadratique moyen du bruit électronique en électrons par pixel et par lecture.
Là aussi, la réduction du nombre de pixels N 2

S est cruciale, tout comme l’utilisation de détecteurs
CCD ou CMOS très performants avec σe ≤ 1 électron par pixel. Finalement, l’erreur totale due au
bruit à considérer est la somme des trois contributeurs présentés ci-dessus.

Pour l’ASO pyramide, nous pouvons réécrire facilement ces formules en utilisant les équa-
tions (10) et (11), dans la limite de validité de l’équation (11). Pour le bruit de photons, nous ob-
tenons :

σ2
∆ϕ =π4 1

nph

(
αmod

λ/dsp

)2

(16)

où nph est le nombre moyen total de photons détectés pour les 4 pixels d’une sous-pupille.
Ici αmod joue le rôle d’une largeur d’image. Contrairement au SH, αmod peut être choisi pour
être bien inférieur à la taille angulaire de la diffraction d’une sous-pupille λ/dsp et peut donc
permettre une réduction significative de l’erreur due au bruit. Pour le bruit lié au fond de ciel,
nous avons

σ2
∆ϕ =π4 nbg

n2
ph

(
αmod

λ/dsp

)2

(17)

où nbg est toujours le nombre total de photons du fond de ciel, pour les 4 pixels d’une sous-
pupille. Ici encore la réduction du champ de vue de l’analyseur par un diaphragme de champ,
permet de réduire nbg et donc la contribution de ce bruit. Pour le bruit électronique avec
seulement 4 pixels pour le calcul de la mesure, nous avons de même :

σ2
∆ϕ =π4 4σ2

e

n2
ph

(
αmod

λ/dsp

)2

(18)

On note que pour les trois contributions au bruit de mesure, la diminution de l’angle de modula-
tion αmod est un atout important de l’analyseur pyramide pour la réduction de la variance σ2

∆ϕ.
Enfin soulignons que ces formules sont très utiles pour comprendre les limites en performance
des OA en fonction de la brillance de l’étoile guide (voir section 2.6).

2.5. Commande en optique adaptative

Le principe de la commande en OA consiste à partir des mesures de l’ASO à commander le MD
pour obtenir la correction souhaitée des défauts de surface d’onde. Cette commande présente
deux aspects : une reconstruction spatiale de la surface d’onde et le contrôle dynamique du
système d’OA prenant en compte l’évolution temporelle des perturbations (voir [14]).

2.5.1. Matrice de commande

La mesure de l’ASO est le plus souvent reliée à la dérivée première spatiale de la surface
d’onde comme pour le SH et l’on fait généralement l’hypothèse de la linéarité des composants
du système d’OA. Ceci conduit à pouvoir écrire un vecteur de mesure quelconque m comme :

m = Dφ+b (19)

où D est la matrice dite d’interaction, φ le vecteur représentant la surface d’onde inconnue dans
la pupille et b le bruit de mesure lié au bruit de photons et au bruit électronique du détecteur.
φ peut prendre plusieurs formes :
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• dans une approche zonale, φ= {φi , j } est le vecteur des valeurs discrètes de la phase φi , j

sur un maillage donné dans la pupille ; cela peut donc être directement les valeurs des
tensions à appliquer aux actionneurs du MD ;

• dans une approche modale, φ = {φi } est le vecteur des coefficients φi de la décomposi-
tion modale de la surface d’onde, il s’agit ici de définir une base orthonormée de modes
sur l’espace vectoriel des surfaces d’onde dans la pupille. Ces modes peuvent être à titre
d’exemple : les polynômes de Zernike, bien connus des opticiens pour décrire les aber-
rations [26], ou des modes choisis par l’expérimentateur, combinaison linéaire des sur-
faces déformées élémentaires produites par les actionneurs définissant le sous-espace
contrôlé par le MD. On a alors :

ϕ(r ) =∑
i
φi Zi (r ) (20)

où les Zi sont les modes orthonormés définis sur la pupille.

Reconstruire la surface d’onde pour calculer une estimation de φ, notée φ̂, consiste à “inverser”
l’équation (19) et écrire :

φ̂= Rm (21)

où R est la matrice de reconstruction de la surface d’onde ou de commande du MD. Cette matrice
peut être calculée suivant différentes approches.

Tout d’abord, la connaissance de la matrice d’interaction D est cruciale pour obtenir une re-
construction de qualité. Elle caractérise complètement la relation optique existant entre l’analy-
seur et le MD : c’est-à-dire comment l’analyseur voit les déformées produites par le MD. Cette
matrice est le plus souvent étalonnée ou identifiée sur le système d’OA lui-même, afin de tenir
compte de toutes les caractéristiques du système et de tous les défauts d’alignement pouvant
exister dans la réalité. Pour l’étalonnage, cela consiste à pousser et tirer sur chaque actionneur
par une tension de commande unitaire et à enregistrer le vecteur de mesure correspondant tout
en veillant à avoir un bon rapport signal sur bruit dans la mesure. Chacun de ces vecteurs de me-
sure est en fait une colonne de la matrice D : en passant en revue tous les actionneurs, on bâtit
ainsi la matrice. Ensuite n’importe quelle mesure m d’un vecteur quelconque de commande φ
est simplement donnée par l’équation (19). Pour l’identification, cela consiste à considérer une
matrice d’interaction synthétique calculée à partir d’un modèle du système qui dépend d’un cer-
tain nombre de paramètres permettant de définir la géométrie relative entre l’analyseur et le MD
(déformées des actionneurs, orientation des maillages, grandissement, etc.). On vient alors sur
un jeu de commandes bien choisies identifier ces paramètres directement dans les mesures ef-
fectuées par l’analyseur afin ensuite de pouvoir mettre à jour la matrice synthétique avec ce nou-
veau jeu de paramètres. Ces phases d’étalonnage et/ou d’identification sont donc très impor-
tantes dans la mise en œuvre d’une OA pour assurer une bonne qualité de la correction.

Reconstruire la surface d’onde consiste en fait à faire une intégration spatiale des mesures
puisqu’elles représentent souvent le gradient de la surface. Cependant, la matrice d’interaction
D n’est pas inversible directement car il s’agit d’une matrice rectangulaire : on a plus de mesures
(dérivées en x et en y dans chaque sous-pupille) que d’actionneurs. L’approche la plus classique
pour calculer la matrice de commande R est alors d’appliquer la méthode des moindres carrés.
Elle consiste à estimerφ en minimisant la distance quadratique ϵm entre les mesures et le modèle
des mesures donné par l’équation (19) :

ϵm = ∥∥m −Dφ
∥∥2 (22)

où ∥.∥2 est la norme d’un vecteur. La minimisation de ϵm conduit à la solution suivante :

φ̂= (
D t D

)−1
D t m (23)
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où la matrice de commande R = (D t D)−1D t est dite l’inverse généralisée de la matrice d’inter-
action D et D t la matrice transposée de D . Ceci n’est vrai que si la matrice carrée D t D est in-
versible. C’est le cas pour les approches modales. Mais généralement en approche zonale, cette
dernière matrice n’est pas inversible puisque par exemple les analyseurs ne sont pas sensibles
à la valeur constante de la phase sur la pupille, dit mode piston; il faut donc dans le « proces-
sus d’intégration » fixer cette constante. La méthode à suivre décompose en valeurs propres et
vecteurs propres la matrice symétrique D t D = UΛU t où Λ est la matrice diagonale des valeurs
propres et U la matrice des vecteurs propres, afin d’identifier les valeurs propres nulles corres-
pondantes au mode piston et éventuellement à d’autres modes non vus par l’analyseur. À no-
ter qu’une variante équivalente à cette méthode est la décomposition en valeurs singulières de
la matrice D (méthode SVD pour Singular Value Decomposition en anglais). L’inversion consiste
donc à se placer dans le sous-espace orthogonal à celui des vecteurs propres à valeurs propres
nulles. On a ainsi :

R =UΛ−1∗U t D t (24)

oùΛ−1∗ est la matrice diagonale des inverses des valeurs propres, sauf pour celles qui sont nulles
où leur inverse est remplacé par zéro. En fait, cette méthode peut être étendue à la gestion des
modes auxquels l’analyseur est peu sensible. En effet, ce sont eux qui vont propager une partie du
bruit de mesure par un coefficient donné par l’inverse de la valeur propre : plus la valeur propre
est faible plus le bruit se propage sur ce mode. D’ailleurs, la dispersion des valeurs propres donne
le conditionnement de la matrice à inverser. Une façon de gérer ce conditionnement consiste
donc à filtrer les modes à valeurs propres trop faibles dans le calcul de Λ−1∗. Les approches
modales peuvent assez souvent s’affranchir de cette décomposition car la base de modes peut
être définie directement dans l’espace orthogonal aux modes mal vus de l’analyseur.

Par ailleurs, le choix de la base de modes à utiliser pour le calcul de la commande est
d’importance. Soulignons que la base des polynômes de Karhunen–Loève, c’est-à-dire les modes
dont la matrice de covariance est diagonale sur la statistique de la turbulence, est celle qui assure
la plus grande efficacité de correction pour un nombre de degrés de liberté donné [27]. Elle
peut être obtenue par diagonalisation de la matrice de covariance des polynômes de Zernike
par exemple. On peut être aussi amené à définir ces modes sur l’espace vectoriel restreint des
surfaces contrôlables par les actionneurs du MD.

L’approche de base des moindres carrés peut être raffinée en considérant la statistique du
bruit de mesure à travers une méthode de maximum de vraisemblance pour estimer φ et même
poussée encore plus loin en suivant une méthode de maximum a posteriori permettant en plus
d’intégrer les connaissances statistiques sur les surfaces d’onde recherchées issues du spectre
de Kolmogorov. Enfin, la méthode de reconstruction la plus optimale est a priori celle qui
conduit à minimiser la variance de l’erreur de phase résiduelle dans la pupille, correspondant
à l’objectif d’obtenir la plus haute qualité d’image possible (voir section 2.6). On cherche alors
le reconstructeur r assurant cette minimisation quelles que soient les occurrences de surface
d’onde et de mesure, prenant ainsi en compte la statistique de la turbulence et du bruit de
mesure. En considérant une base de modes orthonormés sur le sous-espace contrôlable par le
MD, nous avons la variance de l’erreur résiduelle donnée par :

ϵφ =
〈∥∥φ−Rm

∥∥2
〉

(25)

ce qui conduit à une matrice de reconstruction déterminée par :

R = 〈
φmt 〉〈

mmt 〉−1 =CφD t (
DCφD t +Cb

)−1
(26)

où 〈φmt 〉 = CφD t est la matrice de covariance entre phase et mesure, 〈mmt 〉 = DCφD t +Cb

la matrice de covariance propre à la mesure. Cφ est la matrice de covariance de φ donné par
〈φφt 〉 et Cb la matrice de covariance du bruit 〈bbt 〉. Rappelons que l’estimation du vecteurφ est



310 Gérard Rousset et Thierry Fusco

toujours donnée par l’équation (21) in fine. À noter que l’ensemble de ces matrices de covariance
doivent pouvoir être calculées à partir des propriétés théoriques des grandeurs utilisées ou/et
identifiées en tout ou partie expérimentalement.

