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Chapitre 1

Introduction a 1’optique
atmosphérique

« Bien tviste un ciel Sont o
MWWfM »

I.Introduction générale :

Le ciel, c’est sans aucun doute, la premiére chose qui intrigua I’homme, fasciné par la
majestueuse brillance du Soleil ou de la Lune, et par la myriade de points scintillants sur la
voute du ciel nocturne, sans se douter qu’un tel spectacle perdrait beaucoup de sa magie
s’il se trouvait ailleurs dans 1’univers. Puisque ajouté a son rdle dans la diffusion qui
donne le bleu du ciel le jour, I’atmosphére terrestre est aussi responsable de la scintillation
des ¢étoiles la nuit, ou encore des magnifiques couleurs du crépuscule (figure (1.1a))qui
font toujours réver les romantiques ! Jusqu’au 14eme siécle I’homme n’avait que ses yeux
pour observer le ciel mais dans sa quéte d’aller toujours plus loin, il ne cessa, par son
ingéniosité, de mettre en ceuvre les moyens qui lui ont permis non seulement d’observer
mais d’étudier d’infimes objets au fin fond de I'univers. Depuis quatre siccles nous
disposons d’instruments optiques toujours plus efficaces, a commencer par la lunette
astronomique (Galilée 1610) jusqu’aux plus grands télescopes dont la taille du miroir n’a
cess¢ d’étre augmentée pour atteindre dans un futur proche les 50 metres de diametre pour
un miroir segmenté (OWL). Actuellement des télescopes gigantesques sont utilisés partout
dans le monde, et dont le diamétre n’est pas moins de 8§ metres et qui peuvent atteindre
une résolution angulaire de 1’ordre de 0.25°, qui représente la taille, en seconde d'arc, du
plus petit détail que I'on peut observer sur une image, comme pour le VLT (Very Large
Télescope) congu par ’ESO (European Southern Observatory) au Paranal, Chili. Or cette
résolution peut étre atteinte avec un télescope de 40 cm. Cependant, augmenter la taille du
miroir ne donnera pas forcement une meilleure résolution car celle-ci ne peut aller au dela
d’une limite liée aux conditions d’observation. Cet obstacle auquel sont heurtés les
instruments astronomiques les plus puissants est, désormais, I’atmosphere terrestre. Si
celle-ci constitue une condition indispensable a 1’existence et a la survie des créatures
vivantes, elle apparait dans ce cas la comme un phénoméne génant.



Parce que I’on ne peut éliminer le coupable, des méthodes de compensation ont été établies
pour pousser cette limite et obtenir des résolutions limitées uniquement par la taille du
télescope (limite de diffraction), on cite I’interférométrie, aussi 1’optique adaptative qui a
connu un grand champ d’application, en particulier dans les sites ayant de grands
télescopes [53].

Bien sir la question ne s’est pas posée pour les télescopes embarqués sur les satellites hors
atmosphere. C’est clair, cette génération de télescopes spatiaux a constitué une véritable
révolution dans 1’observation astronomique, mais le cotlit des opérations de lancement, la
difficulté du suivi et de D’entretien sans parler de la durée de vie des composants de
I’instrument qui est bien plus faible comparée a leurs égaux sur terre puisque se
débarrasser des méfaits de 1’atmosphere, c’est aussi se débarrasser d’un bouclier
protecteur contre les bombardements de particules et les radiations destructives venant des
¢étoiles de maniére générale et du Soleil en particulier, ce qui fait que I’imagerie a travers
I’atmosphere a encore de belles années devant elle.

Figure (1.1a) : Effet du rougissement du Soleil sur I’horizon causé par la réfraction de la
lumiere sur les couches de I’atmosphére terrestre.



Le Soleil constitue un centre d’intérét pour un bon nombre d’astronomes et
astrophysiciens. Bien qu’il existe 100 milliards d’étoiles semblables au Soleil dans la Voie
Lactée (notre galaxie), il demeure 1’étoile la plus accessible a 1’étre humain puisque la plus
proche se trouve a une distance de 40.000 milliards kilometres de notre systéme solaire.

Le Soleil, qui est a I’origine de la vie sur terre, du climat, de la diversité de la faune
ainsi que du régne animal, constitue la principale source d’énergie regue par le systéme
océan — atmosphere de notre planete. Celle-ci nous parvient sous forme de rayonnement et
de particules apportées par le vent solaire. Son observation et modélisation furent le sujet
d’importantes études dans le but de comprendre les processus physiques qui déterminent la
configuration globale du Soleil, sa dynamique, sa variabilité et sa structure interne. Sa
forme qui rentre dans le cadre des observations de la surface et qui a connu une grande
évolution peut effectivement nous renseigner sur le reste des aspects, c’est dans ce cadre 1a
que vient s’inscrire la surveillance du diametre solaire, qui a €t€ mesuré avec précision au
17°™ siécle par Jean Picard dans la période calme (pas de taches solaires). Ses mesures,
reprises ultérieurement, ont révélé une variation du diameétre considéré jusque 1a constant,
le diameétre solaire était donc plus grand d'une demi seconde d'arc par rapport a sa valeur
en dehors de cette période. Ces mesures ont permis de reconstituer 1’irradiance solaire
totale pour les périodes passées. Apres Picard, les mesures continucrent, en utilisant
plusieurs instruments. Différentes méthodes furent et sont toujours utilisées dont les
résultats semblent étre peu cohérents. Les mesures ont été obtenues par différentes
méthodes (passage au méridien, passage de Mercure devant le Soleil, astrolabes, télescopes
imageurs, héliosismologie) et cela sur des périodes de mesure différentes et dans des
domaines spectraux variant d’un instrument a I’autre [56].

Certaines mesures n'indiquent aucune variation de diametre alors que pour la méme
période d’autres observations montrent une variation avec l'activité solaire. La mesure de
la durée de passage de Mercure devant le Soleil permet de déduire la valeur du diametre
solaire. Ces mesures montrent une variation périodique en relation avec le cycle de
Gleissberg dont la durée est de l'ordre de 90 ans. Les variations du diamétre solaire
obtenues a l'aide des éclipses de soleil montrent une anticorrélation avec 1'activité solaire
comme les mesures de Picard le suggéraient. Cependant les mesures récentes montrent des
incohérences entre elles. La plus longue série a été¢ obtenue avec l'astrolabe de Danjon
placé au plateau de Calern [33] qui a révélé une anticorrélation entre l'activité solaire et le
diametre tendant a se dégrader vers les années 2000, puis montrant de nouveau
l'anticorrélation pour les mesures récentes (2002). Cependant, le méme instrument placé a
Santiago montre une variation en phase avec l'activité et ayant une amplitude cinq fois plus
grande qu'a Calern [42]. De fagon évidente, les mesures au sol sont affectées par la
traversée des photons dans 1'atmosphere ou la diffusion, la turbulence et les absorptions
peuvent expliquer les résultats incohérents. En orbite, l'instrument MDI a bord de SOHO a
permis d’étudier la structure interne du soleil par I'observation des modes d’oscillation.
L'ensemble des mesures acquises depuis 1995 montre une variation du diametre solaire
dans laquelle on distingue des effets instrumentaux importants et ceux liés a la turbulence
atmosphérique [56].



Le but de cette these est d’étudier les effets de la turbulence atmosphérique qui sont
présents dans la mesure du diamétre solaire, en particulier celle prise par 1’instrument
DORaySol (Définition et Observation du Rayon Solaire) une modélisation permettant de
caractériser la turbulence et ce, en se basant sur la simulation numérique. On parlera aussi
du projet MISolFA (Moniteur d’images Solaires Franco Algérien) qui a pour but la
détermination des parameétres caractéristiques chiffrant les conditions d’observation d’un
site donné.

La premiere partie de ce mémoire est consacrée a 1’étude de la propagation des ondes
lumineuses a travers la turbulence atmosphérique et son effet sur la formation des images
de maniere générale puis sur les images du bord solaire en particulier. Elle comprend un
certain nombre de rappels sur les théories d’optique générale tel que la propagation des
ondes lumineuses, la réfraction et la diffraction. On verra les modeles qui ont été utilisés
pour décrire les phénomeénes aléatoires qu’est la turbulence atmosphérique, cela repose
donc sur une étude statistique.

La deuxieéme partie sera basée sur la simulation des images du bord telles qu’elles
seront obtenues avec 1’instrument DORaySol et MISolFA, puis la simulation des effets de
la turbulence sur les images du bord. On discutera en détail les méthodes adoptées, puis sur
les images affectées par la turbulence on va extraire le parameétre de Fried caractérisant les
effets de cette turbulence sur les fronts d’onde. Pour cela on utilise plusieurs méthodes
dont on va comparer les résultats.



1.2. Modélisation

1.2.1. Turbulence atmosphérique :

L’atmosphére, comme on I’a bien remarqué et constaté est responsable de tous les jeux
de lumiere observés dans le ciel, en perturbant de facon spectaculaire les directions et les
couleurs des rayons lumineux qui nous parviennent du soleil ou de tout autre astre [1].

La réfraction, la réflexion, et la diffraction ou encore la diffusion et ’absorption sont a
I’ceuvre de I’atmosphere, ces phénomenes donnent lieu a des phénomeénes bien connus tel
que : les mirages, le rayon vert (figure, 1.1b), I’arc- en- ciel, la scintillation et I’agitation
[35].

Figure 1.1b : Image du rayon vert prise & I’observatoire de la Silla2



La turbulence, le phénomene physique

«534'43 whitds have liltle whidds, witch
ﬁeeé on Lﬂm W/Eo,cﬂﬂ;
Sittle whinls have smaller whidds, and

w@nmmto«}tmwﬁ »
LI Richardson.

Le but de ce chapitre est, de rappeler les résultats les plus importants des travaux qui
ont été fait sur 1’étude statistique de la turbulence atmosphérique, et son effet sur la

propagation des ondes lumineuses.

Dans ce paragraphe, on va parler de la nature et de la dynamique de 1’atmosphére
terrestre pour comprendre au mieux tous les phénomenes qu’elle engendre et qui seront le

sujet du prochain paragraphe.

Leonardo da Vinci, I’artiste ingénieur
de la Renaissance, fut le premier a avoir
utiliser le mot « turbolenza » en frangais,
turbulence, pour décrire les mouvements
complexes de I’eau et de l'air en
observant de plus prés les tourbillons, les
jets et les écoulements des fleuves, (voir
figurel.2). Les premiers expérimentateurs
et théoriciens de la turbulence, parmi
lesquels Poiseuille, Reynolds, viennent
aprés Taylor et Von Karman ont donné la
premicre définition de la turbulence
comme étant « un mouvement irrégulier
qui apparait dans les fluides quand ceux-
ci rencontrent des obstacles solides ».

Figure 1.2: De la formation des eaux
dessin a la plume, Royal Library, Windsor
Castel, Angleterre.



Ce n’est qu’au début du 19°™ siécle que Claude Navier a écrit les équations de base
régissant I’évolution dans le temps de 1I’écoulement d’un fluide en turbulence [18].

Il existe deux types d’écoulements, on a I’écoulement laminaire et I’écoulement
turbulent, pour le premier type il s’agit d’un mouvement régulier ou tous les points du
fluide ont la méme vitesse alors que on a un mouvement tourbillonnaire irrégulier dans
I’espace et dans le temps pour les écoulements turbulents. La turbulence est donc une
propriété des écoulements d’un fluide et non du fluide Ilui-méme et la complexité du
phénomeéne a fait qu’aucune définition rigoureuse n’a été établie mais on peut indiquer le
caractere aléatoire de la turbulence (1’irrégularité), le caractere rotationnel aléatoire de la
vitesse (fluctuation de la vorticité), en plus de la Diffusion et la Dissipation. On note aussi
parmi les propriétés caractéristiques de la turbulence, la diffusivité qui exprime le transfert
permanent de quantit¢é de mouvement, de la chaleur et de la masse, on a aussi un grand
nombre de Reynolds (R.) qui exprime le rapport des forces inertielles aux forces
visqueuses, ce dernier sans dimension, nous permet de déterminer le type d’écoulement
étudié si R, dépasse une certaine valeur critique de 1’ordre de 2000 alors on a atteint le
régime turbulent. Il faut donc noter que la turbulence est un phénoméne continu gouverné
par les équations de la mécanique des Fluides [18].

Figurel.3 : comportement d’un fluide turbulent au voisinage et loin des
parois

La turbulence dans les couches atmospheériques :

On peut se poser la question : pourquoi 1’atmosphere terrestre est elle le siege de la
turbulence développée ? Et bien la réponse peut se présenter comme suit :

L’atmosphére terrestre, piégée entre le vide qu’est le milieu interstellaire, et la surface
composée de I’hydrosphére et la crotte terrestre, cette enveloppe constituée principalement
de gaz , est responsable du transfert énergétique entre ces deux milieux, le rayonnement du
soleil d’un coté et la vapeur d’eau, sel, ...etc. de ’autre, compte tenu de ces échanges, des
inhomogénéités apparaissent dans la répartition de la température et des teneurs en vapeur
d’eau de I’atmosphere, aussi on a les écarts de densité en conjonction avec la gravité, la
rotation et la géométrie terrestre, sont finalement les moteurs de 1’ensemble des
mouvements atmosphériques [18].