2.5.2. Contrôleur temporel

Nous venons de voir la partie spatiale de la commande, il faut maintenant aborder la partie
temporelle. Un système d’OA est un système asservi en boucle fermée comme montré sur la
figure 1. Le séquencement temporel est donné par la fréquence de lecture de la caméra de
l’analyseur de surface d’onde. À chaque nouvelle trame lue, une nouvelle mesure peut être
déduite. Placé après le MD sur le trajet optique, l’analyseur mesure l’erreur résiduelle sur la
surface d’onde, correspondant à chaque instant (chaque trame) à la différence entre la surface
d’onde incidente et la nouvelle commande appliquée au MD. Cette mesure doit donc permettre
de mettre à jour la commande du MD. Le contrôleur le plus communément utilisé est ainsi
l’intégrateur qui peut s’écrire :

φn+1 =φn + gδφn =φn + g Rmn (27)

oùφn est la commande appliquée à la trame n, g le gain scalaire de l’intégrateur,δφn l’incrément
de commande calculé par l’équation (21) à partir des mesures mn faites à la trame n. L’intégrateur
permet une très forte atténuation des basses fréquences temporelles bien adaptée au spectre
temporel de la turbulence qui se déduit du spectre de Kolmogorov. Le plus souvent, le gain g
ne peut pas être pris égal à 1. En effet, la boucle d’OA est caractérisée principalement par des
retards importants pouvant atteindre au total plus de 2 trames. Ces retards sont pour l’essentiel
donnés par : le temps de pose sur la caméra de l’ASO, son temps de lecture, le temps de calcul
du calculateur temps réel et enfin le blocage de la commande du MD durant une trame. Pour des
questions de stabilité de la boucle, g ne peut généralement pas dépasser la valeur de 0,5. Avec
2 trames de retard et un gain de 0,5, la bande passante de la fonction transfert de réjection est
alors typiquement de 70 Hz pour une fréquence trame ftr = 1 kHz ; c’est-à-dire les fréquences
temporelles de la turbulence corrigées sont inférieures à 70 Hz.

À noter que le gain g peut être vectoriel dans le cas où l’on considère comme vecteur φn
les coefficients d’une décomposition modale de la surface d’onde. Cela revient à considérer
en parallèle autant de boucles qu’il y a de modes dans le système. Un gain différent peut être
optimisé en fonction du rapport signal à bruit propre à chaque mode [28] : on parle d’intégrateur
à gain modal optimisé.

Pour améliorer les performances de l’OA, des contrôleurs plus sophistiqués que l’intégrateur
sont utilisables. On peut s’intéresser à la prédiction pour compenser l’important retard présent
dans la boucle tout en gardant une approche modale [29]. Mais l’approche la plus optimale
consiste à développer le contrôleur minimisant la variance de l’erreur résiduelle de la phase
dans la pupille tout en intégrant des capacités de prédiction en plus de l’estimation : c’est la
commande Linéaire Quadratique Gaussienne (LQG) à filtre de Kalman [30].

Pour exécuter en temps réel les algorithmes de traitement des signaux de l’ASO (section 2.4)
et de calcul de la commande de l’OA, il est nécessaire le plus souvent de mettre en œuvre
des architectures spécifiques pour le calculateur temps réel (RTC pour Real Time Computer
en anglais) en exploitant au maximum les avancées dans le domaine de l’informatique. Il faut
en effet disposer d’une importante puissance de calcul du fait du nombre de degrés de liberté
du système d’OA de plus en plus grand et de la fréquence de la boucle de plus en plus haute,
ceci combinée simultanément à des liens très efficaces de transfert temps réel d’un important
volume de données en partant de la caméra de l’ASO et en allant jusqu’à la sortie du vecteur de
commande appliqué au MD. Les architectures parallèles sont particulièrement recherchées dans
ce contexte (voir par exemple [31]).
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2.6. Evaluation des performances

Les performances d’une OA sont à définir en terme de qualité d’image : c’est-à-dire la qualité
de la FEP puisque l’image est donnée par le produit de convolution de la distribution angulaire
d’intensité émise par l’objet observé par la FEP de l’instrument. La meilleure performance est
obtenue quand la FEP est la plus proche possible de la limite théorique de la diffraction, c’est-
à-dire quand la surface d’onde est quasiment sans aberration : la phase ϕ proche de 0 (voir
équation (3)). La largeur à mi-hauteur de la FEP vaut alors λ/D . Le paramètre le plus utilisé pour
définir cette qualité est le rapport de Strehl Sr caractérisant le piqué de la FEP. Il est calculé par
le rapport du maximum d’intensité de la FEP (généralement en α= 0) par celui de la FEP limitée
par la diffraction F EPdi f f pour une même énergie totale :

Sr = F EP (0)

F EPdi f f (0)
(28)

Ainsi, Sr est compris entre 0 dans le cas de très fortes aberrations et 1 à la limite de diffraction.
Pour un système d’OA, Sr peut être estimé à partir de la connaissance de la phase résiduelle

ϕr es dans la pupille. ϕr es = ϕ−ϕMD est à chaque instant la différence entre la phase ϕ de
la surface d’onde turbulente pour la direction d’intérêt et la phase ϕMD appliquée sur le MD
(reconstruite à partir de la mesure de l’analyseur par l’équation (27) par exemple). Pour de faibles
amplitudes de phase résiduelle, on utilise la formule approchée suivante :

Sr ≈ exp
(
−σ2

ϕr es

)
(29)

où σ2
ϕr es

est la variance de la phase résiduelle donnée par (cf. équation (6)) :

σ2
ϕr es

=
〈

1

Spup

∫
pupi l le

(
ϕr es (r )− ϕ̄r es

)2dr
〉

r ad 2 (30)

À titre d’exemple, citons le critère de Maréchal qui définit un système optique délivrant une
bonne qualité d’image pour un écart quadratique moyen des aberrations ≤ λ/14, c’est-à-dire
une variance de phase ≤ 0,2 r ad 2 correspondant à Sr ≥ 80 %. Il nous faut maintenant identifier
et chiffrer les contributeurs à la phase résiduelle (voir [32–34]). En dehors du contexte des
simulations numériques bout en bout de systèmes d’OA, on est amené à faire l’hypothèse de
l’indépendance des différents contributeurs. Ainsi la variance σ2

ϕr es
est simplement calculée

analytiquement comme la somme des variances de chaque contributeur :

σ2
ϕr es

=σ2
f i t t i ng +σ2

al i asi ng +σ2
temp +σ2

noi se +σ2
ani so +σ2

NC PA (31)

où les différentes variances sont définies ci-dessous.

• σ2
f i t t i ng : la variance du terme d’erreur spatiale liée à la représentation (ou l’ajustement,

fitting en anglais) limitée aux basses fréquences spatiales de la phase turbulente (décrite
par le spectre de Kolmogorov, équation (7)), du fait du nombre fini : soit d’actionneurs sur
le MD, soit de modes de la base considérée. Dans le cas d’une décomposition de la phase
sur les polynômes de Zernike et en considérant une correction faite sur les N premiers
polynômes, cette variance peut être estimée par [35] :

σ2
f i t t i ng = 0,257N− 5

6

(
D

ro

) 5
3

(32)

La forme de cette expression est très générale avec une dépendance en N , le nombre total
de degrés de liberté corrigés par le MD, selon une loi de puissance en −5/6. Le coefficient
numérique est généralement compris entre 0,15 et 0,35 suivant les caractéristiques
spatiales de la déformée de la surface produite par chaque actionneur du MD [36].
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• σ2
al i asi ng : l’erreur spatiale de repliement (aliasing en anglais) des hautes fréquences

spatiales du spectre de la phase turbulente sur les basses fréquences corrigées par le
MD, du fait de l’échantillonnage de la surface d’onde par les sous-pupilles de l’analyseur.
La fréquence d’échantillonnage est donnée par l’inverse de la taille d’une sous-pupille
dsp et donc le repliement apparaît pour toutes les fréquences supérieures à la fréquence
de Nyquist kc = 1/2dsp . L’amplitude de cette erreur dépend du modèle de mesure de
l’analyseur. Pour le Shack–Hartmann, sa variance représente un tiers de la contribution
de l’erreur de fitting [32]. Pour la pyramide, elle est nettement plus faible pour de petites
amplitudes de modulation [21]. Par ailleurs, cette erreur peut être réduite par différents
moyens : en suréchantillonnant la mesure ou/et en mettant en place un filtre optique
anti-aliasing [33], comme par exemple un diaphragme de champ de taille λ/dsp devant
un Shack–Hartmann [37].

• σ2
temp : l’erreur temporelle du fait de la bande passante finie de la boucle d’asservisse-

ment du système d’OA. La phase turbulente est filtrée temporellement par la fonction de
transfert de réjection de la boucle : les basses fréquences temporelles sont atténuées alors
que les hautes non. En notant fbp la bande passante à −3db de la fonction de transfert
en boucle fermée du système, la variance de cette erreur s’écrit d’après Greenwood [38] :

σ2
temp = 0,243 f

− 5
3

bp

(
v̄

ro

) 5
3

(33)

où v̄ est une vitesse transverse moyenne du vent dans l’atmosphère donnée par :

v̄ =
[∫ +∞

0
C 2

n(h)v
5
3 (h)dh

/∫ +∞

0
C 2

n(h)dh

] 3
5

(34)

où v(h) est le profil de la vitesse du vent dans l’atmosphère. Plus la bande passante sera
importante plus faible sera cette erreur. À noter que l’expression donnée de σ2

temp a été
établie pour un intégrateur comme contrôleur temporel de la boucle d’OA.

• σ2
noi se : l’erreur due au bruit (noise en anglais) de mesure de l’ASO propagé sur la

phase résiduelle. Le bruit est propagé sur la commande du MD à travers la matrice de
commande (ou de reconstruction) R . En considérant le bruit non corrélé sur toutes les
sous-pupilles et sa variance σ2

∆ϕ uniforme, le coefficient de propagation est simplement
donné par tr ace(RR t ) en modal et tr ace(RR t )/N en zonal (N nombre d’actionneurs
dans la pupille) [39]. De plus, le bruit est en partie filtré par la boucle d’asservissement. Le
filtrage est déterminé par une fonction de transfert très proche de la fonction de transfert
en boucle fermée. Plus fbp est grande, moins le bruit est filtré. Le coefficient de réduction
de la variance du bruit σ2

noi se est directement dépendant du rapport ftr / fbp . Pour un
intégrateur et deux trames de retard, on a ftr / fbp ≃ 5,6 et un coefficient de réduction de
0,44. Finalement, on peut écrire l’équation suivante en modal, en prenant en compte en
plus les longueurs d’onde différentes pour l’ASO et la voie imagerie :

σ2
noi se = 0,44 tr ace

(
RR t )σ2

∆ϕ (λASO/λI M )2 (35)

• σ2
ani so : l’erreur d’anisoplanétisme liée à la décorrélation angulaire des surfaces d’onde

quand la NGS n’est pas l’objet d’intérêt observé. En effet pour deux étoiles séparées an-
gulairement, leurs surfaces d’onde captées par le télescope ont enregistré des perturba-
tions différentes puisqu’elles ne traversent pas tout à fait la même zone de l’atmosphère
à haute altitude (voir figure 6), d’où la possible décorrélation. Par exemple pour une sé-
paration angulaire de 20′′, les deux faisceaux sont séparés de 1 m dans une couche si-
tuée à 10 km d’altitude. Ainsi, Fried [40] a défini le domaine d’isoplanétisme θo d’une OA,
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comme le champ sur lequel la décorrélation des surfaces d’onde n’induit pas une erreur
supérieure à 1 r ad 2 :

σ2
ani so =

(
θ

θo

) 5
3

(36)

où θ est la séparation angulaire entre la source d’analyse et l’objet d’intérêt. Le domaine
isoplanétique est donné par :

θo = 0,314ro/h̄ (37)

avec h̄ une moyenne pondérée des altitudes des couches turbulentes définie par :

h̄ =
[

(cosγ)−
5
3

∫ +∞

0
C 2

n(h)h
5
3 dh

/∫ +∞

0
C 2

n(h)dh

] 3
5

(38)

Le domaine isoplanétique dépend donc du profil de C 2
n(h) caractérisant la distribution

de la turbulence dans l’atmosphère. Il sera d’autant plus petit que la turbulence est forte
en altitude. Pour l’imagerie dans le proche infrarouge, il peut atteindre typiquement
quelques dizaines de secondes d’arc alors que pour l’imagerie dans le visible, il n’est plus
que de quelques secondes d’arc du fait de la dépendance de la phase avec la longueur
d’onde.