Caracteristiques spécifiques de la turbulence atmosphérique
(Profil vertical) :

L’air atmosphérique est un mélange de gaz contenant des particules liquides et solides en
suspension (gouttelettes d’eau, cristaux salins et les poussieres provenant de la surface de
la Terre). Chose qui a amené les météorologistes a considérer 1’air comme un mélange de
deux gaz, ’air sec (composé de plusieurs gaz dont les proportions restent sensiblement
constantes) et la vapeur d’eau (I’humidité).

Les nombreuses mesures in situ effectuées dans la haute atmosphére permettent de se
faire une idée de la répartition verticale des températures, cela a permis de définir un profil
vertical type de I’atmosphere. La stratification dans la répartition des couches [46] dépend
aussi du moment de 1’observation, c’est a dire le jour ou la nuit. Le jour, on remarque une
importante turbulence localisée au sol (I’environnement du télescope) a cause de
I’échauffement des structures et du sol par le Soleil en plus de I’effet de cisaillement di au
vent alors que la nuit la turbulence est localisée en altitude. Puisque on a inversion de
température dans la basse atmosphére (le sol se refroidit plus vite que I’air), I’air chaud
stagne au dessus des masses d’air froid, ce qui crée une stabilité dans la basse atmospheére.

Dynamique des couches atmosphériques :

Le passage d’un écoulement laminaire a un écoulement turbulent se fait au moment ou le
nombre de Reynolds atteint une valeur critique. Elle est de I’ordre de 10° pour I’air
atmosphérique en prenant en moyenne la vitesse de I’écoulement V= Im/s, pour une
longueur caractéristique L =15 m et sachant que la viscosité cinématique de ’air est
v=1.5.10°m"s" ce qui correspond a une turbulence pleinement développée. Etudier cette
turbulence revient donc a I’étude des processus de transfert de I’énergie dans 1’espace et
dans le temps [48][35].

Théorie du transfert d’énergie en cascade (Kolmogorov) :

Kolmogorov a proposé que dans une turbulence développée, I’énergie cinétique associée
au mouvement a une dimension de I’ordre de Ly dite « échelle externe » qui atteint les
dizaines de meétres pour les couches atmosphériques, est transférée a des structures
d’échelles de plus en plus petites jusqu’a une grandeur ly « échelle interne » de 1’ordre du
millimétre. En dessous de cette valeur le processus de transfert s’arréte et 1’énergie
cinétique est dissipée en chaleur par les frottements visqueux (friction). Le domaine
compris entre ces deux valeurs caractéristiques ou la turbulence est pleinement développée,
est appelé domaine inertiel car les forces inertielles sont dominantes et les fluctuations de
vitesse sont considérées statistiquement isotropes, les valeurs trouvées pour ces échelles
sont variables et dépendent de I’altitude et des conditions locales. Tous les effets induits
par la turbulence seront étudiés dans ce domaine.

En régime stationnaire, le taux de dissipation visqueuse g est équivalent au taux de
production de 1’énergie de turbulence donc on peut dire que la vitesse des mouvements V
ne dépend que de la longueur caractéristique L et de g [30][18][48].
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Un raisonnement dimensionnel basé sur le principe de transfert en cascade de 1’énergie
cinétique et en prenant en compte la loi d’Obukhov et Yaglom 1949, qui montre que dans
un écoulement turbulent les concentrations du mélange sont conservatives. Il s’agit donc
d’un processus adiabatique c’est a dire, pas de réactions chimiques dans le milieu, ce qui
permet de dire que les fluctuations de température et d’humidité comme ceux de la vitesse
obé¢issent a la loi de Kolmogorov dans son domaine de validité c'est-a-dire le domaine
inertiel [30][48].

En effet si on considere P le taux de production de 1’énergie cinétique par unité de masse
elle aura pour unité [V zt*] et & le taux de dissipation visqueuse de 1’énergie dont I’unité

est [V zt‘1] , alors en régime stationnaire on a P = &, donc la vitesse sera donnée par :
/3 _1/3
V~L" ¢ (1.1)

L’analyse spectrale de 1’énergie cinétique comme une fonction du module du vecteur
d’onde (K =27 f ), ou fest la fréquence spatiale, donne une fonction E(f)df entre

f et f +df proportionnellea V?*(f) et tenant compte de (1.1) on écrit :
E(f)df ~V3(f)~[&" L7 T

or L=1/f, et sachant qu’en régime stationnaire & peut étre considéré comme constant, on
écrit finalement :

E(f)df ~ 27 (1.2)
C’est la loi de Kolmogorov qui n’est valide que dans un domaine inertiel tel que :
L' < f <! (1.3)

L’avénement de la théorie de la turbulence homogéne isotrope par Kolmogorov [30].qui
est devenue la théorie universelle constituant les fondements de notre connaissance de la
turbulence atmosphérique et est la base de toutes les paramétrisations dans les modeles
théoriques. A trois dimensions, en supposant 1’isotropie du processus on peut passer au
spectre a trois dimensions en intégrant sur toutes les directions on trouve :

E(f)=4rf> D _(f) (1.4)

et le spectre tridimensionnel sera donné par :

O, (f)o £ (1.5)
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Fluctuation de la tempeérature et I’indice de réfraction (n) :

La turbulence donne lieu a des mouvements tourbillonnaires qui vont entrainer des
mélanges de masses d’air différentes en température et pression. Ces fluctuations seront
responsables des fluctuations de 1’indice de réfraction de ’air entrainant les perturbations
d’une onde ¢lectromagnétique lors de son passage a travers les couches atmosphériques.
L’indice de réfraction d’un gaz n(A) a la longueur d’onde A est une grandeur physique qui
varie avec sa densité C [14][19] :

n(r,t) =1+k(1)¢ (1.6)

ou k (A ) estune grandeur qui ne dépend que de la nature du gaz et de la longueur d’onde
de la lumiere. Ceci correspond bien d’ailleurs a I’intuition : plus la densité du gaz est
faible, plus I’indice doit étre proche de celui du vide qui est 1. Pour un gaz parfait,
I’équation d’état est donnée sous la forme :

n(r.) =1+ k()= =2 P(r,Y)

Ty (1.7)

Donc I’indice de réfraction de 1’air dépend essentiellement de la température T et de
I’humidité spécifique . On peut dire que les fluctuations de ces parametres induisent les
fluctuations de I’indice de réfraction n. Dans 1’atmosphére, la température de ’air peut
varier trés rapidement d’un point a un autre, I’indice dépend de la position dans I’espace et
dans le temps. Si on prend pour une longueur d’onde A fixe, la différentielle de n peut
étre donnée en prenant la température en un point donné :

T =(T)+AT (1.8)

ou <T> la moyenne, AT fluctuations de température a moyenne nulle

on écrit : n=(n)+An (1.9)
avec : An=(0on/0T) AT +(on/0q) Aq
An=AAT +BAq (1.10)

Aux longueurs d’ondes optiques, le second terme peut étre négligé,ce sont les fluctuations
de température qui vont dominer par rapport aux fluctuations de pression et on écrit alors
en premicre approximation la loi de Gladstone [14] [49] :

P(r,t)
T(r,t)°

la pression est exprimée en millibars et la température en Kelvin.

An= AAT =k(1)——2 AT (1.11)

Dans le cas de I’air, et pour une longueur d’onde A =0.5um (dans le visible) I’expression

du coefficient A peut étre déterminée par la relation de Gladstone ou ’on considere I’air
comme ¢étant un gaz parfait avec :

K(1)~80.10°°
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Etude statistique des fluctuations de I’indice de réfraction :

L’étude du phénomene de fluctuation de I’indice de réfraction nécessite une caractérisation
statistique, on supposera dans tout ce qui suit qu’il s’agit des fluctuations, d’une variable
aléatoire stationnaire et homogene; on définira ainsi la fonction de covariance des
fluctuations de I’indice de réfraction [14] [49]:

BAn (ﬁ’ h) = <An(r7 h) An(r + ﬁa h)>
avee !
B, (0,h) = (An(F,h) An(T,h))

= {(An(F + p,h) An(F + p,h)) (1.12)

ou O le décalage spatial entre deux points, h ’altitude de la couche et (...) est une

moyenne d’ensemble, et en prenant AN () stationnaire entre het h+dh. 1a fonction de
covariance ne va dépendre localement que de la distance O entre deux points. On verra
par la suite que cette fonction de covariance diverge pour p = 0 dans le cadre du modele de
Kolmogorov.

La fonction de structure des fluctuations de I’indice de
réfraction :

Pour s’affranchir du probléme de divergence de la covariance, une autre grandeur
statistique a été définie par Tatarski [52] [48], c’est la fonction de structure des fluctuations
de température ainsi que celle des fluctuations de I’indice de réfraction, elle représente la
variance différentielle des fluctuations d’indice de réfraction entre deux points distants
de o .

D..(5,h) = ([An(F,h)— An(F + p,h)]") (1.13)

Et on peut exprimer cette fonction de structure en fonction de la covariance suivant
I’équation (1.12) par:

D,,(p,h)=2[B,, (0,h)—B,,(p,h)] (1.14)

On peut déterminer la fonction de structure des fluctuations de 1’indice de réfraction en
appliquant la relation de Gladstone sur la fonction de structure des fluctuation de

température qui peut étre réécrite, en terme d’énergie, en considérant & ( L2t _3) le taux de
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production de 1’énergie turbulente et 7 ( deg®.t®) le taux de production de température,
I’analyse dimensionnelle nous rameéne nécessairement a une combinaison de ces
parametres telle que la fonction de structure des fluctuations de températures sera donnée
par [48][49] :

D, (p) < n,.6," p*" (1.15)
D’ou laloi d’Obukhov:
D, (p)=C..p*" (1.16)
valable pour
L <p<lL,

CT2 (h) représente la constante de structure des fluctuations de la température. La fonction
de structure de I’indice de réfraction suit aussi la loi d’Obukhov et on a :

D, (p.h)=C, (h)p*" (1.17)

Avec an (h) (de dimension [m]**.) définie comme étant la constante de structure des

fluctuations de I’indice de réfraction, elle représente la force de turbulence a une hauteur h
donnée. La fonction de structure montre en fait, la contribution de la différence des
moyennes entre deux points, qu’on négligera devant celle due a la différence des
fluctuations, puisque les moyennes sont peu variables entre deux points proches ( p tres

petit) donc elle ne dépend que du décalage spatial o qui appartient au domaine inertiel.

Elle est reliée a la constante de structure de la température en utilisant (1.4) par la
relation [36]:

CX(hy =A’C;(h) (1.18)
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La densité spectrale des fluctuations de I’indice de réfraction :

On peut aussi caractériser statistiquement les fluctuations de 1’indice de réfraction en
considérant sa densité spectrale. La relation entre la covariance et la densité spectrale peut
étre donnée en utilisant le théoréme de Wiener -Khinchine qui dit que dans le cas d’un
processus homogene et isotrope, la covariance est la transformée de Fourier a trois
dimensions de la densité spectrale et on écrit [48] [14]:

B (p)=TF, CDT(F)

- o i e (1.19)
B, (5) = [[[ or (F) e df
cela revient a dire que la densité spectrale sera de la forme (Tatarski 1961) :
@, (K)=|T(8/3)sin(7/3)/4z” |CIK ",
(1.20)

@, (K)=0.033C2 K'"?

La densité spectrale de fluctuation de I’indice de réfraction sera déterminée de la méme
fagon :

@ (K)=0.033C2 K" (1.21)

ou encore[48]

@, (f)=0.033(27)%* C2(h)f """, (1.22)

avec T le module de la fréquence spatiale, cette formule n’est valide que dans le domaine
inertiel [52].

La densité spectrale @,(f) selon le modéle de Von Karman :

Pour éviter la divergence en zéro. Von Karman a proposé un modeéle ad hoc pour prendre
en considération les échelles limites du domaine inertiel, en introduisant une fréquence de
coupure haute (f=1/1p) et basse (f=1/L), avec 1y I’échelle interne et L 1’échelle externe de
la turbulence, et I’expression de la densité spectrale des fluctuations d’indice sera donnée
dans ce modele par :

=11

@ (f)=0.033(27)* C2(h) (ij + f2] exp—(fl,). (1.23)
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Le profil vertical de la turbulence atmosphérique C;(h):

La constante de structure est un parametre important pour la qualification des sites
d’observation astronomique. Elle donne I’intensit¢ des fluctuations de I’indice de
réfraction le long du chemin optique de 1’onde lors de sa traversée de 1’atmosphére. Sa
connaissance est essentielle s’il on veut établir un profil caractéristique de la turbulence.
Cette constante étant dépendante de plusieurs parametres chiffrant les conditions
météorologiques ainsi que la topographie du terrain et du temps d’observation (diurne ou
nocturne). Plusieurs profils ont ¢été¢ établis expérimentalement (figure (1.4)) de deux
manicres différentes [53] :

e Mesure intégrée : on obtient pour cette méthode la force globale de la turbulence sur le

trajet de I’onde AN .pour cela on a utilisé des instrument optiques tel que le Shack
Hartmann [53] et le DIMM [50].