• σ2
NC PA : l’erreur liée aux aberrations non communes entre voie analyse et voie image-

rie dans le trajet optique de l’instrument (Non Common Path Aberrations (NCPA) en an-
glais). Ainsi, une aberration après la séparatrice dans le système optique, soit ne peut pas
être mesurée par l’ASO si elle est présente dans la voie imagerie, soit peut être mesurée à
tort si elle est présente dans la voie analyse. Pour minimiser cette erreur, ces aberrations
doivent être de faible amplitude, en particulier dans le cas de l’utilisation d’un ASO pyra-
mide, étalonnées avec soin pendant la phase de mise au point de l’instrument et prises
en compte pour modifier la commande du MD en conséquence [41]. Généralement, les
aberrations de la voie ASO sont étalonnées sur une source artificielle de l’instrument pla-
cée à l’entrée de cette voie et délivrant une onde plane. Le vecteur de mesure correspon-
dant est appelé pentes de référence et définit le zéro de l’analyseur. Il est donc soustrait à
chaque mesure courante de l’analyseur avant de calculer la commande. Pour les aberra-
tions de la voie imagerie, là encore l’étalonnage est fait en utilisant une autre source arti-
ficielle placée à l’entrée de l’instrument et délivrant une onde plane. On cherche alors à
maximiser la qualité de la FEP produite en boucle fermée sur la caméra d’imagerie en me-
surant les aberrations sur cette voie par diversité de phase et en appliquant leur correc-
tion directement par modification des pentes de référence [42] : la boucle converge ainsi
vers un zéro qui n’est plus celui de l’ASO mais celui qui maximise la qualité de la FEP.

Le budget d’erreur donné par l’équation (31) pourrait être complété par quelques contributeurs
supplémentaires, mais généralement faibles, comme ceux liés à la scintillation, à la dépendance
de l’indice de l’air en longueur d’onde et à l’étalonnage imparfait de la matrice d’interaction,
par exemple. À noter aussi, qu’il existe une possible corrélation entre les erreurs temporelle et
d’anisoplanétisme, et dans une moindre mesure avec les erreurs de fitting et d’aliasing, tous ces
termes étant issus de la perturbation turbulente.

3. OA extrêmes pour l’imagerie directe de planètes extrasolaires

La détection et l’étude des planètes extrasolaires est devenue en un peu plus de vingt-cinq ans un
domaine majeur de recherche de l’astrophysique contemporaine. Ainsi plusieurs milliers d’exo-
planètes ont été détectées révolutionnant nos connaissances sur les systèmes planétaires, loin
de l’exemple du système solaire. La très grande majorité l’a été par des méthodes d’observation
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Figure 6. Haut : schéma de principe d’une OA utilisant sur l’ASO une NGS hors axe de
séparation angulaire θ (quelques secondes d’arc) par rapport à la galaxie observée sur
la caméra. Bas : dégradation de la qualité de correction de l’image par l’OA pour trois
séparations angulaires entre la galaxie et la NGS. Crédit F. Vidal (thèse de doctorat).

dites indirectes (vitesses radiales et transits) : c’est-à-dire par l’observation d’une modification
du signal, nous arrivant de l’étoile hôte, induite par une exoplanète proche. Mais pour une carac-
térisation plus complète du système planétaire, l’imagerie directe est la méthode la plus adaptée
permettant la détection des photons issus des objets le constituant : planètes et disques circum-
stellaires. Par exemple, elle permet potentiellement d’accéder à des informations sur la structure
et la formation des systèmes par imagerie et de caractériser les constituants chimiques et la tem-
pérature des atmosphères et surfaces planétaires par spectroscopie. Cependant, cette méthode
est difficile à mettre en œuvre et n’a conduit à ce jour qu’à quelques dizaines de détections de
planètes jeunes et éloignées de leur étoile. Le défi de l’imagerie directe se résume à détecter des
objets dont le contraste en flux avec leur étoile hôte peut varier typiquement entre 10−5 pour
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des planètes géantes jeunes dans le proche infrarouge et 10−10 pour des planètes telluriques et
dont la séparation de l’étoile est très faible, pouvant être de quelques λ/D et le plus souvent infé-
rieure à la seconde d’arc. Pour de tels contrastes et séparations, il faut mettre en œuvre un coro-
nographe associé à une OA. En effet, l’image formée au foyer du télescope (voir [11]) est la somme
de l’image de l’étoile et de celle de la planète (lumière incohérente) et s’écrit comme le produit
de convolution suivant (noté ∗) :

I (α) = [
δ(α)+ϵpδ

(
α−αp

)]∗F EP (α) = F EP (α)+ϵp F EP
(
α−αp

)
(39)

où l’étoile et la planète ne sont pas résolues angulairement par le télescope et sont donc repré-
sentées par la fonction de Dirac δ(α). L’étoile est sur l’axe en α = 0. ϵp est le contraste, typique-
ment inférieur ou égal à 10−5, entre planète et étoile et αp la position dans le champ de la pla-
nète par rapport à l’étoile, donc la séparation. Pour les séparations αp inférieures à la seconde
d’arc, les photons stellaires dominent largement l’image du fait de la décroissance lente des ailes
de la FEP, comme par exemple pour les anneaux d’Airy dans le cas sans aberration. La fluctua-
tion du nombre de ces photons stellaires introduit ainsi un bruit rédhibitoire pour la détection
des photons provenant de la planète. Le coronographe a pour objectif de rejeter les photons stel-
laires en masquant l’étoile et en annulant les effets diffractifs (voir [43]). Cependant son effica-
cité sera fortement limitée par les aberrations d’où la nécessité de mettre en œuvre une optique
adaptative dite extrême, par le nombre de degrés de correction, par exemple supérieur au millier
sur un télescope de 8 m, pour s’approcher au plus près de la limite de diffraction. Des rapports
de Strehl supérieurs à 90 % sont visés. Cependant, les images à haut contraste ainsi produites
doivent quand même être traitées post facto par des méthodes d’imagerie différentielle (voir [44]
et [45]) pour s’affranchir des dernières limitations dues aux aberrations résiduelles et atteindre la
détectivité requise.

Pour comprendre les exigences demandées aux OA extrêmes, il faut analyser la structure
de la FEP, donc l’image de l’étoile, produite par l’instrument [33]. En faisant l’hypothèse des
faibles aberrations (ϕ< 1 rad), le champ dans la pupille peut s’écrire suivant un développement
limité [46]. D’après les équations (2) et (3) en omettant d’écrire la variable r

λ (la coordonnée dans
le plan pupille), on a :

ΨP = A0

(
1+ iϕ− 1

2
ϕ2 + . . .

)
P (40)

Donc la FEP peut s’exprimer sous la forme suivante, en utilisant les propriétés de la TF :

F EP (α) =
∣∣∣∣A0

[
δ(α)+ iφ(α)− 1

2
φ(α)∗φ(α)+ . . .

]
∗p(α)

∣∣∣∣2

(41)

où φ(α) est la TF de ϕ( r
λ ) et p(α) la TF de P ( r

λ ). Si on développe le module carré dans l’expres-
sion de la FEP, on trouve un premier terme dominant A0|p(α)|2 qui n’est autre que la tache d’Airy,
c’est-à-dire la FEP sans aucune aberration (ϕ= 0 donc φ= 0). Ainsi la FEP observée est principa-
lement formée de la tache d’Airy. C’est sur ce terme que le coronographe est optimisé pour tenter
de l’annuler au maximum. Puis viennent ensuite par ordre d’importance des termes du premier
ordre et du second ordre en φ : ce sont les dégradations principales de la FEP qui l’éloignent de
la diffraction. Elles correspondent à des tavelures (speckles en anglais), chacune de taille λ/D du
fait de la convolution de φ par p dans l’équation (41). Ces tavelures se moyennent plus ou moins
en fonction de la durée de la pose pour la prise d’image. Remarquons que φ n’est autre que le
spectre spatial de ϕ, le plan focal étant le plan de Fourier de la pupille. Les basses fréquences
spatiales de ϕ vont donc perturber la FEP proche de l’axe (α = 0) et limiter la détection de pla-
nètes à faible séparation. φ présente une fréquence de coupure qui est la fréquence de Nyquist
du système d’OA (voir section 2.6) liée au pas interactionneur du MD dac dans la pupille d’en-
trée. Cette fréquence 1/2dac se trouve à la séparation λ/2dac dans le plan focal. Au-delà, donc
pour les hautes fréquences spatiales, le système ne corrige plus la turbulence et φ suit alors le
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spectre de Kolmogorov donné par l’équation (7), ceci forme un large halo à grande séparation
angulaire. Le comportement de φ en fréquence est donc inscrit dans la FEP et détermine le pro-
fil du contraste limite pour détecter une planète (voir la figure 7 ci-dessous). Notons que le sys-
tème d’OA ne pourra améliorer le contraste, c’est-à-dire abaisser le niveau des ailes de la FEP, que
dans son domaine de correction pour les séparations inférieures à λ/2dac . Dans le budget d’er-
reur établi en section 2.6, il s’agit donc de réduire au maximum les termes d’erreur sur ces basses
fréquences qui sont liés au repliement, à l’erreur temporelle, au bruit et aux NCPA. L’anisoplané-
tisme est négligeable ici ; cependant les erreurs dues à la scintillation et aux effets chromatiques
de l’indice de l’air sont à prendre en compte [33].

Figure 7. Profils simulés (en échelle logarithmique) d’une FEP corrigée par OA en trait
pointillé et de l’image coronographique correspondante en trait plein, à λI M = 1,6 µm et
longue pose, normalisés par l’intensité en α= 0 donnant ainsi le contraste, en fonction de
la séparation variant de 50 à 1 500 mas (échelle logarithmique) [34]. Conditions de simu-
lation : seeing 0,85′′, vent moyen 12,5 m/s, étoile très brillante (erreur due au bruit négli-
geable), pupille du VLT (D = 8 m) avec obstruction centrale, réseau de 41x41 actionneurs
(dac = 20 cm), ASO SH de 40x40 sous-pupilles, fréquence trame de 1,5 kHz, commande in-
tégrateur avec 2 trames de retard. Ici le résidu ϕ de l’OA n’inclut que les erreurs de fitting,
de repliement et l’erreur temporelle.

La figure 7 donne un exemple de profil simulé longue pose de l’intensité stellaire dans le plan
focal avec correction par OA, normalisée par l’intensité sur l’axe pour avoir le contraste, pour les
deux cas : sans et avec un coronographe parfait [34]. Soulignons que le cœur de la FEP autour de
α= 0 de largeur à mi-hauteur λ/D = 41 mas n’est pas tracé ici. La courbe en pointillée représente
la FEP corrigée par OA sans coronographe qui est dominée par la figure de diffraction pour les
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séparations < 825 mas : voir les oscillations correspondant à l’alternance des valeurs plus ou
moins hautes du maximum des anneaux de diffraction du fait de la pupille ayant une obstruction
centrale. La séparation de 825 mas est donnée par λ/2dac correspondant à la fréquence de
Nyquist du système d’OA considéré. Au-delà de cette séparation, c’est le halo, créé par les hautes
fréquences non corrigées de ϕ, qui domine. Le profil avec coronographe permet de mettre en
évidence la suppression de la FEP de la diffraction pour ne laisser voir que l’impact du spectre φ
des résidus deϕ sur le contraste (en trait plein). On note que pour les séparations comprises entre
50 et 800 mas dans le domaine de correction de l’OA, la limite de contraste imposée par le profil
avec coronographe varie entre quelques 10−5 et 10−6, donc proche du contraste requis pour la
détection de planètes géantes jeunes.

Actuellement, un instrument coronographique équipé d’une OA extrême est en opération
au VLT pour imager des systèmes planétaires extrasolaires, il s’agit de SPHERE [47] et [34]. Il
est constitué de plusieurs instruments permettant de faire des images dans le visible (à partir
de 0,6 µm) et le proche infrarouge (jusqu’à 2,3 µm) ainsi que de la spectroscopie et de la
polarimétrie. Il est équipé d’un MD à 1370 actionneurs de pas interactionneur dac = 20 cm et
d’un miroir deux axes très rapide et précis pour la correction des basculements (tip-tilt). L’ASO
est un analyseur de SH de 40x40 sous-pupilles dans le domaine des longueurs d’onde du visible,
fonctionnant avec un filtrage spatial en entrée pour limiter l’erreur de repliement. Le détecteur de
l’ASO est un EMCCD (Electron Multiplied CCD) de 240x240 pixels à lecture très rapide, fréquence
trame de 1,2 kHz, et très faible bruit électronique < 0,5 électron par pixel et par lecture. La
commande à gain modal optimisé est utilisée et un filtre de Kalman est implanté pour les deux
modes de tip et tilt. En plus, un miroir et un analyseur infrarouge de tip-tilt permettent d’assurer
un centrage ultra précis (de l’ordre de 0,5 mas) sur le coronographe en plan focal. Un système
de mesure et de correction des mouvements de l’image de la pupille dans l’instrument est aussi
implanté. Enfin, les procédures d’étalonnage et de correction des NCPA ont été particulièrement
soignées.

Un exemple d’image coronographique du système binaire α Hyi dont le compagnon est très
proche (à 91 mas), est présenté sur la figure 8. Sur cette image, on voit le résidu stellaire non
soustrait par le coronographe du fait des défauts résiduels de phase laissés par l’OA. Au centre de
l’image, on observe la tache la plus lumineuse (de contraste 3,6 10−3) et autour des tavelures dont
l’intensité décroît avec l’accroissement de la séparation. Plus loin, l’intensité croît pour passer
par un maximum à la fréquence de Nyquist du système d’OA (à 1134 mas), et au-delà décroît de
nouveau, suivant ainsi le comportement du spectre de ϕ comme montré sur la figure 7. À noter
que ces tavelures ont bien une taille à mi-hauteur de l’ordre de λ/D . Le compagnon pointé par
la flèche est ici facilement détectable même en étant très proche de l’étoile centrale. Enfin l’ajout
de fausses planètes d’intensité variant de 10−3 à 2 10−4 permet de visualiser le contraste atteint
par l’instrument dans le domaine de correction de l’OA, pour les séparations inférieures à celle
de la fréquence de Nyquist.

Un exemple d’observation de système planétaire par l’instrument SPHERE est donné sur la
figure 9 [48]. Il s’agit de l’observation de l’étoile jeune PDS 70 (5,4 106 années), située à une
distance de 370 années-lumières du Soleil, entourée par un disque de transition dans la cavité
duquel l’exoplanète PDS 70 b a été découverte. Le disque est incliné par rapport à la ligne de
visée. Le compagnon orbite à 22 au (1 au = distance Terre-Soleil) de son étoile hôte (séparation
angulaire de 195 mas) et a une masse de l’ordre de 10 fois la masse de Jupiter et une température
comprise entre 1 000 et 1 600 K. Depuis ces observations, une deuxième planète PDS 70 c a été
détectée et confirmée dans ce système.

Un autre instrument (GPI) dédié à l’imagerie directe d’exoplanètes dans le proche infrarouge
est installé au télescope GEMINI Sud (8 m de diamètre) [49]. Il est équipé d’un coronographe,
d’une OA extrême et de capacités en spectroscopie. La correction de la surface d’onde est ici ef-
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Figure 8. Image coronographique (en échelle logarithmique) à λI M = 2,2 µm de champ
de vue de 3,2′′ de côté obtenue par l’instrument SPHERE au VLT sur la binaire α Hyi dont
le compagnon de séparation 91 mas est signalé par une flèche; extrait de [47]. De plus, 5
fausses planètes ont été rajoutées dans l’image, elles sont sur une diagonale, de séparation
variant de 0,2′′ à 1′′ et de valeur du contraste variant de 10−3 à 2×10−4 en partant du centre
par pas de 2×10−4.

fectuée sur deux étages. Un premier étage bas ordres est équipé d’un MD à actionneurs piézoélec-
triques, il assure la correction des grandes amplitudes des déformées requises pour les basses fré-
quences spatiales de la turbulence. Un deuxième étage hauts ordres est équipé d’un MD de type
MEMS à haute densité d’actionneurs (64x64) corrigeant les hautes fréquences de plus faibles am-
plitudes. L’image de la pupille étant plus petite que la surface active du miroir, uniquement 1493
actionneurs sont utilisés sur ce MD. L’analyseur est un SH filtré de 43x43 sous-pupilles, équipé
d’un détecteur CCD 160x160 pixels à lecture rapide à 1,2 kHz et de 5 électrons de bruit par pixel.
Les performances de GPI sont assez similaires à celles de SPHERE avec cependant une magni-
tude limite plus basse du fait du bruit plus élevé sur le détecteur de l’ASO [49]. Notons aussi la
plateforme modulaire de développement et de recherche dédiée à l’imagerie directe d’exopla-
nètes sur le télescope SUBARU, appelée SCExAO [50]. Cette plateforme, en perpétuelle évolu-
tion, est équipée d’un coronographe et d’une OA extrême, elle accueille plusieurs instruments
travaillant soit dans le visible soit dans le proche infrarouge. Elle est placée après le système d’OA
du télescope SUBARU équipé d’un miroir bimorphe à 188 actionneurs permettant la correction
des bas ordres de la turbulence. La correction des hauts ordres est assurée par un MD de type
MEMS à 2000 actionneurs. L’ASO est un analyseur pyramide dans le visible équipé d’un détec-
teur bas bruit EMCCD travaillant jusqu’à une fréquence de 3,5 kHz. La plateforme intègre aussi
un capteur dédié à la mesure fine des tip-tilt et focus au niveau même du masque coronogra-
phique pour obtenir un bon contraste aux très faibles séparations ∼ 1λ/D . Enfin soulignons ici
le projet SPHERE+ [51] qui vise à une mise à niveau de SPHERE, en intégrant un deuxième étage
de correction fonctionnant à haute fréquence temporelle (quelques kHz) avec un analyseur py-
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Figure 9. Image coronographique traitée par méthode différentielle angulaire du système
planétaire autour de l’étoile PDS 70, à λI M = 2,2 µm sur un champ de vue de 3,8′′ de côté,
obtenue par l’instrument SPHERE au VLT [48]. La planète PDS 70 b est observée dans la
cavité du disque de transition incliné par rapport à la ligne de visée.

ramide dans le proche infrarouge pour significativement améliorer le contraste au plus proche
de l’axe.

Il est aussi possible d’envisager l’exploitation directe de l’image scientifique pour y améliorer
encore le contraste pendant l’observation afin de pouvoir détecter des planètes plus matures ou
de plus faible masse. Ceci se fait par des techniques dites de dark hole [52], en créant localement
une zone sombre à très haut contraste proche de l’axe dans l’image de l’étoile. Ces techniques ont
été initialement développées en préparation de futurs instruments coronographiques spatiaux.
L’image scientifique est ici le signal d’entrée pour une analyse de surface d’onde en plan focal
en exploitant l’équation (41) et les propriétés du coronographe. Pour linéariser le problème,
des méthodes de modulation des tavelures sont mises en œuvre : soit spatiale par des franges
d’interférence pour la technique de Self Coherent Camera (SCC) [53], soit temporelle en activant
successivement certains modes du MD comme sondes (voir par exemple : [52] et [54]). À partir
des images produites, un algorithme calcule alors la déformée optimale du MD à appliquer
pour créer dans le domaine de correction du MD une zone sombre dans l’image où l’intensité
lumineuse sera minimisée. À noter que pour atteindre un très haut contraste, la seule correction
des aberrations de phase n’est pas suffisante, il est aussi nécessaire de prendre en considération
les défauts d’amplitude du champ dans la pupille, même s’ils sont faibles, et de les corriger. En
effet, ces aberrations d’amplitude créent aussi des tavelures dans l’image en plan focal limitant
ainsi la détectabilité des compagnons très faibles après correction des aberrations de phase.

La figure 10 présente un exemple de dark hole obtenu en laboratoire sur un banc équipé d’un
MD MEMS à maillage carré avec 27x27 actionneurs utiles, d’un coronographe et d’une analyse
plan focal fondée sur la SCC [53]. Le dark hole, en lumière quasi monochromatique à 637 nm,
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Figure 10. Image en fausse couleur en plan focal d’un point source en lumière quasi
monochromatique (à 637 nm) présentant un dark hole obtenu sur la moitié du domaine de
correction du MD par correction de phase et d’amplitude, sur un banc coronographique de
laboratoire [53]. L’axe optique est au centre de l’image. Échelle logarithmique du contraste
allant du bleu 5×10−9 au rouge 3×10−6.

est créé uniquement sur la moitié du domaine de correction du MD ([−13,13] x [0,13] en unité
de λ/D) du fait ici de la correction simultanée des aberrations de phase et d’amplitude; pour
couvrir l’ensemble du domaine de correction, un deuxième MD serait nécessaire sur le banc
(voir justification dans [52]). Le contraste obtenu au fond du dark hole est impressionnant, il
varie entre quelques 10−7 et 10−8. Au-delà des futurs instruments spatiaux, ces techniques sont
à l’étude pour application à des instruments au sol comme SPHERE et pour préparer les futurs
instruments des Extremely Large Telescopes comme le Planetary Camera and Spectrograph (PCS)
en Europe (voir section 5).