C;Ah=[ C2(hydh

e Mesure ponctuelle : dans ce cas la on a une valeur de Cﬁ (h) pour chaque altitude h en

utilisant soit des ballons sondes (mesures de la fonction de structure des fluctuations de
I’indice), soit un SCIDAR Généralisé [5] (mesure de la scintillation)

ElwiD F | ¥ - 1
L L] :
TER] T !
a pmip " :
C2(h) m*) J— |
N e " t
T |
r.a .
1] 1] L] ) I:l :
aL £ oL i J
= ] & 0 [ ] (o - rat ] L]

h(km) h(km)

Figure 1.4 : Profils bruts de la constante de structure de I’indice de réfraction Crf(h) en

fonction de I’altitude h , obtenus au moyen de ballons instrumentés (campagne
PARSCA92 U. de Nice, Département d’Astrophysique).
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1.2.2 Propagation optique :

Offe parcoutt des chemina inferminables,
oMle passe & travers Loul el rien ne [ auéte,
méme du fin fond de Lunivers olfe auive .
lowjours  au  bon  moment au  bon
endwoil. . .pluo fiddle  que toi.

« o@lm'vi/é/w» Lfn’%afm.

Dans ce qui a précédé on a parlé des propriétés de la turbulence atmosphérique,
maintenant on va passer a I’étude des effets de la turbulence sur la formation des images et
donc il s’agit d’étudier la propagation de ’onde lumineuse issue d’un objet observé a
travers les couches atmosphériques. On commence d’abord par un rappel de la théorie
principale de la propagation d’une onde optique dans un milieu quelconque puis on parlera
de la propagation optique dans un milieu turbulent qu’est la couche atmosphérique.

Propagation d’une onde électromagnétique :

Les ondes lumineuses :

La lumiére se présente comme un ensemble d’ondes électromagnétiques, un champ
¢lectrique E et un champ magnétique B, se déplagant transversalement 1’un par rapport a
I’autre dans le plan perpendiculaire a la direction de propagation. L’intensité de chaque
radiation est proportionnelle au carré de I’amplitude A. la longueur d’onde associée a cette
radiation est donnée par A = C/V ou vreprésente la fréquence de I’onde et C la vitesse
de la lumiére. La loi de propagation spatiale de 1’onde qui doit obéir a I’équation d’
Helmholtz pour une onde monochromatique est donnée par [19]:

VW(F,z)+k*n*(F,z).¥(F,z) = 0. (1.24)
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Propagation : optique géométrique

Le déplacement des ondes lumineuses obéit a plusieurs lois, selon la nature du milieu qui
recoit cette lumicre. Toutes ces lois découlent d’un seul principe celui de Fermat et peut se
traduire ainsi : La lumiére emprunte toujours le chemin prenant le temps de parcours le
plus court pour aller d’un point a un autre. On rappelle quelques propriétés de la
propagation lumineuse [1] :

¢ dans un milieu homogéne, la lumiére se déplace en ligne droite.

e lorsque un rayon lumineux tombe sur une lame, il y a réflexion qui peut étre totale (cas
d’un miroir) ou partielle selon la nature de la lame réfléchissante, dans le deuxiéme cas
une partie du faisceau va étre transmise a travers cette lame.

e la réfraction indique le passage du rayon lumineux d’un milieu d’indice n; a un milieu
d’indice n, différent. L’indice de réfraction n variant avec la couleur de la lumiére
incidente, donnera donc, pour un faisceau de lumiére blanche (polychromatique) a la
sortiec d’un prisme, un spectre de plusieurs couleurs monochromatiques, cette
décomposition est due au fait que I’angle de déviation du rayon lumineux dépend de la
longueur d’onde associée.

Interférences et diffraction : optique physique

Les lois de la réflexion et de la réfraction ne peuvent expliquer toutes les observations,
alors il a été établi d’autres propriétés de la lumiére qui peuvent étre regroupées sous le
nom d’optique physique [1].

Si deux ondes lumineuses de méme amplitude et méme longueur d’onde se rencontrent
avec un décalage d’une demi période, leur somme est nulle. Il y a extinction par
interférences lumineuses. Un autre phénoméene souvent observé, lorsque la lumiére passant
par une ouverture (fente ou trous) de dimensions trés petites, donne lieu dans le plan
image, une tiche centrale brillante suivie de zones sombres puis par d’autres zones de
brillance de plus en plus faible. Cela peut s’expliquer par le fait que les rayons arrivant sur
le bord du trou vont se diffracter dans tout les sens, de sorte que chaque point du trou va se
comporter comme une source secondaire et tous les rayons ayant une différence des trajets
qui difféere d’un nombre entier de périodes, vont s’accumuler en un point d’ou les zones
brillantes et ceux dont le trajet difféere d’un nombre impair de demi périodes vont donner
les zones sombres. Dans le cas de 1’observation d’une étoile brillante ou I’on utilise des
lentilles concentrant la figure de diffraction au centre du plan image, on a pour un systéme
optique d’ouverture circulaire D, la tdche centrale est bien plus intense que les anneaux,

elle n’est pas ponctuelle, son rayon linéaire vaut 1,22.f.1/D ou f est la distance focale

de la lentille. Le pouvoir séparateur d’un instrument est d’autant meilleur que I’ouverture
est grande.

18



Les photons (nature corpusculaire de la lumiére) :

Un autre aspect de la lumiére expliquant les interactions entre matiére et rayonnement ou
la théorie ondulatoire de la lumiére ne pouvait le faire, la théorie corpusculaire qui admet
que les ondes électromagnétiques sont associ€es a un courant de photons. Planck a établi
que I’énergie transportée par un photon E . pour une radiation de fréquenceV est

donnée par :

E =hv=hc/A

photon

ou h est la constante de Planck, égalea 6.626.107* S.1.

On s’intéressera a cet aspect 1a pour modéliser le bruit photonique affectant les images,
en particulier celles du bord solaire. Pour cela on rappelle la loi donnant la distribution de
I’énergie émise par une étoile, qui est considérée généralement comme un corps noir, en
fonction de la température : c’est la loi de Planck :

I, =

1c
T A’ & (1.25)

C, =2rhc® =3.74185erg.cm® /s et C, :%: 1,43883 cm.K

Pour les petites longueurs d’onde du domaine optique €mises par une étoile de type
solaire, a température d’environ6000K , le produit AT est petit donc on peut le négliger
devant I’exponentielle, la loi de Planck devient [1]:

-C
_ l C eTT2

I :
L (1.26)
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1.2.3 Propagation optique a travers la turbulence
atmosphérique :

Les couches atmosphériques constituent un milieu d’indice de réfraction continiiment
variable dans I’espace et dans le temps. Etudier la propagation optique a travers un tel
milieu, on fait des approximations pour pouvoir appliquer les formalismes établis dans les
cas les plus simples, puis introduire petit a petit les contraintes imposées par la turbulence.

Formalisme et approximation :

Pour commencer, on va d’abord prendre le modeéle simple ou 1’on suppose que toute la
turbulence est concentrée dans une couche, celle-ci est supposée suffisamment mince pour
négliger les effets de diffraction de I’onde lumineuse a I’intérieur, c’est I’approximation
des couches minces [48] [10]. Dans ce cas 14, seule la phase du front d’onde est perturbée
et la propagation est purement géométrique, on peut donc utiliser le formalisme de Fresnel
[22].

Cas d’une seule couche :

On suppose que 1’atmosphere est homogene partout sauf dans une couche mince turbulente
horizontale d’épaisseur oh localisée a I’altitude h. Les fluctuations de la phase sont liées
aux variations du chemin optique et donc aux fluctuations de I’indice de réfraction [48]
[49]:

2

O(F,h) = TAH(F,h) (1.27)
h+sh
avec An(T,h) = I n(f,z) dz

h

ou N(I,Z) représente les fluctuations de ’indice de réfraction. Le champ complexe d’une
onde en h s’écrit alors [22] :

Y (F,h)=expip(r,h) (1.28)

En prenant celle-ci égale a 1 a ’entrée de la couche ot on peut écrire a h+oh :

¥(F,h+sh)=1

Sachant que les longueurs d’ondes optiques sont trés petites par rapport a 1’échelle de la
perturbation des fronts d’ondes, 1’approximation de Fresnel peut é&tre utilisée pour
déterminer le champ formé au niveau du sol [22]:
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1 izr?
Y((r,0)=¥Y(r,h)® —
(r,0) (r,h) i/lheXp[ Ih j

= A(F,0)expip(T,0)

(1.29)

ou A(F,0), est ’amplitude du champ qui dépend maintenant de ' et ® représente le
produit de convolution bidimensionnel.

Cas de plusieurs couches :

Passant maintenant a la propagation a travers plusieurs couches : pour cela on suppose que
les couches atmosphériques sont des couches minces, localisées a différentes altitudes [14]
( Sh, trés petite devant les altitudes h, ainsi que devant les distances les séparant h -h , ).

La propagation de I’onde lumineuse sera une succession de déphasages introduits par
chaque couche et une diffraction entre ces couches tel que [22] [49]:

¥ (F,h, +5h) =1
¥(r,h,) =exp (ip,(T,h,))
1 izr?
W(F,h_ +6h )  =¥(h)®—— exp| —
R © Ay -h ) | A(hhy )

¥(r,h,) =W(r,h_ +5h_ ) ®exp(ip,_ (T.h,_))
¥(F,0) W h)©—exp|

’ 0 TP an,

(1.30)

Donc le champ complexe arrivant au sol est le résultat du déphasage introduit a chaque
passage d’une couche de turbulence (fluctuations de la phase) suivie d’une diffraction entre
les couches (fluctuations de I’amplitude).

Approximation des faibles perturbations :

On va pour la suite faire une restriction sur le domaine de la propagation étudié, en se
limitant au cas des observations astronomiques. Dans ce domaine on considére que les
déphasages introduits par la turbulence a travers chaque couche sont tres faibles [48] [49].

o, (F)<1
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On a alors pour une seule couche :
¥, (F)=1+ig, () (1.31)

C’est I’approximation des faibles perturbations [48], ceci reste valable tant que la distance
d’observation par rapport au zénith reste inférieure a 60°.

Dans ce cas, en remplacant dans les équations (1.30), le champ complexe arrivant au sol
s’écrit :

. . 1 izr?
‘P(r,O)_[1+|(p(r,h)]®Mh exp( o j (1.32)

en passant a la transformée de Fourier de cette expression on peut montrer que :

I’équation (1.32) devient donc:
Y(r,0)=1+¢(r)
ou la quantité complexe

I 1 izr’
g(r)—(p(r,h)®/1h exp( " j (1.33)

décrit les fluctuations de I’amplitude complexe au sol et peut étre décomposée en deux
termes :

... oar’
e(f)=q(r,h)®| cos(—)+isin(—) |/ Ah
(r)=o( ){ (/lh) (/Ih)}
Sa partie réelle représente les fluctuations du module du champ complexe au
sol “P(F, 0)‘ et sera donnée par :

1 ar?
F,0)=o(F,h)® —
x(r,0)=¢(r,h) T cos( T

) (1.34)

Et la partie imaginaire qui décrit les fluctuations de la phase au sol est donnée par :

2

1 r
F,0)=p(F,h)® —si
o(r,0)=p(T,h) T sin( T

) (1.35)

En suivant le méme raisonnement, dans le cas de plusieurs couches et en utilisant
I’approximation des faibles perturbations on peut dire que les fluctuations de I’amplitude
du champ complexe produites au niveau du sol s’ajoutent linéairement et on écrit :
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d 1 r?
F,0) = (F.h.)® — cos(Z— 1.36
2(7,0) ; #;(F.0)®— cos{ﬂhj) (1.36)

]

avec q le nombre de couches minces correspondant aux altitudes h, .

Cette expression représente en fait, les fluctuations de 1’intensité donne lieu au phénoméne
de la scintillation qu’on étudiera dans les paragraphes suivants.
De la méme maniere, L’expression donnant les fluctuations de la phase au sol est donnée

tel que :

d 1 7r?
F,0)= (F,h,) ®—sin(=— .
¢(7,0) jZlco,( O —sin( ) (137)

] ]

Couche turbulente

W

Front d’onde perturbé speckle {r:?

Figure (1.5) : la formation du speckle dans le plan focal du
télescope a cause de la déformation du front d’onde traversant la
turbulence atmosphérique.

Propriéteés statistiques de la phase :

Toutes ces hypothéses nous conduisent a considérer que la grandeur sur laquelle va la

turbulence agir, de maniere significative, est la phase de I’onde ce qui nécessite une
caractérisation, sachant que celle-ci est directement liée aux fluctuations de ’indice de
réfraction du milieu.
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La fonction de covariance associée aux fluctuations de la phase B(p(f?,h) :

On a par définition la covariance [48]:

B,(5.h)=(p(F).0(T+5)) (1.38)

En remplagant I’équation (1.27) dans 1’équation (1.38)

hesh  heoh
B,(5,h) =k j dz I dz'(n(r,z).n(F +5,2'))
h h
onpose: § =2'—1

h+6h h+6h-z

onobtient:  B,(8,M=k> [ dz [ d¢(n(F,2)n(F+p,z+¢))

h h-z

Pour oh trés grand devant la largeur de corrélation des fluctuations d’indice, I’intégrale
peut étre étendue de -0 a +oo tel que :

h+6h +00
— _ 2 — — —
B,(p.h) =k I dz'[ d¢(n(r.z)n(r+p,2+¢))
h —00
Si I’on considére la fonction de covariance tridimensionnelle des fluctuations de 1’indice de
réfraction B, (0,¢) , I’expression de la covariance associée aux fluctuations de la phase
sera donnée par :

h+4l

B,(AM) =K | 2] dCB,(5.0)

h

don B,(5,h)=k*sh [ d¢B, (5,9). (1.39)
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La fonction de structure de la phase :

Comme on I’a déja montré, la fonction de structure des fluctuations de la phase peut étre
donnée en fonction de la covariance [52] [48] [49] :

D, (5,1 =2[ B,(0,h)-B,(5.h) ]
et en utilisant les équations (1.17) et (1.39):

D,(5,h)=2k’sh [ d¢ [B,(0,£)-B,(5,) |-

sachant que :
D,(5.¢)=2[ B,(0,00-B,(5.0) ]
on obtient

D¢(ﬁ’h):2k25hjd§ [Bn(oaé,)_Bn(ﬁaé/)—i_Bn(ODO)_Bn(O’O) ]
D,(AM=k*sh[ d¢[ D,(5.)-D,0.9) ]

et en appliquant la loi d’Obukhov tel que :

D,(5,{)=Cr(p*+¢H)'"”
D.(0,£)=C2(0+¢*)? =C2?,
D¢(ﬁ7h):k2§hcnzj’dé/[ (p2+é’2)1/3_§2/3 ]
Finalement, 1’expression donnant la fonction de structure pour une couche localisée a

I’altitude h sera :

- 27\
D,(p,h)=2.914 [7) C2(h)ysh p*”. (1.40)

On appelle (2;:/1)2 p°? le facteur de forme (il détermine les propriétés spectrales de la

turbulence) et C’(h)sh son facteur d’énergie.

Dans le cas des couche multiples, ou on suppose que la turbulence est stratifiée en altitude
selon des plans parall¢les au sol et que les propriétés spectrales sont les mémes quelle que
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soit h, seule I’énergie varie, donc la fonction de structure totale des fluctuations de la
phase sera donnée dans les deux cas, discret et continu par :

B} 27 Y
D,(p,h)=2914 (77[) p*Y Cl(h)sh,. (1.41)
i
- 2z ’ 5/3oo 2
D, () =2.914 | ==| p [ cihysh. (1.42)
0

La densité spectrale de la phase :

En appliquant le théoréme de Wiener -Khinchine, la densité spectrale de la phase noté
DSP, dans le domaine inertiel de Kolmogorov s’écrit en fonction de la covariance tel que :

W, ( 1?): I B, (ﬁ)exp(—iZﬁ f.ﬁ)dﬁ

et en utilisant 1’équation (1.39)

WW(f)=(277[)25hj-8n(,5)exp(—i27r F.ﬁ)dﬁ

De cette expression on peut écrire la DSP en fonction de la densité spectrale des
fluctuations de I’indice de réfraction :

Ww(f):(%jzéhQH(f) (1.43)

En remplagant @ ( 1?) par son expression donnée selon le modele de Kolmogorov
(équation(1.22)) on obtient:

W, (f)=0.3827 A7 f""°C2(h)sh. (1.44)

et dans le modele de Von Karman (équation.(1.23)) :

0

2 =+
w, (f)=0.3827 zﬂ(%} + fz] exp—(1.12 f1,)C2(h)sh.  (1.45)

Dans notre étude on prendra le modele proposé par Von Karman, qui est le plus utilisé
dont la détermination de 1’expression exacte de la densité spectrale des fluctuations de
I’indice ainsi que celle de la phase.
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Cas de multiples couches :

On prend pour cela I’expression de la phase pour 1’onde arrivant au sol aprés avoir subi la
diffraction a travers ces couches, comme on a déja montré dans le paragraphe précédent on
a, selon 1’équation (1.37):

2

hmz\x

o(F,0) = j dh go(F,h)@ﬁsin(

0

r

Ah

)

En appliquant le théoréme de Wiener — Khinchine la densité spectrale des fluctuations de
la phase au sol sera donnée par :

Tp[jdh«)(nh)@;—hsi“@rhzﬂ

2

W, (f,h)=

sachant que la Transformé de Fourier d’une somme est la somme des Transformés de
Fourier on écrit :

W, (F)z[dh W(/)(l?).(cos7r/1hf2)2 (1.46)

De la méme maniére on peut déterminer 1’expression donnant la densité spectrale des
fluctuations du logarithme de I’amplitude :

W, (f):jdh W¢(1?).(sin7z/1hf2)2 (1.47)

Approximation du champ proche :

Dans le cas des observations en astronomie les effets de la diffraction sont négligeables
par rapport aux effets de fluctuation de la phase, on peut donc approximer la propagation
dans 1’atmosphére par les perturbations affectant juste la phase. En négligeant 1’effet de la
diffraction entre les couches, la densité spectrale des fluctuations spatiales de 1’amplitude
complexe ¥(r) est confondue avec celle de la phase [48].

W, (f,hy=W_ (f,h)+W ,(f,h) (1.48)
~W ,(f,h)
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La DSP selon les différents modeles utilisés :

Le modele de Kolmogorov :

En utilisant I’équation (1.44) et (1.47) la densité spectrale des fluctuations de la phase de
I’onde arrivant au sol et traversant plusieurs couches dans une direction d’observation par

rapport au zénith 7, sera donnée selon le modéle de Kolmogorov :

W, ()=0.3827 cos'(7) 2 [C2(h)sh £ (cos zahf )’ (1.49)

Le modele de Kolmogorov étant incapable de décrire le comportement des fluctuations
atmosphériques en dehors du domaine inertiel, alors que des études concernant les
observations astronomiques nécessitent une extension du domaine surtout pour les basses
fréquences spatiales. Ainsi, différents modeles ont ét¢ proposés pour faire une extension au
modele précédent au dela de la limite externe, par souci de compatibilité, bien entendu, ces
modeles qui sont empiriques sont présentés comme des corrections du modele de
Kolmogorov, d’ou la nécessité de vérifier certaines conditions afin de retrouver les mémes
résultats dans le domaine inertiel. La validit¢ des modéles, en question, ne peut étre
obtenue qu’en comparant les résultats expérimentaux et théoriques.

Le modeéle de Von Karman :

Wwo(f)=0.3827 cos ()17 j ShC2(h) [(i] +f2] e"“'lzf"))(cosn/lhfz)z (1.50)

Le model de Von Karman et Hill Andrews :

Un autre modéle qui prend en compte une correction sur les hautes fréquences :

(1.51)

0

2 -11/6
Wwo(f)=0.3827 cos”'(7) A7 [ shC}(h) {[Lij + f2] x

[1+3.431f1, - 0.5384(f1,)"* ] exp [ -3.6215(f1,)* ] (cos zahf *)’

La fonction de structure de la phase arrivant au sol :

Pour déterminer la fonction de structure de la phase arrivant au sol, on doit écrire
I’expression de la covariance B(p( /5,0) qui est la transformée de Fourier inverse de la densité

spectrale de la phase, on prendra pour notre étude celle donnée par Von Karman, donc
pour une couche localisée a I’altitude h, sachant que la densité spectrale est une fonction
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réelle et paire et que sa transformée de Fourier possede les mémes caractéristiques, la
covariance spatiale des fluctuations de la phase sera donnée par :

B, (F)=0.3827 cos™' ()27 j dfjahcf(h)zzf X

=11

2 6
J, (2 fr) [(%j + fzJ e_(l'n““)(cos 7[/1hf2)2

0

ot Jo(X) est la fonction de Bessel de premiére espéce et d’ordre 0.

Or on a déja établi la relation entre la covariance et la fonction de structure; on arrive a
I’expression finale de celle-ci :

D,,(F)=0.3827 cos-‘(y)ﬁjdf jéh C2(h)2rzf x

=11

2 6
[1-3,27 fr)] (Li] + 7] e (coszahf?)

0

, (1.52)

Diftérents parametres optiques sont utilisés dans la caractérisation des effets de la
turbulence sur les fronts d’ondes. On détermine dans ce qui suit ceux qui sont importants

dans notre étude. Pour cela on doit d’abord, réécrire I’expression de la covariance du front

d’onde pro (F,h) ligea I’amplitude complexe de I’onde arrivant au soly, (f) par:

B0 (Foh) = (o (F)ary * (F + 5))
= <exp i@, (F).exp— i, (F + 15)>

= <expi[¢o(r)_¢o (r+ '5)]>

en utilisant les statistiques d’une distribution Gaussienne a valeur moyenne nulle , on peut
dans notre cas appliquer la formule suivante:

<exp(aG )> = exp(;—a2 <G 2>)
La covariance devient :
- 1 ~ N
Bt =exp| -3 ([0, (F) -, ()]

(1.53)
= exp {—% D, (T, h)}
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on remplace D, (p) par son expression en fonction de an (h) on obtient :

2
B, (F,h) = exp[—%{2.914(27ﬂj an(h)ﬁhpmﬂ

En tenant compte de I’écart » on multiplie par cos™'(y) et en intégrant sur toute
I’atmosphere, on a :

B,,(F,h)=exp- %{2.914(%] cos_l(y)pm'[ an(h)th (1.54)

Le parameétre de Fried :

C’est un parameétre trés important quand on s’intéresse aux effets de la turbulence
atmosphérique sur la propagation optique des ondes lumineuses et sur la formation des
images [21] [48].

Fried proposa une expression simple pour la fonction de structure de la phase en
introduisant un parametre ro tel que [21]:

5/3
s r
D,,(F,h)= 6.88(r—J (1.55)
0
remplacons dans (1.53) on a :
5/3
— r
B,, (F,h)=exp— 3.44[r—j (1.56)
0

En comparant les deux expressions de la covariance (1.54) et (1.56) on a I’expression de 1y
en fonction de la constante de structure :

r,=[16.704 4% cos™ ()] C2(hydh | (157)

Cette expression est définie pour le spectre de Kolmogorov mais elle sera utilisée aussi
pour le spectre de Von Karman. Le paramétre de Fried peut étre vu comme le rayon de la
zone ou le champ complexe associé¢ a 1’onde, traversant la turbulence, reste cohérent
spatialement et de manicre générale il nous donne la force de la turbulence. On verra plus
loin aussi ce qu’il représente en imagerie. Avec les mesures expérimentales de 1y, on trouve
comme ordre de grandeur, dans le visible, 5 cm dans des conditions de grande turbulence,
et pouvant atteindre 20 cm pour une faible turbulence, sous de bonnes conditions
d’observation comme c’est le cas dans les observatoires situés sur les sommets des
montagnes (ESO, Paranal) ou en antarctique (Dome C).
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Les observations expérimentales nous permettent de vérifier la dépendance en A tel
que [48]:

o

[T e

r, est donc un parametre chromatique( plus la longueur d’onde sera faible, plus les effets de
la turbulence sur les images seront importants).

Evolution angulaire de la phase :

Si I’on prend deux sources de lumiere séparées angulairement, les fronts d’ondes associés a
chacune des deux sources ne vont pas traverser la méme perturbation dans les couches
atmosphériques. On parle alors d’une décorrélation angulaire de la phase, ce qui est
souvent le cas lorsqu’on prend une source de lumicre étendue dont tous les points ne vont
pas traverser la méme turbulence. Ceci représente 1’un des grands problémes auxquels est
soumise I’imagerie en haute résolution angulaire. En vue de simplifier 1’étude on définit un
domaine ou 1’on suppose I’isoplanétisme [48] [20].

Le domaine isoplanétique 6, :

L’isoplanétisme exprime dans le cas général, la similitude des fronts d’ondes arrivant sur
la pupille du télescope en provenance de deux sources ponctuelles séparées par un angle 0
(figure (1.6)) et qui ont traversé¢ différentes zones de la turbulence atmosphérique.
Plusieurs types d’isoplanétisme ont été introduits par Fried selon le domaine d’étude
(I’optique adaptative si on prend les fronts d’ondes ou I’interférométrie si 1’on considere
les figures de speckle) [48] [53].

Pour calculer les effets d’anisoplanétisme, on suit la trace des rayons venant de deux
¢toiles séparées par un angle O vu par rapport a la pupille du télescope, ou ils coincident,
leur séparation r a la distance d est donnée par r=6xd, si on considére I’angle
d’observation par rapport au zénith (y) et I’altitude h on aura

r=6.h.(cos 7/)71

on calcule la variance de la phase entre ces deux rayons, celle-ci est en fait, la fonction de
structure de la phase :

(c,7) < D,y (T.h)

en remplacant r par sa valeur et prenant I’expression de la fonction de structure (1.42) on
aura:
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COoS

<092>=2.914 (27”) (cosy)_] I oh Crf(h)( hﬁgj .