4. Optiques Adaptatives Tomographiques et étoiles lasers

Comme nous l’avons vu en section 2.4.3, l’erreur sur la phase induite par le bruit de mesure
est d’autant plus faible que le nombre de photons détectés est grand (voir équation (13)). Pour
une OA corrigeant les images dans le proche infrarouge et utilisant un analyseur travaillant sur
une NGS dans le visible avec un détecteur de haute performance, il faut détecter typiquement
20 photons par sous pupille et par trame pour obtenir une correction satisfaisante avec une
contribution de l’erreur due au bruit de l’ordre de λI M /10. Un tel nombre de photons correspond
à un objet de magnitude visible de l’ordre de 10. Bien sûr dans le cas du choix d’une correction
de moindre qualité, cette magnitude pourrait être plus élevée, néanmoins la majeure partie
des cibles d’intérêt astrophysique ne rentre pas dans ce schéma d’observation. Pour donner un
exemple, dans le cas d’observation de galaxies lointaines, la faible brillance de surface de ces
objets rend nécessaire l’utilisation d’une autre référence. Du fait de la décorrélation angulaire de
la turbulence et de l’erreur d’anisoplanétisme qui en découle, l’étoile guide doit se situer dans
un rayon relativement proche de l’objet d’intérêt, appelé domaine isoplanétique défini par θ0
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(voir équation (37)). Au-delà, la décorrélation angulaire de la surface d’onde introduira une perte
sensible de performance [55] et donc de résolution angulaire (voir figure 6). Cette contrainte
limite énormément le nombre d’objets pour lesquels une bonne correction de la turbulence
est réalisable. On parle alors de couverture du ciel, c’est-à-dire de zones de ciel où l’on peut
espérer une correction meilleure qu’un certain seuil (seuil à fixer en fonction du programme
scientifique).

4.1. La couverture de ciel

L’anisoplanétisme limite très fortement la correction dès que l’étoile guide se situe loin de la di-
rection de correction. La première question à se poser est alors de savoir s’il y a, statistiquement
parlant, suffisamment d’étoiles brillantes dans le ciel pour asservir le système d’optique adapta-
tive et ainsi garantir une couverture du ciel (i.e. une capacité à observer n’importe quelle zone
du ciel) de 100%. En considérant l’ensemble de la demi-sphère céleste, la surface totale du ciel
observable est de 2πr 2 = 2π(360/2π)2 = 20637 degrés carrés soit 2.67 1011 secondes d’arc car-
rées. Dans l’infrarouge, le domaine isoplanétique est de l’ordre de quelques dizaines de secondes
d’arc. On peut donc estimer qu’il y a quelques centaines de millions de domaines isoplanétiques
sur l’ensemble du ciel. Or, le nombre d’étoiles suffisamment brillantes pour permettre une bonne
mesure, et donc une bonne correction, en OA est lui de l’ordre ou inférieur au million. On a donc
accès avec l’OA à moins d’un pourcent du ciel observable. Ce calcul simpliste, qui ne tient pas
compte de l’inhomogénéité de distribution des étoiles dans le ciel, donne néanmoins un ordre
d’idée assez proche de la réalité. Les étoiles étant plus nombreuses dans le plan galactique qu’aux
pôles, la couverture du ciel déduite de ce calcul est ainsi sous-estimée au plan galactique et sur-
estimée aux pôles galactiques. Notons qu’il dépend aussi du type de système d’OA considéré et
de la longueur d’onde d’imagerie [56]. La couverture de ciel augmente aux grandes longueurs
d’onde et devient quasi nulle dès que l’on s’intéresse à l’optique adaptative dans le visible.

4.2. Etoile guide laser

Comme nous l’avons vu précédemment, une des limitations fondamentales de l’optique adap-
tative appliquée à l’astronomie est liée à la combinaison du faible nombre de NGS suffisamment
brillantes pour obtenir un flux suffisant pour mesurer la surface d’onde (la magnitude limite des
systèmes d’OA est de l’ordre de 10 à 15 selon les types instruments et d’applications considérés)
et de la répartition volumique de la turbulence atmosphérique qui induit une décorrélation de
la perturbation en fonction de la séparation et donc un domaine d’efficacité de la correction ré-
duit (de quelques secondes d’arc à quelques dizaines selon les conditions et la longueur d’onde
d’imagerie). Ainsi seul un très faible pourcentage de la voûte céleste est accessible aux systèmes
classiques. Ceci a pendant de longues années cantonné l’OA à un rôle marginal en astronomie
du point de vue des applications et des cas scientifiques d’intérêt. Pour accroître la couverture
de ciel et donc donner à l’OA un accès à l’ensemble du ciel, R. Foy et A. Labeyrie ont proposé le
concept d’étoile guide laser, Laser Guide Star en anglais (LGS) [57]. Le principe est de créer dans
l’atmosphère une source artificielle par laser dans la direction de l’objet observé en utilisant la ré-
trodiffusion des photons laser par les différents constituants de l’atmosphère (par diffusion Ray-
leigh ou résonante), voir figure 11. Pour les systèmes aujourd’hui opérationnels dans les grands
observatoires [58] [59], cette source artificielle de photons est obtenue en émettant un laser ac-
cordé sur la raie D2 du Sodium à 589 nm et focalisé dans la mésosphère à une altitude de l’ordre
de 90 km où se trouve une densité significative d’atomes de Sodium qui vont partiellement dif-
fuser la lumière laser. La diffusion est ici résonante : un photon laser est absorbé par l’atome de
Sodium et celui-ci se désexcite très rapidement par émission spontanée d’un photon à 589 nm,
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selon les propriétés de la transition atomique concernée. Avec un laser d’au moins 10 W, on peut
attendre en retour de l’ordre de 200 photoélectrons ou plus (suivant les caractéristiques techno-
logiques du laser) par sous-pupille (50 cm de diamètre) et par trame (1 kHz). Une telle LGS (voir
figure 12 pour un exemple d’implantation sur le VLT) peut donc tout à fait répondre au besoin de
l’analyse de surface d’onde. Le laser est propagé dans l’atmosphère à partir d’un petit télescope
d’une taille de quelques dizaines de centimètres, monté directement sur le télescope principal :
soit derrière le support du miroir secondaire, soit sur le côté de la monture du miroir primaire.
La propagation du laser se traduit par une lumière parasite importante provenant de la diffusion
Rayleigh (et Mie) dans les bases couches de l’atmosphère (voir figure 12), mais dont l’intensité
diminue avec l’altitude du fait de la diminution de la densité des constituants pour devenir né-
gligeable au-delà de 30 km d’altitude. Un diaphragme de champ est donc nécessaire à l’entrée
de l’analyseur pour filtrer ces photons rétrodiffusés par la basse atmosphère et complètement
défocalisés, pour ne garder que le spot Sodium d’intérêt à 90 km d’altitude.

Figure 11. Schéma représentatif d’une OA fonctionnant avec une étoile laser Sodium et
une étoile laser Rayleigh. Crédit F. Vidal (Thèse de Doctorat).

4.3. Les limitations de l’étoile laser

En créant une source brillante n’importe où dans le ciel, l’étoile laser pourrait donc être la so-
lution aux problèmes de couverture de ciel. Malheureusement, l’étoile laser souffre de plusieurs
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Figure 12. Implantation pratique d’une étoile laser : le cas du VLT (étoile sodium). Crédit :
ESO.

limitations intrinsèques qui rendent nécessaire l’utilisation d’une NGS auxiliaire pour un fonc-
tionnement optimal. La couverture de ciel apportée par les étoiles lasers n’est donc pas néces-
sairement de 100 %, mais elle reste quand même très supérieure au cas de l’OA fonctionnant
uniquement sur NGS.

4.3.1. Indétermination du tilt-tilt

La première de ces limitations est l’impossibilité de mesurer le basculement de l’onde (aussi
appelé mode tip-tilt). En effet, le spot laser formé dans la couche de Sodium est animé d’un
mouvement aléatoire inconnu dû au basculement subi par le faisceau sur le trajet aller et
donc l’analyseur ne peut pas le séparer du basculement subi sur le trajet retour corrélé à celui
recherché sur l’objet à corriger. Or le basculement est le terme dominant de la perturbation
turbulente. Pour surmonter cette sévère limitation, il faut revenir à l’utilisation d’une NGS,
mais là uniquement pour mesurer le basculement avec tous les photons collectés par la pupille
du télescope. On peut aussi profiter d’une correction par OA avec LGS pour améliorer cette
mesure [60]. La magnitude requise peut être alors beaucoup plus élevée que pour la mesure
complète de tous les modes d’un MD. On passe typiquement d’une magnitude limite de l’ordre de
10 pour un système d’OA classique basé sur une NGS pour mesurer l’ensemble des perturbations
à une magnitude limite de l’ordre de 18 pour une mesure combinée de basculement avec NGS
et des autres perturbations avec LGS. De plus un système combiné va profiter de la plus large
corrélation angulaire du mode de basculement. La couverture du ciel s’en trouve finalement
nettement améliorée [60] en passant de quelques à quelques dizaines de pourcents.

Notons qu’une autre approche a été proposée pour s’affranchir complètement des étoiles
naturelles (et de leurs limitations). Il s’agit de mesurer directement les modes de basculement
sur le signal Laser lui-même en créant une étoile Laser polychromatique dans la couche de
sodium [61]. Le basculement différentiel entre plusieurs longueurs d’onde d’analyse permet de
lever l’indétermination du tip-tilt. Toutefois, la faisabilité de la technique n’est à l’heure actuelle
pas encore complètement démontrée.
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4.3.2. Estimation de focus et élongation du spot au foyer des sous-pupilles

Une deuxième limitation vient de la grande variabilité spatiale et temporelle de la densité
des atomes, qui impacte la structure et l’altitude moyenne de la couche mésosphérique de
Sodium [62]. Celle-ci est en fait soumise aux aléas de la dégradation des météorides dans
l’atmosphère. Cette limitation se traduit d’abord par une erreur de focus (liée à l’évolution de
la position moyenne de la couche de Sodium et donc de l’altitude moyenne de la LGS générée
par le laser).

En plus d’une altitude moyenne variable, l’épaisseur de la couche de Sodium peut atteindre
plusieurs kilomètres (jusqu’à une vingtaine dans certains cas) avec une densité d’atome variable.
Lors de l’illumination par le laser et de la désexcitation des atomes de Sodium, cette répartition
volumique des atomes va créer une LGS en 3 dimensions avec une structure complexe et variable
(spatialement et temporellement). Lorsque cette LGS va être utilisée par l’ASO pour effectuer la
mesure de la turbulence, l’effet de parallaxe va créer un allongement variable de l’image de la LGS
au foyer des sous pupilles en fonction de leur position par rapport à la position de la LGS (c’est-
à-dire, rapporté au sol, par rapport à la distance entre la sous-pupille et la position du télescope
d’émission du laser). Cet effet est illustré sur la figure 13.