2
(0,7)=2914 (27”) (cosy)"" 0> [ C2(h)h*>dh

0

5/3
qu’on écrit sous la forme : <092> = [gi]
0

avec : 6, ’angle isoplanétique pour lequel la variance de la phase relative est de 1 rad % et
qui a pour expression :

©

2 -3/5
90{2.914 (27”) (cosy)™" 6°" | Cj(h)h”dh}

0

La relation entre 6, et Iy , peut étre déterminée en comparant les expressions des deux

parametres :
&:0.314cosy/H
r-O
2 /3 3
B 5
avec H= J‘ w
2 | Cahydn

ou H représente la hauteur de turbulence effective moyenne. On remarque que plus la
turbulence est localisée en haute altitude plus la décorrélation est importante.

Couche de turbulence

N T ]
_S\_’/\

0 h
N

v

Figure (1.6) : si le champ angulaire de la turbulence dépasse I’angle
isoplanétique, alors on ne peut plus parler de cohérence spatiale.
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Evolution temporelle de la phase :

Dans ce qui précede, on a considéré que I’effet des structures spatiales de la turbulence
atmosphérique sur les fronts d’ondes comme étant des phénomeénes statiques , chose qui
n’est pas réelle. Ajouté a la décorrélation spatiale des fronts d’ondes a cause de la
turbulence atmosphérique, on a I’effet di a I’évolution de cette derniere dans le temps. Ce
sont, en réalité, deux processus dynamiques: La translation horizontale des couches
atmosphériques par effet d’entrainement du vent qui est un mouvement d’ensemble, et le
boiling.

Le boiling :

Le bouillonnement ou (boiling) est un mouvement chaotique dans les structures
turbulentes d’une couche donnée. Ce processus est 1i¢ aux propriétés intrinseques de cette
couche, il peut étre décrit comme une décorrélation temporelle dans le spectre des
fluctuations de la phase [6].

L’hypothése de Taylor et le temps de cohérence :

Puisque certaines techniques d’imagerie en haute résolution angulaire sont basées sur
I’enregistrement d’images en un temps trés court (ou courte pose), I’imagerie classique dite
image longue pose, se différencie de la premiére par la perte d’informations a haute
résolution angulaire. La limitation du temps de pose, imposée par la variabilité temporelle
des perturbations du front d’onde, va étre nécessaire pour « geler » I’évolution de la
turbulence pendant toute la durée de [I’enregistrement. On introduit, alors, le
parameétre 7 , , appelé temps de cohérence de I’atmosphére qui caractérise la décorrélation

entre des perturbations de la surface d’onde a deux instants différents [18][6]. En utilisant
I’hypothese de Taylor pour un modéle d’une couche de perturbations figée (frozen), se
déplacant a vitesse constante dans une direction donnée, Roddier a montré que le
comportement temporel de la turbulence peut étre caractérisé par la constante

7,=D/V

avecV : la vitesse du vent (qui a une valeur typique de 20 m/s) et D le diamétre du
télescope.

33



Chapitre 2

%@WOMW\/{%M/&L

L’1magerie a travers
La turbulence atmosphérique.

2.1. Introduction a la théorie de la formation de I’1image :

Dans ce chapitre on parlera d’abord de la formation de I’image dans le plan focal d’un
télescope et cela en tenant compte des effets de la turbulence sur celle-ci.

2.1.1. Loi de propagation d’une onde lumineuse :

En astrophysique, I’observateur ne percoit qu’une projection a deux dimensions sur la
sphere céleste du flux émergeant de 1’astre étudié. Cette projection s’appelle la fonction
d’émission radiative de 1’objet et I’on notera dans la suite O(Xo, Yo), ou Xo et Yo sont les
coordonnées spatiales dans le plan objet, de méme on définit la fonction donnant la
distribution d’irradiance observée dans le plan image par I(X, y). L’image peut étre
représentée comme une fonction de la position, de la longueur d’onde, du temps ou de
I’intensité I(X, y,4, t).

Si ’on considere le cas idéal d’une onde se propageant dans un milieu parfaitement
homogéne et sachant que I’image optique est la reproduction homothétique d’un objet a
partir de la lumiere qu’il émet alors il existe une fonction reliant les distributions d’énergie
dans le plan objet a celles dans le plan image, soit [48] :

I(X: y) = S(Xo y: XO: yOJO(Xm yO))

2.1.2 Relation objet image :

Afin de simplifier [’étude, on prendra en compte dans ce qui suit les hypotheses
suivantes [22] :

L’incohérence de la source lumineuse : ceci nous permettra de faire une sommation sur les
intensités des différents points de 1’objet en chaque point de I’image ; c’est la propriété
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de « linéarité » ce qui est le cas, généralement, dans le processus de formation des images
astronomiques.

Le phénomene est continu: c’est dire que pour des points voisins, on a les mémes
propriétés (dans le cas des sources étendues).

L’invariance par translation : dans ce cas on suppose qu’a une translation de 1’objet,
correspond une translation égale de I’image (méme sens et méme direction).

L’isoplanétisme : pour lequel on suppose que les ondes lumineuses subissent les mémes
perturbations atmosphériques dans un domaine angulaire qui est le domaine
d’isoplanétisme.

Les deux premieres hypotheses nous permettent d’écrire la relation précédente sous la
forme de I’intégrale de Fredholm :

|(X, Y):IIS(Xa Y, X, yo)-o(xo’ yo)dxodyo (2.1

S(X,Y,X%,,Y,) est appelée la réponse impulsionnelle du systéme, en anglais « Point

Spread Function » ; on prendra comme notation dans ce qui suit PSF. Cependant, si I’on
considere I’hypothése de I’invariance par translation, on suppose en fait que pour chaque
point de I’image on a la méme PSF et donc ’'image dépendra de la différence des variables
tel que :

1(6,¥) = [ [ S(X=%;, Y = ¥,)-00%,, ¥ )dx,dy, 2.2)

qui est le produit de convolution des deux fonctions O et S donné par :

(X, y)=0(X, ) ®S(X,y) (2.3)

2.1.3 Définition de la réponse impulsionnelle du systeme
optique (PSF) :

Chaque onde lumineuse émergent de 1’objet est transmise, lors de sa traversée de la
turbulence et de la pupille, avec une amplitude affaiblie d’un facteur |S(X, y)| et subit un

déphasage d’une quantité égale & ¢, phase de S(X,Y). Si on applique sur I’équation

(2.3) le théoréme de convolution (Annexe) pour écrire le spectre A (f,, f) des ondes

transmises par le systéme (pupille — atmosphere), on obtient :
Al(fx9fy):AO(fx9 fy)'T(fx’fy) (24)

ou A , Apet T représentent, respectivement, les transformées de Fourierde I ,O et S .
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La fonction donnée par :
T(f, £,) = [[ S0 y)exp[ —i27(xf, + ¥f, |dxdy (2.5)

est appelée la fonction de transfert de modulation instantanée FTM. Cette fonction
caractéristique, exprime les effets du systéme dans le domaine des fréquences.

La PSF donnée dans le cas d’une lumiére incohérente est proportionnelle au carré du
module de la PSF obtenue en éclairage cohérent [22] selon la théorie de la diffraction de
Fraunhofer, on écrit :

FTM =T(f,. f,)=|G(f,. f,)| 2.6)

avec G (fx, f) représentant ici la fonction de transfert cohérente ; elle est donnée par :
1 .
G(f,o f,) == [ [ (6 PO ) exp[ 270, +y, ) dxdy (2.7)

a I’intérieur de la pupille

‘ 1
ou  P(X,y) ={

0 ailleurs.

C’est la fonction pupillaire caractéristique du télescope considéré comme parfait ou sans
aberrations. La fonction 'Y(X, Y) , représente ’amplitude complexe de 1’onde aprés son

passage a travers la perturbation atmosphérique et I la surface de la pupille égale a %Dz

ajoutée comme facteur de normalisation. Si on reprend 1’expression(2.7) , on remarque que
cette fonction, elle méme, est une transformée de Fourier tel que [48] [49] :

1
G(f,. ) :WTF [w(x y)P(x,)]
Et I’équation (2.6) devient :

T, 1) = TR [px POy (2.8)

En appliquant le théoréme de Wiener -Khinchine (Annexe), on peut dire que la fonction de
transfert optique (FTO) n’est rien d’autre que 1’auto-corrélation du produit P(X,y).\P(X,Y)
définie par :

T( )= [[o oYW Uy +OPCOYPOH LY +V)Bdy (29)
avec U=Af,v=A4f

Cette expression donne la distribution angulaire d’intensité dans le plan image.
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2.1.4 Réponse impulsionnelle du systéeme composé uniquement
du télescope :

C’est le cas simple ou 1’on ignore ’effet de la turbulence atmosphérique. Cela consiste,
par exemple, en I’observation d’un point source par un télescope ayant une pupille
circulaire de diamétre D. Dans ce cas I’expression (2.9)devient [48] [49] [10] :

T (£ ) = = [ [POCYIP O U,y + v)dxdy (2.10)

Cette expression donne le filtrage d{i, uniquement, a la diffraction sur la pupille du
télescope. Ce dernier étant bien sir, suppos€ sans aberrations optiques (transmittance
parfaite), la figure obtenue sur le plan image est la tiche d’Airy (figure2.1).

Le rayon de la tche centrale, qui est de ’ordre de 1.22 A/ D, définit la limite de résolution
du systéme imposée par la diffraction.

la pupille tache d'&iry

Figure (2.1) : la représentation de la fonction pupille, et sa transformée de Fourier
qui est la tache d’Airy.
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2.1.5 Réponse du systéme optique en présence de la turbulence
atmosphérique :

A la traversée de 1’atmosphére, les fronts d’ondes subissent une dégradation causée par
les fluctuations de 1’indice de réfraction. Celles-ci, étant liées a la phase, donnent lieu a des
variations aléatoires de cette derniére, cela ce traduit par 1’agitation et la distorsion de
I’image qui prend une forme granulaire dans le plan image de 1’instrument d’observation,
qui est illustrée dans 1’expression donnant la fonction de transfert optique (FTO), équation
(2.9), elle représente une figure de tavelures, en anglais «speckle » (figure (2.2)). Chaque
grain du speckle a pour dimension la tache d’Airy A/D , ou D est le diamétre de la
pupille et I’extension spatiale de cette figure de speckle est de dimension égale ad/r, ; elle

est appelée étalement de 1’image di a I’effet de la turbulence atmosphérique caractérisé par
son parametre de Fried ro.

Du fait de 1’évolution aléatoire et rapide de la turbulence atmosphérique dans le temps et
dans I’espace rendant I’approximation de I’invariance par translation non appropriée, il est
impératif de considérer le cas isoplanétique.

Les observations en astronomie et les estimations théoriques ont montré que ce domaine
est de I’ordre de quelques secondes d’arc.

Etoile

Ll ey

Turbulence

Pupille

tache d’Airy Speckle

Figure (2.2) : formation de I’image dans les deux cas, avec turbulence et
sans turbulence.
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2.1.6. Image instantanée et image long temps de pose :

L’¢étude de la turbulence a mis en évidence les dégradations subies par les fronts d’ondes
issus de 1’objet lors de sa traversée de la perturbation atmosphérique : il y a une perte de
cohérence temporelle, une diminution du domaine isoplanétique et une perte de cohérence
spectrale. Ainsi, des tavelures se forment dans I’image, ayant un temps de vie de quelques
millisecondes. L’imagerie classique, qui utilise un temps de pose largement supérieur,
moyenne ces structures fines de 1’image, d’ou une perte de I’information en hautes
fréquences car I’intensité observée en chaque point est I’intégration sur le temps de pose
des intensités instantanées. Dans ce cas, la FTO est évidemment dégradée et sa fréquence
de coupure est le diametre ry/ A, alors qu’en absence de perturbations, elle est égale a D/A,
ou D représente la dimension maximale de la pupille ; donc ce n’est plus la dimension de
la pupille qui limite la diffraction mais la turbulence, par son paramétre de Fried ro.

La fonction de transfert optique moyenne (ou long temps pose) qu’on appelle aussi, dans
certains ouvrages, la fonction de transfert de speckle (FTS) est donnée par la moyenne de
I’expression (2.9), [48] par :

FTS =(T(f,. 1))
FTS = %” P(x,y)P(x+u, y+v)<1// (X, V) (Xx+u, y+v)>dxdy

TS =<V/ (X, y)y,*(x+u,y+V)>-%”P(X’y)P(X+u’y+V)dXdy

qu’on peut écrire :
FTS = B(U,V).T, (U,V) (2.11)
avec

B(u,v)=B(f,. f,)=(w (x yw (x+u,y+v))

L’équation (2.11) donne un résultat important : en long temps de pose, la fonction de
transfert est le produit de la FTO du télescope et la fonction de transfert atmosphérique qui
comme nous 1’avons vu, dans le chapitre précédent, est la fonction de cohérence de phase
alors, on peut écrire la fonction de transfert, dans le cas du champ proche, comme suit :

(w 0oy (x+u,y+v)) =(exp[p(x, Y) —p(x+u, y+V)])

B,(p)=B,(4f)
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Comme il a été établi précédemment, en introduisant 1’expression de la fonction de
structure de la phase on écrit :

B (F)zexp{— 1p (f)}zexp—3.44(ﬂj
’ 2 7 r,
) AfY af 267
. _ _ A0 2.12
Tlnstr(f) T aCOS( D j D [l ( D j J ( )

On suppose dans le calcul deT, . (f) que le télescope ne posséde pas d’obstruction

instr

centrale. On remarque dans I’équation(2.11) que la longue pose a pour effet de moyenner
les hautes fréquences qui étaient présentes dans la FTO instantanée (B, ( f) qui tend vers

zéro trés rapidement, dés que f > I,/ A), comme le montre la figure (2.3), ou I’on a

représenté des images obtenues par simulation d’un objet ponctuel dans les deux cas, court
et long temps de pose. On remarque bien que pour le deuxiéme cas, on obtient une tache
dont le diametre angulaire varie en fonction de la valeur de ry.
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figures de speckles courte pose figures de speckles longue pose
(Ly=5m , D=0.25m) (Ly=5m , D=0.25m)

rD=IZI.EI1m

rD:EI.EIBm

rD=IZI.EI5m

Figure (2.3) : comparaison d’images obtenues par simulation entre la FTO instantanée et
celle obtenue avec un long temps de pose ou on remarque I’effet de moyenne des structures

hautes frequences et cela pour une longueur d’onde A = 548nm
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2.2. Etude du phénomene de 1’agitation et de 1’étalement :

Parmi les principaux effets des distorsions du front d’onde sur les images, on a 1’agitation
au foyer d’un télescope, celle-ci est due aux variations aléatoires de la phase et donc de
I’angle d’arrivée moyen sur la pupille d’entrée du télescope [48] [49].