Figure 13. Représentation schématique de l’élongation des spots au foyer des microlen-
tilles d’un ASO de SH en fonction de leur position le long d’un diamètre du télescope d’ob-
servation par rapport au télescope de tir du laser. L’exemple de l’Extremely Large Telescope
européen a été considéré ici (voir section 5) : un télescope de 40 m, un télescope de tir du
laser situé en bord de pupille. Une épaisseur de 20 km pour la couche de Sodium a été choi-
sie donnant une élongation maximale de 20′′. En haut, la représentation montre aussi l’in-
homogénéité de la densité de Sodium dans la couche (en fausse couleur du rouge au jaune)
telle que mesurée par Pfrommer [62]). Les angles ont été exagérés et les distances modifiées
pour mettre en évidence le phénomène.

Cette structure allongée, combinée aux contraintes de dimensionnement de l’analyseur peut
induire des biais de mesure [63] : effet de troncature lorsque la taille du spot devient plus grande
que le taille du champ de l’analyseur (voir figure 14). Ces biais vont se propager sur la phase
estimée et produire des aberrations au niveau de la phase de correction dégradant ainsi les
performances finales de l’OA.
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Figure 14. Exemple de répartition d’intensités au foyer d’un ASO de SH due à la structure
3D de la LGS. La position du télescope d’émission du Laser est matérialisée par l’étoile
orange. Le zoom est mis sur quelques sous-pupilles pour illustrer la différence de structure
des spots en fonction de la position de la sous pupille par rapport à la position du télescope
d’émission et sur les effets de troncature quand l’élongation du spot devient plus grande
que la taille du champ des sous-pupilles.

Notons enfin que l’élongation (βLGS ) va dépendre de 4 paramètres, l’angle zénithal de l’ob-
servation (γ), l’épaisseur de la couche de Sodium ∆H , l’altitude moyenne de cette couche HLGS

(altitude à laquelle sera focalisée le Laser) et la distance entre la position du télescope d’émission
et la position de la sous-pupille dans la pupille du télescope (L) selon l’expression suivante :

βLGS = cos(γ)L∆H

H 2
LGS

(42)

Ces erreurs restent faibles pour un télescope de classe 8 m dans l’infrarouge, quelques dizaines
de nm, mais deviennent problématiques pour les longueurs d’onde plus courtes et les télescopes
géants [63]. Dans ce dernier cas une NGS sera encore utile pour mesurer au-delà du basculement,
les quelques bas ordres affectés par ces erreurs. L’évolution de la structure de la couche de sodium
étant plus lente que celle de la turbulence, la fréquence de correction nécessaire sera beaucoup
plus faible (typiquement entre 100 et 1000 fois) et le senseur travaillant sur NGS nécessaire pour
corriger de ces effets pourra donc fonctionner avec des temps d’intégration beaucoup plus longs
que ceux permettant de corriger la turbulence. La correction des erreurs liées aux fluctuations
de la densité de Sodium va donc conduire à une complexification du système d’OA mais ne
représentera pas une limitation fondamentale du point de vue des performances.
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4.3.3. L’effet de cône

La troisième limitation, plus fondamentale que les deux précédentes, est appelée “effet de
cône” [57] [64]. La création de la LGS se fait à une distance finie, les ondes émises par la LGS
et captées par le télescope sont sphériques et le volume découpé par le faisceau optique dans
l’atmosphère est de forme conique ayant pour sommet la LGS. Or pour une NGS qui peut être
considérée comme étant à l’infini, les ondes sont planes et le volume du faisceau est cylindrique
(voir figure 11). Il existe donc une différence entre les deux surfaces d’onde incidentes puisque
le volume des perturbations rencontrées est différent : il s’agit d’une forme d’anisoplanétisme,
appelé anisoplanétisme focal ou effet de cône. L’erreur de mesure liée à cet effet s’exprime de la
façon suivante :

σ2
cone =

(
D

d0

)5/3

(43)

avec

d0 ≈ 2.91θ0HLGS

On voit immédiatement que l’erreur lié à l’effet de cône dépend du rapport (D/HLGS )5/3. Ainsi,
l’effet sera d’autant plus important que le diamètre du télescope sera grand et que l’étoile laser
sera focalisée près du sol. Cela milite pour utiliser des étoiles Sodium (la couche se trouvant
typiquement 90 km d’altitude). Même dans ce cas, si l’erreur reste gérable pour des télescopes
de classe 8 m (la perte de performance est de l’ordre de quelques pourcents en Sr à quelques
dizaines de pourcents en fonction des conditions atmosphériques et de la longueur d’onde
d’imagerie), elle devient absolument rédhibitoire pour les futurs télescopes géants.

4.4. Estimation volumique de la turbulence : La tomographie optique

Pour limiter l’impact de l’effet de cône sur les performances des systèmes d’OA assistés par laser,
il est nécessaire de pouvoir sonder l’ensemble du volume turbulent affectant le signal venant d’un
objet astrophysique d’intérêt. Pour cela, l’idée est d’utiliser plusieurs LGS afin de synthétiser le
cylindre d’une étoile naturelle avec plusieurs faisceaux coniques [65] [66] [59] comme illustré en
figure 15.

Chaque ASO associé à une LGS va alors mesurer l’intégrale de la perturbation atmosphérique
dans chaque direction d’analyse hors de l’axe de correction. La diversité angulaire des mesures
permet ensuite de reconstruire le volume (3D) de turbulence à partir des mesures de surface
d’onde (2D) intégrées dans chaque direction. On parle alors d’OA tomographique. On peut, de
manière très générale, décomposer le problème en deux parties [66, 67] :

• Mesurer l’état de la turbulence dans le volume atmosphérique délimité par le champ de
mesure (champ englobant les étoiles laser et naturelles utilisées pour l’analyse de surface
d’onde).

• Appliquer la correction adéquate pour les directions d’intérêt. Cette étape inclut les
aspects reconstruction et les aspects commande de miroir(s).

Ainsi la problématique globale peut se résumer en une équation :

φcor r = PFoVCor r
concept RFOVLGS

tomo MLGS (44)

où

• PFoVCor r
concept est la matrice de projection qui va venir découper le volume turbulent estimé et

le projeter sur le ou les MD,
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Figure 15. Schéma de principe de la mesure et de la reconstruction tomographique en
optique adaptative avec plusieurs LGS. Crédits F. Vidal (Thèse de doctorat).

• RFOVLGS
tomo est la matrice de reconstruction tomographique qui va transformer les mesures à

2 dimensions en données à 3 dimensions sur le volume de turbulence1. Cette matrice de
reconstruction est souvent complexe à obtenir et requiert des informations a priori sur
la répartition statistique de la turbulence en altitude afin de contraindre et de régulariser
au mieux le problème mal conditionné.

• MLGS représente l’ensemble des mesures à 2 dimensions fournies par les ASO observant
chaque étoile guide.

En fonction du nombre et de la position des étoiles laser et de la configuration des systèmes de
correction, on peut avoir accès à une mesure plus ou moins précise et plus ou moins étendue
du volume turbulent et en corriger des effets dans des zones du champ plus ou moins étendues.
Cela a donné naissance, depuis le début des années 2000, à plusieurs systèmes d’OA tomogra-
phiques assistés par laser qui se traduisent par une complexité et des performances (en terme
de qualité de correction et de champ de vue accessible) de plus en plus importantes. On peut les
regrouper en trois grandes classes détaillées ci-après par ordre croissant de complexité (nombre
de correcteurs) et de taille du champ de vue scientifique.

1On utilise des approches très similaires à celles utilisées en imagerie médicale tomographique.
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4.5. L’optique adaptative tomographique assistée par Laser (ou LTAO)

Un système d’optique adaptative tomographique assistée par Laser (ou Laser Tomographic AO
[LTAO] en anglais) a pour but d’obtenir la meilleure correction possible sur axe. Les étoiles laser
sont positionnées pour permettre de couvrir au mieux le cylindre de turbulence vu par l’onde
électromagnétique provenant de l’objet d’intérêt et intercepté par le télescope (voir figure 15).
Un système de LTAO a donc comme caractéristique principale d’avoir des LGS relativement
proches de l’axe (de quelques à quelques dizaines de secondes d’arc en fonction de la taille du
télescope) et un seul miroir de correction conjugué avec la pupille du télescope. La mesure est
complétée par une étoile naturelle située dans le domaine isoplanétique (ou l’objet observé lui-
même) pour fournir l’information de Tip-tilt. Un système de LTAO apporte donc une solution au
problème de la couverture de ciel en reproduisant le schéma de correction d’un système d’OA
classique et en « remplacant » la mesure de l’étoile naturelle par l’estimation tomographique
multi-étoiles laser et la projection du volume turbulent estimé dans la direction d’observation.
Mais l’utilisation d’un seul miroir dans la pupille ne permet qu’une correction efficace limitée
au domaine isoplanétique. La taille angulaire des objets observables par un système de LTAO
reste faible, typiquement de l’ordre de quelques (pour une observation aux longueurs d’onde
du visible) à quelques dizaines (pour une observation aux longueurs d’onde de l’infrarouge)
secondes d’arc.

Si l’on souhaite observer des objets plus étendus, une solution possible est d’introduire un
compromis entre taille du champ et qualité de correction. L’idée est alors d’éloigner les LGS
pour avoir accès à un volume turbulent plus important et de moyenner ces informations pour
ne garder que la partie de la phase commune à l’ensemble des directions de mesure. Cette partie
commune est la turbulence située proche du télescope. On a ainsi un système qui ne corrige
que les basses couches de la turbulence. Cette correction est évidemment moins efficace mais
s’applique à l’ensemble du champ. On a donc une performance réduite mais uniforme dans un
grand champ. C’est le concept de système d’OA corrigeant la couche au sol (ou “Ground Layer
AO” [GLAO] en anglais). Avec un même assemblage de composants (LGS, NGS, miroir déformable
dans la pupille), un même système peut aisément combiner les fonctionnalités de GLAO et LTAO
en ajustant uniquement la configuration des LGS. Ainsi, en fonction des caractéristiques des
objets observés, l’utilisateur (c’est-à-dire l’astronome) peut choisir le meilleur compromis en
terme de niveau de correction versus taille du champ corrigé.

Ce concept « GLAO-LTAO » a été développé par l’ESO dans l’Adaptive Optics Facility (AOF) [59]
qui combine :

• un secondaire adaptatif (dont le concept a été présenté au paragraphe 2.3 (voir figure 3
et [19]) pour assurer l’étape de correction,

• un système d’OA tomographique assisté par 4 lasers Sodium combinant un mode GLAO
et un mode LTAO pour assurer l’étape de mesure du volume turbulent,

• une mesure sur étoile naturelle pour une magnitude limite de l’ordre de 18 dans le visible.

L’AOF, combiné à l’instrument MUSE [68], est en opération au VLT depuis 2015. Il produit des
données uniques combinant haute résolution spectrale (0,23 nm de résolution) et angulaire (30
à 50 millisecondes d’arc de résolution) pour l’ensemble du spectre visible (de 465 à 930 nm). Un
exemple d’images obtenues en modes GLAO et LTAO est donné sur la figure 16. À noter le gain
spectaculaire en résolution apporté sur un petit champ par la LTAO par rapport à la GLAO.
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Figure 16. Ces images de l’amas globulaire NGC 6388 ont été obtenues lors de la phase
de test de l’AOF du VLT en mode LTAO qui équipe l’instrument MUSE. L’image de gauche
a été acquise en mode GLAO. Au centre, figure un zoom sur une petite portion du champ
(7,5′′x7,5′′). L’image de droite a été acquise par MUSE en mode LTAO sur la même petite
portion de champ. (crédits : ESO/S. Kammann/LJMU)

4.6. L’optique adaptative multiconjuguée (ou MCAO)

Si la LTAO permet de résoudre la problématique de la couverture de ciel en donnant accès à
l’observation d’objets de brillance de surface très faible pour l’ensemble du ciel, la qualité de
correction reste limitée à un champ de vue réduit déterminé par le domaine isoplanétique.
L’observation d’objets très étendus ou l’observation simultanée de plusieurs objets dans un grand
champ ne peut se faire qu’au prix d’une dégradation de la qualité de correction (avec un système
dit GLAO comme présenté précédemment).

Toutefois, en supposant que nous maîtrisions parfaitement l’opération tomographique et que
nous soyons donc capables de bien connaître le volume de turbulence au-dessus du télescope, il
est alors possible de corriger ce volume turbulent en conjuguant optiquement plusieurs miroirs
déformables à plusieurs altitudes : c’est le concept d’optique adaptative multiconjuguée (ou
Multiconjugate Adaptive Optics [MCAO] en anglais) [69]. Un tel système (voir figure 17) utilise
typiquement 2 à 3 miroirs déformables : 1 conjugué optiquement à la couche au sol (0 m)
et 2 autres conjugués à des altitudes correspondant aux 2 couches statistiquement les plus
turbulentes de l’atmosphère sur le site d’observation (par exemple : 2000 m et 10000 m). L’objectif
de ce type de système est d’obtenir une correction uniforme proche de la limite de diffraction
pour des champs de l’ordre d’une à quatre minutes d’arc carrées (soit typiquement 5 à 20 fois
plus grands qu’en LTAO). Le niveau de performance se situera entre la correction optimale sur
axe fournie par la LTAO et la correction dégradée dans un grand champ fournie par la GLAO.

Une toute première démonstration du concept de MCAO a été proposée sur le VLT grâce au
démonstrateur MAD (Multiconjugate AO Demonstrator) de l’ESO [70]. La figure 18 présente un
exemple d’observation d’un objet très étendu (ici Jupiter et ses 40 secondes d’arc de diamètre
apparent) par MAD.

Au-delà de la démonstration de concept apportée par MAD, le premier système opérationnel
de MCAO, appelé GeMS, a vu le jour au télescope Gemini-sud en 2012 [71]. Il est composé de :

• 5 LGS, situées aux coins et au centre d’un carré de 1 minute d’arc de côté centré sur l’axe ;
• 3 NGS, à sélectionner dans un champ de 2 minutes d’arc de diamètre centré sur l’axe,

pour gérer les problématiques de basculement et d’aberrations différentielles dans le
champ induites par la structure 3D des étoiles artificielles générées par les lasers. La
magnitude limite pour ces NGS est de l’ordre de 17,5.
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• 3 miroirs déformables (dont 2 conjugués en altitude à respectivement 4,5 et 9 km)

et permet d’atteindre la limite de diffraction dans l’infrarouge (bande K) pour un champ d’une
minute d’arc carrée. Un exemple d’observation « grand champ » avec cet instrument est illustré
sur la figure 19.

La prochaine génération de systèmes de MCAO est en cours de développement pour le VLT de
l’ESO au Chili. Il s’agit du projet MAVIS (MCAO-Assisted Visible Imager and Spectrograph) [72]
mené par une équipe australienne de l’ANU (Australian National University). Le projet intègre
aussi plusieurs équipes européennes et l’ESO.

Figure 17. [En haut] Schéma de principe de la MCAO, crédit F. Vidal (Thèse de doctorat).
[En bas] Comparaison d’images observées sans OA, avec une OA classique et une OA
multiconjuguée (MCAO) avec 5 LGS ; crédit B. Neichel (Habilitation à Diriger les Re-
cherches).
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Figure 18. Jupiter observé par MAD dans l’infrarouge (représentation en fausse couleur).
L’analyse de surface d’onde est effectuée sur 3 satellites de Jupiter situés de part et d’autre
de la géante gazeuse.Le champ de vue est de 1x1 minute d’arc carré. Crédit : ESO/F. Marchis,
M. Wong, E. Marchetti, P. Amico et S. Tordo.

Figure 19. La nébuleuse d’Orion observée dans le proche infrarouge par les télescopes de
l’observatoire Gemini (représentation en fausse couleur). [À gauche] avec le système d’OA
classique (Altaïr). [À droite] avec le système de MCAO GeMs. La taille totale du champ est
ici de 85x85 secondes d’arc carrées. Crédit : Gemini Observatory, AURA.
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Figure 20. Exemple d’étude morphologique d’une galaxie (modèle à gauche) à haute
résolution telle qu’observée, de gauche à droite, avec le Hubble Space Telescope (HST),
Extremely Large Telescope (ELT) avec MICADO (voir section 5), le JWST et sa caméra
NIRCam et enfin MAVIS sur le VLT. Basé sur la galaxie « Althaea » simulée à haute résolution
à z=5 et présentée dans le premier panneau. Les autres panneaux montrent comment
la même cible de magnitude 25 AB apparaîtrait dans la bande I (900 nm) si elle était
observée avec différents instruments pour un temps d’exposition fixe de 1 h. Dans l’image
du VLT/MAVIS, des régions d’amas aussi faibles que 29 AB mag sont détectées avec un
rapport signal/bruit de 5. Crédit : consortium MAVIS.

MAVIS fournira des images visibles et des données de spectrographie à champ intégral avec
une résolution angulaire 2 à 3 fois supérieure à celle du télescope spatial Hubble (voir figure 20),
ce qui en fera un puissant complément dans les longueurs d’onde visibles pour les futures
installations comme le télescope spatial James Webb et les télescopes terrestres de classe 30 à
40 m actuellement en construction, qui visent tous la science aux longueurs d’onde du proche
infrarouge. MAVIS devrait voir ses premiers photons à l’horizon 2027.

4.7. Optique adaptative tomographique « distribuée » : MOAO

Si l’on souhaite combiner un très grand champ (de plusieurs dizaines de minutes d’arc carrées)
et bonne performance, le nombre de MD pour un système de MCAO doit augmenter significa-
tivement [73] et on aboutit à un système beaucoup trop complexe (à la fois du point de vue du
concept optomécanique et du coût). Néanmoins, pour leur grande majorité, les applications as-
trophysiques nécessitant un très grand champ concernent l’observation simultanée d’un grand
nombre d’objets compacts, comme pour l’étude statistique des galaxies distantes. La correction
n’est donc nécessaire qu’en certains points (là où sont situés les objets d’intérêt) du champ to-
tal. L’OA Multi-Objet ou Multi Object Adaptive Optics (MOAO) a été imaginée pour répondre à ce
besoin spécifique [74]. Le principe repose sur la segmentation du champ total en zones indivi-
duelles de correction limitées par l’angle d’isoplanétisme. L’idée sous-jacente étant d’utiliser au-
tant de miroirs déformables qu’il y a d’objets d’intérêt à corriger dans le champ. Le principe est
proposé en figure 21.

Cette « découpe » du champ implique que, contrairement aux systèmes d’OA présentés jus-
qu’ici, chaque élément (ASO et miroir déformable) ne verra que la petite zone du champ qui l’in-
téresse. En segmentant le champ de l’instrument pour chaque sous-système, il n’est alors plus
nécessaire de transporter le champ entier. On prélève dans le plan focal la lumière provenant des
étoiles guides pour la diriger vers les ASO. La lumière issue de chaque galaxie sera, elle, dirigée
vers un miroir déformable puis vers un instrument scientifique, souvent un spectrographe (voir
figure 22). La commande de ce miroir est synthétisée par tomographie à partir des mesures de
tous les analyseurs et ceci en boucle ouverte puisqu’aucun des analyseurs ne voit l’effet de la
correction apportée par le MD à la différence des autres systèmes d’OA.
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Figure 21. Principe de la correction d’un instrument de MOAO sur un champ (en noir) de
l’ordre de 7 minutes d’arc de diamètre pour l’observation simultanée de plusieurs galaxies
distantes (en niveau de gris). Le principe est illustré pour la direction d’une seule galaxie
(pastille bleue). La correction est effectuée par un seul miroir déformable (noté DM) qui
ne corrige que dans la direction spécifique de la galaxie. L’information sur le volume de
turbulence est apportée grâce à des étoiles lasers (Rouge) ainsi que des étoiles naturelles
présentes dans le champ (Jaune). La projection dans la direction de correction se fait grâce
à l’opération de tomographie (flèches Rouges et Jaunes). Il en est de même pour chacune
des autres galaxies d’intérêt du champ. Crédit F. Vidal (Thèse de doctorat).

Pour valider les principes du système de MOAO et préparer l’Extremely Large Telescope
(ELT) de l’ESO, une équipe franco-britannique a développé en plusieurs phases successives un
démonstrateur, appelé CANARY, installé au William Herchel Telescope de 4,2 m de diamètre aux
îles Canaries, [74] et [75].

L’objectif est de valider la commande en boucle ouverte et la tomographie à partir de plusieurs
ASO sur LGS et NGS. Une seule voie scientifique petit champ sur axe dans le proche infrarouge a
été installée pour la démonstration. Elle est équipée au final de deux MD conjugués de la pupille,
selon une correction à deux étages. Elle possède aussi un ASO de diagnostic pouvant fonctionner
sur l’objet observé. 4 LGS de type Rayleigh à 532 nm focalisées à une altitude de l’ordre de



334 Gérard Rousset et Thierry Fusco

Figure 22. Schéma de principe de la MOAO dans un large champ (ici 5 minutes d’arc de
diamètre). On ne corrige individuellement que les zones d’intérêt scientifique sur les ga-
laxies, de quelques secondes d’arc chacune. La correction est effectuée dans chaque direc-
tion par un miroir déformable piloté en boucle ouverte à partir des mesures des ASO. En
multipliant les voies scientifiques (IFU pour Integral Field Unit en anglais : spectrographe
à champ intégral), on multiplie le nombre de galaxies corrigées observables en une seule
pose. Crédit F. Vidal (Thèse de doctorat).

20 km sont positionnées sur un carré, typiquement à 23 secondes d’arc de l’axe, et 3 NGS sont
sélectionnées dans le champ total de 2,5 minutes d’arc de diamètre. Plusieurs types de systèmes
ont été testés comme la GLAO, la LTAO et la MOAO avec une variante à deux étages de correction
comme pour l’ELT, le premier étage de type GLAO corrige le champ total et le deuxième étage
en boucle ouverte de type MOAO corrige le petit champ sur l’axe. Les performances obtenues
en MOAO, Sr variant typiquement de 10 à 30% suivant le seeing, sont proches de celles de
l’OA classique (mesure et correction boucle fermée sur axe) variant entre 15 et 40 % dans les
mêmes conditions. La figure 23 donne un exemple d’images obtenues sur le système distant IRAS
21101+5810 (z = 0,039) de deux galaxies entrant en collision, difficilement observable à haute
résolution angulaire à partir du sol [76]. L’intérêt ici est de pouvoir caractériser les superamas
stellaires (Super Star Clusters, SSC en anglais) de ce système pour mieux comprendre leur rôle
dans l’évolution des galaxies. La résolution angulaire atteinte avec la MOAO est ici proche de la
limite de la diffraction du télescope.
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Figure 23. Comparaison des images de IRAS 21101+5810 (système de deux galaxies en-
trant en collision) obtenues avec CANARY au W. Herschel Telescope (gauche) et avec NIC-
MOS, issue de l’archive Hubble Space Telescope (droite), en bande H à 1600 nm, pour des
temps de pose de plusieurs dizaines de minutes ; extrait de [76]. La résolution obtenue avec
CANARY est de l’ordre de 0,15 seconde d’arc en utilisant les 4 LGS Rayleigh et une NGS du
champ à 50 secondes d’arc du centre.