2.2.1. Fluctuation des angles d’arrivée AA:

Défini comme la normale en chaque point de la surface d’onde dégradée par la
turbulence, 1’angle d’arrivée, témoignera de ses caractéristiques d’ou le but de notre étude.
On peut montrer que dans les directions x et y les composantes de 1’angle d’arrivée, pour
une pupille finie circulaire de diamétre D seront données par [48]:

A 0

OZ(X,V)Z—% 5%()@)’)
A
X,y)=—>— —o,(X,
B(xy)==—T— e (xY)
apres diffraction a travers la pupille on a :
.Y, op(x.y)
(2.13)
42 op(X,y
ﬂ(X,Y)Z—m G(X>Y)*¥

ay

ou G(x, y) représente la transmission en amplitude complexe de la pupille etg,(X,y)la

phase de I’onde arrivant au sol.

2.2.2. La densité spectrale des fluctuations de I’ AA (w,(f,.f,)) :

Cette derniere peut étre donnée sous forme d’un produit de la DSP et la PSF qui traduit le
filtrage de la pupille. On aura donc comme expression de la densité spectrale des
fluctuations d’angle d’arrivée :

2J,(z D)’

S Wolfo ). @14

w,(f,f)=2"1

X2y

Le terme en valeur absolue représente le filtrage par la pupille. Pour simplifier 1’étude on
considere que celle-ci est circulaire et sans obstruction centrale. Dans ce qui suit en
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prendra comme expression de la DSP celle de Von Karman, en négligeant le facteur en 1y
et en remplacant dans 1’expression de Wa(fx, fy) on aura :

hmax

W, (f,.f,)= 03827 cos™(y) | C2(h)dh fx{f%rl_gth)}

0

23, (z D)
z fD |

cosz(/%rhfz) (2.15)

—11/6|

2.2.3. La fonction de structure des fluctuations d’ AA :

on écrit la fonction exprimant la cohérence spatiale des fluctuations d’AA entre deux
points, qui ne dépend que de la distance les séparent, cette fonction est celle q’on va
mesurer est qu’on a définit précédemment, par la fonction de structure:

D,(x,y)=2 [B,(0,0)-B,(x,y)] (2.16)

Avec B, (X, Y) représente la covariance au point M (X, y) celle ci n’est rien d’autre que la

transformée de Fourier inverse de la densité spectrale des fluctuations de la phase, par suite
on peut, apres développement, en faisant un changement de variable en coordonnées
polaire, écrire la fonction de structure tel que [48] [49] :

s . 1" 29, (= D)
D, (r,$)=2.404 cos™' (¥ CZ(h)dn|df f3{fz+ } 1 cos’(Azhf?
(r.9) () ] citnyanf EoI e R
[1-3,(27 fr)+cos(¢)d, (27 fr)]
(2.17)
On peut distinguer deux types d’agitation :
» Agitation longitudinale, Si ¢ =0:
e 2 1 " 23,(z )
_ -1 2 3 2 2 2
D, (r,0)=2.404 cos™'(y) ! C2(h)dh ! df f [f +L§(h)} ;sz cos’(17h £2)
[1-3,27fr)+3,27fr)
(2.18)
» Agitation transversale, si¢ :% :
= hmax » 11/6| ﬂ-fD |
Da(r,—j=2.404cos_l(7) [ Ci(hydn faf f{f% _ } cos’(Azhf?)
2 0 o HUIN RSN
[1-3,(27 fr)-3,(27 fr)]
(2.19)
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Dans notre étude on s’intéressera a la fonction de structure angulaire transverse et qui aura
comme expression en posant ' = h @ dans I’expression précédente :

2

M cosz(ﬂmh fz)

7 fD

h max o -11/6
D, (6) =2.404cos"(y) [C2(h)dh jdff{fu 21 }
0 0 LO(h)

(2.20)
[1-3,(27fho)+J,(27 f ho)]

2.2.4 Etude du phénomeéne de I’etalement :

Sur les images obtenues en long temps de pose, I’intensité observée en chaque point, est
I’intégration sur le temps de pose des intensités instantanées. Dans le cas d’une source
ponctuelle cela se traduit par ’obtention d’une tache, dans le plan image, qui a pour
diamétre angulaire A/r, figure (2.4). Ce phénomeéne qui est 1’étalement, est 'un des

problémes qui affectent les images obtenues dans le plan focal d’un instrument optique,
comme 1’agitation, étant donné que c’est li¢ a la turbulence (il dépend de ry) alors, cela
pourrait nous informer de ses caractéristiques [27][6].

t,=0.01m L=5metD=0.25m t=0.02rm L=5m et D=0.25m

Figure (2.4) : s il’ on considére d, le diamétre angulaire de la tache dont
ro=1cm on remarque que pour un ro deux fois plus grand on obtient une
tache de diametre égal a dy /2.
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Relation entre FWHM et le parameétre de Fried :

Le diamétre angulaire de la réponse impulsionnelle long temps de pose en présence de
turbulence atmosphérique, n’est rien d’autre que la largeur a mi-hauteur (Full Width at

Half Maximum) de la courbe en intensité de la FTS = B( F)T ( 1?) Elle est liée au

parametre de Fried par la relation obtenue numériquement dans le modele de Kolmogorov
(figure (2.5)):

FWHM =0.976 1/r1,(1) (2.21)

Cette relation n’est valable que dans le cas ou le diametre de la pupille d’entrée, est trés
grand devant ry. Dans le cas contraire la résolution de notre systeme sera limitée par la

diffraction et le diameétre angulaire de la PSF =T( l?)dépendra uniquement de D et de la
longueur d’onde (figure (2.5)) :

FWHM =122 /D (2.22)

&0
a0
40
30
20
10

20 40 &0

on a D=1IIIrIj

C=0.10m fp=H.07m

Figure (2.5) : I’étalement de la psf en long temps de pose dans les deux cas avec et
sans turbulence.
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Signification du parameétre de Fried :

Des deux relations (2.21)et (2.22), on peut en conclure que le parameétre de Fried peut
étre interprété comme le diameétre que devrait avoir un télescope hors atmospheére, pour que
sa résolution soit équivalente a celle d’un télescope de diameétre infini, en présence de la
turbulence atmosphérique. De maniére plus explicite il exprime une limite de résolution
que peut avoir un télescope quel que soit son diametre D dans des conditions de turbulence
donnée, et pour une longueur d’onde donnée. Il s’agit d’un paramétre chromatique

(dépendance en longueur d’onde A°”°) [48].

Le seeing :

On définit un autre parametre pour exprimer la netteté des images formées a travers la
turbulence atmosphérique, le seeing [48] donné par la relation :

s=A/r,(rd) (2.23)

Celui 1la, contrairement au paramétre de Fried, peut étre considéré comme étant
achromatique, car sa dépendance en longueur d’onde est faible (17"°). Il représente le
diametre angulaire apparent d’un objet ponctuel situé a ’infini qu’on peut calculer, en long
temps de pose, directement du diameétre a mi- hauteur de la réponse impulsionnelle. 11 est
clair que, plus grand est ro, meilleure est la visibilité des objets a observer.

On en déduit que ces deux derniers paramétres sont les plus importants dans la
détermination des conditions d’observation.

2.2.5. Etude du phénomene de scintillation :

Afin de simplifier notre étude, les fluctuations de I’intensité lumineuse ont, jusque 1a, été
ignorées, pourtant ce phénomene est une véritable source d’erreurs pour I’imagerie a haute
résolution angulaire. Connu sous le nom de la scintillation, elle est due aux fluctuations de
I’amplitude de I’onde qui arrive au sol. Cette variation d’intensité est due au fait que les
rayons diffractés a travers la turbulence vont interférer les uns avec les autres, loin de la
zone de Fresnel ou le champ proche n’est plus valable comme approximation. La
scintillation peut étre observée a I’ceil nu comme la brillance des étoiles en particulier
celles qui sont plus proches de I’horizon. On peut remarquer aussi le changement de
couleur d’une seule étoile de maniére continue, le phénomeéne est donc chromatique.
L’effet de scintillation peut €tre quantifié en utilisant I’expression de la densité spectrale de
fluctuation de I’amplitude complexe dans le modéle de Kolmogorov en utilisant (1.47) elle
est donnée par [48]:

W, ()=0.3827 2 [c2(h)sh £ (sinzahf*) (2.24)
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Le spectre de puissance W, des fluctuations d’intensité | se déduit de celui des fluctuations
du logarithme de 1’amplitude :

W, (f)=4W () (2.25)

En appliquant le théoréme de Wiener —Khinchine, on obtient la variance de la scintillation
tel que [48] :

o7 =87x03827 2>[dh C2(h) [ £ (sinzihf 2 df (2.26)

Si I’on considére ’angle de visée, la hauteur devient h.cosy™' et en posant la variable
adimensionnelle u = 7zAhf > / cos ¥ on obtient :

ol =1247 27° cosy’“/(’jd hC2(h)h* ju_”/6 (sinu)2 du (2.27)

cl=19.11 A7 cosy‘”“’jdh C2(h) h¥¢ (2.28)

notons que o> est d’autant plus faible que la turbulence est proche du sol, a cause de sa
dépendance en h 7°; aussi la scintillation est plus importante lorsque 1’on observe des
objets loin de la direction zénithale (proche de I’horizon). On définit ainsi, le taux de
scintillation comme le rapport o;” /< I > avec < I > représente ’intensit¢ moyenne. Dans
I’espace ou la turbulence n’existe pas, les étoiles sont fixes et paraissent plus éclatantes,
n’étant pas affaiblies par 1’atmospheére.

2.3. Détermination du parametre de Fried :

Sachant qu’il apparait dans toutes les expressions traduisant les différents effets dus a la
turbulence, tel que I’agitation, 1’étalement et la scintillation, il peut étre déduit en mesurant
et quantifiant ces effets. Plusieurs méthodes ont été en effet, utilisées dans ce sens en
tenant compte du domaine de validité de chaque méthode. Celui-ci étant dépendant des
contraintes expérimentales, en plus de celle imposées par la physique du probléme en
question. On verra plus loin que le choix d’une méthode ou une autre est trés lié a la nature
de la turbulence atmosphérique, ainsi que d’autre grandeurs telles que (la longueur d’onde,
temps d’exposition...etc.).
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2.3.1 Détermination de ryen utilisant I’agitation :

Si on reprend 1’expression donnant la variance des fluctuations d’AA dans une direction
qu’on prendra x par exemple et qui est reliée a la densité spectrale par :

ol = IWa(f)dF (2.29)
+00 ’ N 2

ajzjwa(f)fdfjde (2.30)
0 0

En remplacant la densité spectrale Wa(l?) par son expression en fonction de la densité

spectrale de la phase W, ( f)(2.14) on écrit:

2

W, (7)

2 Vi
Ww(f)zj d@cos’ @
0

o’ :MTdf Tdef £
0

0

23, (7 fD)
7z fD

2.31)
2J,(7 fD)

=/12jdf f3
0 7 fD

en remplagant W ( f) par son expression donnée selon le model de Kolmogorov (1.49), en

considérant I’hypothése du champ proche :

2
_ ¢ 312d,(7 D)
o> =r0.3827cos” y|dhC2(h) | df.f > |———= 2.32
; y[dhCi( )j D) (232)
en fonction de 1o (1.57)on écrit :
+o0 2
o) =0.022974%r, " [ df 720 23,(z1D) (2.33)
L (z fD)

faisons le changement de variable u=7fD, et en supposant que Lo peut étre négligée
devant D' dans I’intégrale, elle peut étre résolue analytiquement [48] [27] [6] :

ol =0.022974°r,7*[2.361D " |

ol =0.16982%r,”"°D™""
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On aura donc I’expression finale donnant le parametre de Fried en fonction de la variance
des fluctuations de I’ AA dans le modéle de Kolmogorov :

r,=0.34512°°D" (o2 )" (2.34)

La variance dans cette formule est prise en (rd”), on verra plus loin que la formule utilisée
généralement est donnée par [8] :

r,=8.25x10°A°°D "5 (52)>"* (2.35)

ou la variance est donnée en seconde d’arc. L’agitation ne dépassera pas quelques secondes
d’arc.

En remplagant cette fois ci I’expression de la densité de la phase par celle donnée par Von
Karman alors, 1’équation (2.33) devient :

23,(z D)

= D) (2.36)

o N\-11/6
o2 =0.022972%r, " [ df 13 (F7+ L)
0

Cette intégrale n’ayant pas de solution analytique on peut toujours la résoudre
numériquement.

2.3.2 Détermination de ryen utilisant I’étalement :

Pour déterminer le parametre de Fried en utilisant le phénoméene d’étalement sur les
images longue pose on utilise la relation (2.21) qui lie la largeur a mi hauteur (grandeur
mesurable) au parametre de Fried :

FWHM ~0.976 A/1,( 1) (2.37)

Sachant que cette relation donnée dans le modéle de Kolmogorov n’est valable que lorsque
la turbulence est assez importante pour que les effets de diffraction a travers la pupille ne
les masquent pas c'est-a-dire pour :

<D
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Pour cela on a supposé, bien entendu, que tous les autres parametres caractérisant la
turbulence, sont connus et constants ; ce qui constitue une étude trés approximative mais
qui reste valable dans notre cas. Ces paramétres sont en réalit¢ dépendant les uns des autres
de fagon non linéaire, il est donc possible de caractériser les conditions de turbulence,
dans lesquelles ont été faites les mesures réelles, et de construire des modéles numériques
qui nous permettent de remonter aux valeurs exactes de chaque paramétre.

2.3.3 Détermination des différents parametres caractéristiques
(méthodes d’inversion) :

Si on prend les grandeurs mesurables, par exemple la fonction de structure des
fluctuations de la phase, ou de I’angle d’arrivée, on remarque que celle-ci est donnée en
fonction de plusieurs parametres caractéristiques de cette turbulence, tel que la constante
de structure, la hauteur de la couche h ou encore I’échelle externe qui sont inconnus et
dépendants entre eux de manicre non linéaire, pour les déterminer il faut donc utiliser les
méthodes d’inversion non linéaire.
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2.4. Le bord solaire.

Bien que le diamétre solaire apparent ait ét€¢ mesuré plus ou moins réguliérement depuis
trois siecles environ, on sait peu de choses sur ses variations séculaires et/ou périodiques et
le sujet est encore treés controversé [56].

Il est vrai que les mesures du diamétre avec une grande précision sont difficiles. Mais des
techniques appropri¢es de mesure, puis de réduction de données et enfin de traitement du
signal peuvent permettre une détection de ses variations. Le probleéme est de relier les
variations observées aux variations " vraies" du diamétre.

Pourquoi mesurer le diameétre solaire : Le diameétre était auparavant un sous-produit de
mesures des parameétres orbitaux. Kepler par exemple, en 1600, déduit de ses mesures
hivernales et estivales du diameétre, I'excentricité de l'orbite terrestre. Au XVII siécle, les
mesures du diametre faites a plusieurs hauteurs au-dessus de I'horizon permettent la
détermination de la réfraction atmosphérique. Actuellement, les instruments dédiés a la
mesure du diametre tentent de mettre en évidence ses possibles variations, les éphémérides
et la réfraction étant supposés connus.

Variations *"théoriques" du rayon :

Des variations mémes tres faibles du diametre, seraient d'un grand intérét astrophysique
puisque les théories les plus simples de la structure stellaire ne prédisent aucune variation
mesurable. Avec les limitations des modéles qui ne prennent pas en compte la rotation, le
champ magnétique ou l'asphéricité, le seul changement attendu dans le diamétre du Soleil
est celui prévu par I'évolution de I'é¢toile, c'est-a-dire de 2,9 cm par an étant donné son age,
sa composition et sa masse. Ainsi, depuis la formation du Soleil, le rayon aurait augmenté
de 0,88 R, a sa valeur actuelle alors que la luminosité serait passée de 0,72 L a sa valeur

actuelle. Lors de cette évolution, la température effective n'aurait varié que de 95 K
environ, contribuant peu a 1'évolution de la luminosité. Celle-ci et le rayon sont donc
intimement liés tout au moins par la théorie. Ainsi, puisque les mesures de l'irradiance
solaire montrent une variation de 1'ordre de 0,1 % sur le cycle solaire, le rayon mesuré
devrait lui aussi varier. Cependant, sa variation n'est détectable que si elle est de 5 a 6
ordres de magnitude supérieurs aux 2,9 cm par an prédits par la théorie. Une telle variation
reléverait par conséquent d'un processus différent de celui de 1'évolution nucléaire. Les
processus susceptibles d'impliquer une variation observable du diamétre sont en fait
nombreux et leur importance relative est controversée [56].

2.4.1 Le modele du limbe (assombrissement centre bord):

Le Soleil étant une sphére gazeuse, sa projection sur le ciel est un disque dont I'intensité
décroit du centre au bord ce qui a pour effet de rendre le bord solaire relativement flou. Ce
phénomeéne, révélé de facon indiscutable par la premiére photographie du Soleil en 1845,
est connu sous le nom de la fonction d'assombrissement centre-bord. Cet effet refléte
l'existence d’une variation de température T et de pression P en fonction de I'altitude z dans
I'atmosphere solaire. Dans une premicre approche on peut négliger les variations
horizontales de T et de P. Une premicre mise en évidence d'un gradient de température
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dans l'atmosphére solaire est l'assombrissement centre bord ("limb darkening"). Au
voisinage du centre, le disque solaire est plus brillant qu’au voisinage du limbe parce que
I'on voit des couches plus profondes lorsque I'on observe normalement a la surface que
lorsque 1'on observe prés du limbe ou la ligne de visée fait un grand angle avec la normale
a la surface ce qui augmente considérablement I'absorption. Les mesures expérimentales de
I’intensité de chaque point du disque solaire on été traitées et approximées par des
formules de fonctions d’assombrissement centre-bord diverses mais toutes sous une forme
empirique. A la surface du soleil z=0 cette approximation donne une variation d'intensité
en fonction de g =cos@ou Hreprésente la coordonnée polaire d’un point donné de la

surface solaire (figure 2.6). Cependant la comparaison des résultats avec les observations
montre que les modeles sont satisfaisants au voisinage du centre du disque, c'est a dire a
grande profondeur mais qu'ils sont en échec prés du limbe (a une profondeur plus faible),
raison pour laquelle on fait une extrapolation du modele en approchant le bord, cela ne
posera pas de probléme dans notre étude puisque on ne s’intéresse pas a la modélisation de
I’atmospheére solaire mais on veut déterminer 1’effet de la turbulence atmosphérique de
notre planéte sur les images du bord [12] [56] [23].

\
B 7 )]
g L
/, A -
T \ 01

L : distance parcouru par le photon

(a) (b)

Figure (2.6)(a): schéma montrant la géométrie du probléeme de
I’assombrissement centre-bord. (b) : cette figure montre que pour un instant
donné, I’observateur va voir a I’angle e;, proche du centre, le photon émergent
du point A qui se trouve a une distance L de la surface solaire, alors que pour
cette méme distance le photon observé a un angle e,, proche du bord, provient
d’une couche supérieure (point B) qui est moins dense et plus froide donc plus
on s’éloigne du centre plus I’intensité lumineuse diminue.

De plus, la fonction d'assombrissement observée dépend de la longueur d'onde. Il en
résulte que le diametre observé dépend lui aussi de la longueur d'onde (le diametre observé
aux longueurs d'onde radio est environ huit fois plus grand que celui observé aux
longueurs d'onde du domaine visible). La méconnaissance de la fonction
d'assombrissement induit aussi des incertitudes lors de la détermination du diameétre [43]
[32][54].
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A cause de la symétrie de révolution du soleil on prendra juste une zone de 1’image pour
effectuer notre étude. Cela correspond a un champ angulaire de quelques dizaines de
secondes d’arc et une profondeur de 20 km sur le bord solaire (figure2.6c)

Champ
angulaire
-\ étudié.

v

Profondeur
choisie du limbe.

Figure (2.6) c : partie étudiée du Soleil

On définit le bord du disque solaire par le point d'inflexion de la courbe I(R) donnant
l'intensité lumineuse en fonction de la distance au centre. Ce bord solaire est défini avec

une grande précision & 959.53"a partir du centre , pour ce qui suit on prendra R =960"

comme valeur moyenne du rayon solaire, au dessus de ce point l'intensité tombe déja a
1/1.000.000 de l'intensité au centre du disque. On comprend pourquoi il est impossible
d'observer normalement autre chose que la photosphere, la chromosphére étant cachée par
1'éclat du ciel dont la brillance, méme par trés beau temps, est de I'ordre de 1/1.000.000 de
celle du disque solaire. Cette circonstance explique l'aspect trés net du bord solaire
apparent. Les couches extérieures ne sont observables que pendant les éclipses, ou en
utilisant des instruments spécifiques, les coronographes. Ajouter a cela, I’image du bord
solaire perd de sa résolution a cause de la turbulence atmosphérique. Ainsi il est important
de parler de diametre observé apparent, pour le distinguer du diametre vrai. Ce dernier
serait la taille du disque solaire donné par une construction théorique du Soleil pour une
certaine densité ou potentiel gravitationnel, a une longueur d'onde donnée. Le diameétre
apparent est le résultat de mesures utilisant un instrument bien spécifique [28].
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Approximation selon Neckel et Labs (1994) :

La fonction approximant le mieux ’assombrissement centre bord, est de la forme
polynomiale de degré 5, telle que I’intensité | (R)d’un point donné normalisée par rapport

a sa valeur au centre du disque 1(0), sera donnée en fonction de x=cos@=,/1-(R/ R@)2 par
[38][40] :

LR/, (0)= Y a, (2).4" 2.38)

avec @(/1) représente les coefficients du polyndme d’approximation [Neckel-Labs-94]

qui satisfont a [38]:

a2 -1 (2.39)
k=0

Le modele d’Hestroffer et Magnan (1998) :

Utilisant les mémes données expérimentales obtenues par Neckel et Labs, mais ajustées
avec une autre loi empirique de forme plus simple et qui ne dépend que d’un seule
parametre qu’on appelle parametre d’Hestroffer-Magnan, on a [25] [24]:

L (u)/1,(0)=1-u(d-u“) on  UaeR (2.40)

En posant U = 1 on obtient un meilleur ajustement des données expérimentales et la
formule se simplifie a :

() /1, (0) = p” (2.41)

Et donc en fonction de R on écrit :
I/I(R)/I,L(O):(1—(R/RO)2)"”2 (2.42)

Le parametre « est déterminé en identifiant les deux équations(2.38) et(2.42). Ca revient a
chercher la solution numérique qui va dépendre de la longueur d’onde [24].

Ces deux derniers modéeles constituent un bon ajustement aux valeurs réelles (mesurées) de
I’assombrissement centre bord, mais le deuxieéme étant plus simple alors ce sera le modéle
qu’on utilisera dans notre étude. Sachant que les valeurs de o sont données par Neckel et
Labs [24] pour des longueurs d’ondes données, on peut par interpolation obtenir la valeur
qui correspondra a la longueur d’onde qui nous intéresse figure (2.7).
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dependance en ), du parametre d'Hestroffer-Magnan
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Figure (2.7) : De cette courbe on peut obtenir la valeur du paramétre
d’Hestroffer- Magnan a la longueur d’onde utilisé dans notre étude.

2.4.1 Mesures du diametre solaire :

Une information fiable concernant la variation du diamétre solaire ne peut étre obtenue
qu'a partir de longues séries de mesures, celles-ci ont été faites a partir d'un micrométre par
Picard (de 1666 a 1682) et par la méthode de mesure du temps de transit du Soleil au
méridien par La Hire (de 1683 4 1718) [56].

La série temporelle la plus intéressante est celle de Picard et La Hire qui ont observé avec
le méme instrument durant presque quatre cycles solaires. Pendant cette période, il y eut
trés peu de taches sur le Soleil. Connue sous le nom du minimum de Maunder en 1894, elle
coincide avec un climat relativement froid dans les régions de I'Atlantique Nord, il s’agit
du petit age glaciaire. Les données de La Hire de 1715 peuvent étre comparées avec la
mesure du diametre effectuée lors d'une éclipse de Soleil par Halley et ses collaborateurs
en mai 1715. La comparaison des mesures qui ont été faites, durant cette période, ont
donné la valeur de 962.5" ce qui est de 3" (2000 km) supérieur a la valeur actuelle du
diamétre. Cet écart correspond de plus a 6 fois la déviation standard de la moyenne et est
20 fois plus grand que la variation actuelle du diametre avec le cycle de 11 ans (150 km).
Par ailleurs les taches observées pendant cette méme période (une centaine au total,
concentrées sur 'hémisphere Sud du Soleil) montrent une vitesse de rotation de 3% plus
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faible que la vitesse actuelle. Un Soleil plus grand avec une vitesse de rotation plus faible
serait en accord avec un phénoméne réel de pulsations (dilatation et contraction des
couches convectives) sur des échelles de temps de quelques siécles. La connexion entre
l'activité des taches, la luminosité et le diamétre a été suggérée par Spiegel et Weiss
(1980). Dans les couches convectives profondes, la présence de champs magnétiques forts
peut altérer localement le gradient de température et modifier le transport de flux convectif.
Une telle altération provoquerait une variation du rayon et affecterait aussi le taux de
rotation de l'enveloppe solaire.