5. Optique adaptative et ELT

Les ELT (Extremely Large Telescopes) représentent la future grande avancée dans l’astronomie
moderne. Il s’agit, à horizon 2030, de mettre en opération des télescopes géants de plusieurs di-
zaines de mètres (respectivement 24 [77] et 30 m [78] pour les projets américains et 39 m pour
le projet européen [79]). Le défi que représentent la conception, la construction et l’opération
d’un télescope de 24 à près de 40 m est considérable. L’extrapolation de solutions techniques
existantes sur les télescopes de la classe des 8-10 m, permettant d’obtenir une excellente qua-
lité d’image dans un champ de grande taille, pose de nombreux problèmes. Les défauts et la
turbulence interne générés par la complexité et le gigantisme des télescopes et de leurs struc-
tures (dôme de près de 80 m de haut posé sur un socle de 80 m de diamètre pour l’ELT européen
(voir figure 24), c’est-à-dire un télescope ayant les dimensions d’un stade de foot) ont mis l’op-
tique adaptative au cœur de la conception de ces futurs géants. Les télescopes eux-mêmes de-
viennent adaptatifs pour corriger leurs propres imperfections et fournir aux instruments scienti-
fiques disposés à leurs différents foyers des faisceaux optiques exploitables.

L’ESO collabore avec plus de trente instituts scientifiques internationaux (dont les plus grands
observatoires français, l’ONERA et le CEA) et entreprises high-tech européennes en vue d’établir
les technologies de base requises pour les rendre disponibles à un prix acceptable dans les 5 à
10 ans à venir. Deux aspects très importants du développement de l’ELT sont le contrôle d’une
optique de haute précision à l’échelle du télescope, ainsi que la conception des instruments qui
doivent permettre aux astronomes d’atteindre les objectifs scientifiques ambitieux de l’ELT. Le
miroir primaire d’un peu plus de 39 m (à lui seul l’ELT aura le même pouvoir collecteur que
l’ensemble de tous les télescopes astronomiques actuellement en opération dans le monde!)
sera composé de 789 segments hexagonaux de 1,41 m chacun qu’il faudra positionner les uns
par rapport aux autres avec une précision de quelques nanomètres pour synthétiser un télescope
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Figure 24. Le futur télescope géant européen mis à l’échelle des télescopes de 8 m du VLT
et de l’arc de triomphe. Crédit ESO. La base du dôme de l’ELT fera 80 m de diamètre. Il
culminera à plus de 80 m de haut pour un poids total de plus de 5000 tonnes

monolithique de même diamètre. L’ELT présente la particularité de posséder un miroir adaptatif
(appelé M4, car en 4e position dans le train optique) associé à un miroir de tip-tilt (le M5), pour
assurer une correction efficace des aberrations turbulentes ainsi que des aberrations induites
par le télescope lui-même. Le miroir M4 est un miroir adaptatif de 2,6 m de diamètre avec plus
de 5000 actionneurs [80]. Le champ total du télescope est de l’ordre de plusieurs dizaines de
minutes d’arc carrées. Ce télescope utilisera en outre six étoiles laser tirées à partir des bords du
miroir primaire pour permettre aux systèmes d’OA tomographiques de fonctionner.

Ce projet pharaonique nécessite de pousser toujours plus loin les performances des instru-
ments et de leurs optiques adaptatives et de proposer des solutions innovantes à de nouveaux
problèmes posés par le gigantisme du télescope. Il s’agit ainsi d’inventer de nouveaux concepts
permettant de tirer le meilleur parti de l’exceptionnel pouvoir de résolution angulaire (4 fois su-
périeur à ce qui existe actuellement) du télescope allié à sa surface collectrice inégalée (16 fois
plus importante que celle des plus grands télescopes actuels). Ce faisant, il sera donné aux astro-
nomes, à l’horizon 2030 [81] :

• d’observer des planètes telluriques orbitant autour d’autres étoiles que le soleil,
• d’étudier la formation des étoiles dans d’autres galaxies que la nôtre,
• d’observer la formation des toutes premières galaxies quelques centaines de millions

d’années seulement après le Big-Bang,

et ainsi de franchir des étapes significatives, voire décisives, dans l’étude et la compréhension
de notre Univers. Pour ce faire, l’ELT européen sera équipé dès sa mise en service (d’ici la fin de
la décennie) d’instruments dits de « première génération » (voir figure 25). Ces derniers sont au
nombre de trois (MICADO [82], HARMONI [83] et METIS [84]) avec en plus le module d’OA mul-
ticonjugué MAORY [85]. Ils couvrent une large partie de l’espace des paramètres observationnels
à la fois en termes de longueurs d’onde (du visible à l’infrarouge lointain), de résolution spec-
trale (jusqu’à plus de 10 000) et de champ de vue accessible. Ils seront rejoints dès le début de la
prochaine décennie par deux instruments dits de « deuxième génération » (MOSAIC et ANDES)
apportant leurs compléments en termes de capacités opérationnelles (en particulier en ce qui
concerne le champ accessible pour MOSAIC et la précision spectroscopique pour ANDES). L’en-
semble de ces instruments seront équipés de systèmes d’OA plus ou moins complexes (allant
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d’une OA classique à la MCAO en passant par la LTAO) pour bénéficier pleinement des capacités
uniques de l’ELT :

• HARMONI combinera un système d’OA classique fonctionnant sur objets brillants (ma-
gnitude plus faible que 12 / 13 typiquement) et un système de LTAO [86] utilisant le mi-
roir adaptatif de l’ELT (M4), 6 LGS (équiréparties sur un cercle d’un peu plus d’une mi-
nute d’arc de diamètre) et une seule NGS avec une magnitude limite de 18-19 en H pour
la mesure du tilt atmosphérique et la correction des aberrations induites par les limita-
tions de la LGS (voir section 4.3.2).

• MICADO combinera un système d’OA classique fonctionnant sur objets brillants très
similaire à celui d’HARMONI (magnitude plus faible que 12 / 13 typiquement) et le
système de MCAO MAORY [85] utilisant 1 MD supplémentaire conjugué optiquement à
environ 12 km d’altitude en complément du miroir adaptatif de l’ELT (M4), 6 LGS (équi-
réparties sur un cercle de 1,5 minutes d’arc de diamètre) et 3 NGS avec une magnitude
limite de 18 en bande H et disponibles dans un champ de vue de près de 2,7 minutes
d’arc de diamètre.

• METIS lui utilisera un système d’AO classique dont la particularité sera d’utiliser les
photons infrarouges (jusqu’à la bande K) pour effectuer la mesure de surface d’onde [87].

Le lecteur désireux d’en savoir plus sur l’ELT et son instrumentation est invité à lire le numéro
spécial (volume 182) du journal de l’ESO « Messenger » qui résume les principales caractéris-
tiques du télescope et de ses instruments [88].

Figure 25. Vue d’artiste des instruments de première génération sur la plateforme Nas-
myth A de l’ELT. Extrait de [88], crédit : ESO.

Enfin, après quelques années d’opérations afin de bien comprendre et maîtriser la complexité
du télescope et de son environnement, le dernier instrument prévu pour l’ELT sera son “Planet
Finder” (PCS pour Planetary Camera and Spectrograph). Il sera installé d’ici la fin des années
2030. Cet instrument, associé à son optique adaptative extrême, sera pour l’ELT ce que SPHERE
a été pour le VLT. Il permettra d’imager et de caractériser des planètes extrasolaires bien plus
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proches de leur étoile et bien moins massives que son prédécesseur et de tendre ainsi vers un
des graals de l’astronomie moderne : l’observation directe, la collecte et l’exploitation spectro-
scopique de photons provenant d’exoplanètes telluriques situées dans la zone habitable de leur
système planétaire et donc susceptibles d’abriter de la vie (voir [88, pages 38 à 43]).

6. Conclusion

En 30 ans, l’OA pour l’astronomie est passée du stade de démonstrateur technologique à celui de
système opérationnel mature intégré au cœur de tous les grands instruments et télescopes astro-
nomiques mondiaux en répondant à des besoins observationnels divers, complexes et de plus
en plus ambitieux. Débuté en Europe pour l’astronomie avec COME-ON, un système d’OA corri-
geant à partir d’une NGS brillante quelques dizaines de modes à 100 Hz sur un télescope de 3,6 m,
les derniers systèmes d’OA corrigent à présent des milliers de modes, à plus de 1500 Hz (3000 Hz
sont visés pour les nouvelles générations de systèmes d’OA extrêmes), avec pour certains plu-
sieurs LGS, sur des télescopes de 8 m et bientôt plus de 10 000 modes pour des télescopes de
près de 40 m. Au-delà des améliorations technologiques (détecteurs toujours plus rapides et sen-
sibles, miroirs déformables à très grand nombre de degrés de liberté, lasers puissants, robustes
et spectralement optimisés) et conceptuelles (nouveaux types d’analyseurs de surface d’onde,
lois de commande optimisées et prédictives. . .), c’est l’avènement des systèmes d’OA tomogra-
phiques assistés par laser qui révolutionne le domaine de l’OA pour l’astronomie depuis une di-
zaine d’années. L’accès possible à la quasi totalité du ciel avec ces systèmes (avec des télescopes
décamétriques ainsi limités par la diffraction aux longueurs d’onde du visible et du proche in-
frarouge) ouvre des perspectives innombrables en termes de capacités observationnelles. Toutes
ces techniques sont partie intégrante des futurs ELT dès leur conception, démontrant ainsi le ca-
ractère indispensable de la correction de la turbulence atmosphérique par OA pour permettre
l’accomplissement de programmes de recherche en astrophysique toujours plus ambitieux.

Débuté dans le domaine de la défense pour les activités de mise en forme de faisceau laser
à travers la turbulence, l’OA a été pendant de nombreuses années un outil précieux pour les
astronomes qui en ont popularisé le concept, l’ont développé à l’extrême en cherchant des
performances toujours meilleures et en orientant les développements technologiques et l’ont
fait évoluer à travers l’expression de nouveaux besoins et la proposition de nouvelles idées
(ASO à pyramide, OA assistée par laser, OA tomographique multiconjuguée ou multi-Objet, etc.).
Le niveau de maturité atteint par l’OA lui permet aujourd’hui d’être appliquée dans d’autres
domaines (et évidemment d’être adaptée en fonction des besoins comme cela s’est fait en
astronomie). On notera en particulier le développement de l’OA pour les télécommunications
optiques à très haut débit en espace libre ([89, 90]), l’ophtalmologie [91] et la microscopie
biomédicale [92]).
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