Apres Picard, les mesures continuerent, mais en raison de la diversité des instruments
utilisés, il est difficile d'extraire une tendance séculaire. Différentes méthodes furent et sont
toujours utilisées dont il ne ressort pas de résultats cohérents. Les mesures ont ét¢ obtenues
par différentes méthodes (passage au méridien, passage de Mercure devant le Soleil,
astrolabes, télescopes imageurs, héliosismologie). Les périodes de mesures sont différentes
et les mesures elles-mémes ont été effectuées dans des domaines spectraux variables d'un
instrument a l'autre et contenant des raies de Fraunhofer susceptibles de variations en
fonction de l'activité chromosphérique. Qu'en est-il exactement ?

Si certaines mesures montrent un diamétre constant, d'autres une anticorrélation ou une

corrélation avec l'activité solaire, des mesures hors atmosphere sont nécessaires pour
déterminer si le diameétre varie en fonction de 'activité ou ne varie pas.
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2.4.3 L’astrolabe solaire:

C’est un instrument de calcul inventé par Hipparque (astronome grec du 2°™ siécle avant
J.C.) permettant d’établir les relations entre la position des étoiles et le temps. Fut
développé par les Arabes qui I’appelaient « Al-Muquantara », d’usage limité pour les
observations astronomiques. Il a servi beaucoup plus au calcul de I’heure le jour par
I’observation du Soleil et la nuit par ’observation des €toiles. Il fut aussi le principal
instrument de navigation du 17 “™ au 19 “™ siécle. Dans sa forme la plus simplifiée, il se
compose de deux instruments, I’'un qui mesure les hauteurs des astres et I’autre qui calcule
I’heure; Depuis, cet instrument n’a cessé d’étre actualisé et amélioré selon les besoins de
’astronome.

En 1951, Danjon lui apporte deux perfectionnements essentiels, réalisés simultanément
par l'introduction d'un prisme biréfringent mobile, et 1’élimination de 1’effet d’obliquité
des faisceaux lumineux, inhérent au dispositif primitif. Le prototype, a déja la qualité
requise pour que ses observations d’heure et de latitude soient utilisées par les organismes
internationaux. L'astrolabe sert ensuite a I'amélioration des catalogues d'étoiles et a
I'observation des planetes et de leurs satellites. En 1973 Leister (1977) a Sao Paulo (au
Brésil) tente les premiéres observations solaires de méme que Laclare (1975) en 1974 au
CERGA. En 1980, ce dernier étend I'utilisation de I'astrolabe de Danjon en y introduisant
plusieurs prismes et en 1991, il rend les mesures impersonnelles par I'emploi d'une caméra
C.C.D.

Par suite plusieurs travaux ont été engagés dans ce sens la. On cite les expériences
faites avec ’astrolabe solaire de 1’Observatoire de Calern (Observatoire de la Cote d’Azur,
Nice, France). Depuis son installation en 1975, des mesures du diameétre solaire ont été
faites de fagon réguliecre au début de maniére visuelle [33] puis les performances de
I’astrolabe ont été considérablement améliorées en introduisant les nouvelles techniques
d’acquisition numérique d’images solaires et de réduction des observations du diamétre

[26]
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2.4.4 L’expérience DORaySol :

Dans le but d’atteindre une automatisation compléte de [’astrolabe, on procéda a
I’assemblage d’un nouvel instrument DORaySol (Définition et Observation du Rayon
Solaire) C'est un instrument alt-azimutal qui fonctionne sur le principe de 1'Astrolabe de
Danjon, ou toutes les réfractions (sauf le filtre) sont changées en réflexions [33].

Le principe de fonctionnement d’un astrolabe (figure 2.8) de fagon générale consiste a
former a 1’aide d’un prisme et d’un bain de mercure, deux images du méme objet. La
premicre image est formée par les rayons de lumiére qui traversent normalement la face
supérieure du prisme puis subit une réflexion dans la direction normale a la partie
supérieure de 1’obturateur. Pour la seconde image, la lumic¢re venant de 1’astre observé
subit une réflexion sur le bain de mercure avant de traverser la face inférieure du prisme et
étre focalisée par la partie inférieure de 1’obturateur.

Filtre

Obturateur

Prisme
" Caméra

T . s
\ } Télescope
Bain de mercure

Plateau rotatif Socle lixe

Figure (2.8) : Schéma donnant le dispositif expérimental de DORaySol.
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Les éléments de l'instrument sont :

1 - une lame de densité qui ne laisse passer que la dix milliéme partie de la lumiére du
Soleil.

2 - un bain de mercure qui matérialise le plan de I'horizon (plan de référence).

3 - un prisme réflecteur d'angle variable, dont l'aréte est horizontale et perpendiculaire a
l'axe optique.

4 - un télescope qui forme dans son plan focal les deux composantes symétriques de
I'image du bord solaire.

5 - une caméra CCD et son systeme d'acquisition numérique qui permettent de reconstruire
le bord solaire et de déterminer l'instant de passage au cercle de hauteur.

Lorsque ’astre est dans le champ d’observation de I’instrument, les deux images se
déplacent a la rencontre I’une de 1’autre jusqu’a se confondre puis s’éloignent de nouveau.
Lorsque les deux images obtenues se croisent au foyer de l'instrument, l'objet se trouve
exactement a la hauteur définie par l'angle du prisme réflecteur. La mesure des instants de
passage des deux bords successifs du disque solaire a un cercle de hauteur donné permet de
déterminer la valeur de son diamétre angulaire.

L’observation visuelle a 1’astrolabe solaire consiste a enregistrer 1’instant de tangence
des deux images (directe et réfléchie) du bord solaire, et de maniére analogique en utilisant
une camera CCD, le diameétre du soleil est ainsi déduit de I’intervalle de temps séparant
les passages de deux bords opposés par le méme cercle de hauteur. Le réseau R2S3 est
constitué¢ par l'instrument de Calern, celui d'Alger (construction en 2002 de la copie
conforme a installer & Tamanrasset dans le futur) et de Rio de Janeiro (méme filtre que
DORAYSOL, instrument différent utilisant un télescope déja en place). La coopération
franco-algérienne est assurée par des accords entre les deux pays.

Dans ce paragraphe on a juste parlé de mani¢re sommaire du principe de formation de
I’image dans les conditions auxquelles sont confrontées les expériences de mesure faites
avec DORaySol puisque c’est cet instrument qui va fournir les données réelles et qui sont
le sujet de cette étude, puis dans le prochain chapitre on passera a la simulation des images
du bord solaire et des effets de la turbulence atmosphérique. On en reparlera dans le
chapitre3 de cette thése. Par ailleurs le but principal de cette thése n’étant pas le calcul du
diamétre solaire mais la détermination des effets de la turbulence atmosphérique sur les
images du bord solaire, effets qui sont susceptibles de fausser la mesure du diameétre.

L'étude de la perturbation engendrée par 1'atmosphere sur les images du bord permet de
préciser, pour un lieu donné, les meilleures conditions d'observation, d’ou la conception
d’instruments servant de moniteur solaire pour caractériser les sites d’observation.
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2.4.5 Le Moniteur d’Images Solaire Franco-Algérien
(MISolFA) :

C’est dans ce contexte que des études basées sur I’analyse des variations observées
dans les mesures du diametre, sont menées par notre équipe et qu’une expérience sera
mise en place a ’Observatoire de Tamanrasset pour fonctionner en parallele avec la
mission spatiale Picard. Cette expérience est développée pour fournir, également, la
mesure des parametres qui qualifient les conditions d’observation aux moment précis de
la mesure du diametre. L’objectif essentiel est la validation des observations du diameétre
solaire faites au sol sur plus de 2 cycles solaires par celles qui seront faites dans 1’espace.
Pour cela, une mission spatiale (Picard) qui consistera au lancement en 2009 d’un
microsatellite équipé d’une expérimentation pour la mesure du diametre, a été initiée par
le CNES frangais. Outre les mesures qui seront effectuées par le segment au sol (réseau
international d’astrolabes, DORaySol), une expérimentation identique a Picard sera
installée a Calern (Picard sol) ainsi qu’un moniteur de qualité d’images MISolFA qui
donnera en permanence les informations liées aux conditions dans lesquelles ont été
réalisées les observations (profils de turbulence, constantes de temps etc.). Ces
informations serviront a cerner les effets de 1’atmosphére terrestre sur les mesures du
diametre mais également a les raccorder a celles qui seront faites dans 1’espace (hors
atmosphere) [28].

La mission PICARD est programmée par le CNES sur la filiere microsatellite. En dehors
de ses objectifs de physique solaire, cette mission devrait apporter des résultats pour une
meilleure connaissance de la contribution du Soleil aux variations climatiques terrestres.
Le volet "atmosphere" de Picard a deux objectifs : Comparer la forme du Soleil observée
depuis l'espace et le sol, et mesurer la variabilit¢ ou la constante solaire. La vie du satellite
étant limitée a deux ou quatre ans, il sera nécessaire de faire des mesures complémentaires
apres la fin de vie du satellite.
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PICARD- Sol ou SODISM-II :

C’est un ensemble instrumental qui accompagne, au sol, la mission spatiale PICARD,
pendant et apres la durée de la mission. Il est constitué des instruments SODISM-II et
MISOLFA. 11 s'agit du modele de rechange du télescope SODISM installé sur le satellite,
que I'on va disposer sur une monture au plateau de Calern figure (2.9). Cet instrument, du
fait de son installation au sol, aura une précision limitée par l'atmosphere terrestre [28].

Figure (2.9): photo des deux instruments SODISM |1 et MISolFA montés a
Calern, Observatoire de la Cote d’Azur.

MISOLFA

Afin de mieux évaluer l'influence de l'atmosphére un instrument dédié¢ a la mesure des
paramétres atmosphériques MISOLFA va étre installé¢ a c6té de SODISM II. L'expérience
MISOLFA pourra modéliser l'influence de I'atmosphére sur les mesures du rayon par
DORAYSOL. Cette mesure sera validée lorsque SODISM-I, le télescope de PICARD, et
sa réplique au sol (Plateau de Calern) SODISM-II, fonctionneront simultanément avec
MISOLFA et DORAYSOL. Pendant la vie du satellite on pourra comparer les différences
entre SODISM-I et SODISM-II avec les mesures instantanées de MISOLFA. Ensuite
MISOLFA aidera a interpréter les mesures faites par SODISM 1I et permettra, d'affiner ses
mesures.
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La comparaison d'un limbe solaire observé au sol et en orbite, montre le role de
I'atmosphere. Le limbe observé au sol peut s'étaler sur plusieurs secondes d'arc. C'est
pourquoi 'observation concomitante du diametre en orbite et au sol permettra de séparer
les variations d'origine solaire des variations d'origine atmosphérique.

Mais pour extraire l'information solaire d'une mesure au sol, il convient de comprendre
tout le processus d'altération du limbe par diffusion et turbulence d’ou la nécessité da la
simulation dans notre étude. D’un autre coté, les mesures simultanées au sol et en orbite
(PICARD) permettront de déduire l'effet intrinséque de la turbulence puisque les mesures
seront effectuées par deux instruments identiques. Si I'effet de I'atmosphére est facilement
mis en évidence, il reste a le quantifier. Les conditions de turbulence seront mesurées par
un instrument indépendant (MISolFA) permettant d'évaluer la dégradation du front d'onde
induite par la turbulence atmosphérique, mais également par la connaissance de la
localisation des couches turbulentes responsables de la dégradation des images (parameétre
de Fried ro, échelle externe de cohérence spatiale Lo, le domaine d'isoplanétisme 8y, temps
caractéristique d'évolution du front d'onde Ty et profil de turbulence C,*(h)). L'estimation
de ces parametres repose sur les modeles de turbulence (Kolmogorov, Von Karman, ...)
[28].
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Chapitre 3 :

La Simulation numeérique

Introduction.

La simulation numérique des effets de la turbulence atmosphérique sur les images du
bord que sont I’agitation et I’étalement, nous permet, non seulement, de comprendre ce qui
se passe dans le cas réel mais de caractériser ces phénomenes par des parametres qui ont
¢été définis par les modéles théoriques de I’optique atmosphérique tel que le parameétre de
Fried qui sera le sujet principal de notre étude.

Afin d’assurer une meilleurs compréhension des étapes suivies dans la simulation il est
important de rappeler quelques notions de base sur le traitement numérique de I’image.

La notion d’image :

Toute grandeur donnant une information d’intensité 1(X,Y,t) dans I’espace et le

temps est considérée comme une image si on fixe le temps. Elle peut alors ¢étre
représentée par une matrice a deux dimensions dont le nombre de colonnes et de lignes

représentent sa taille ( N, xN y ) . On peut dire que I’image est une surface représentant

la projection d’une source d’intensité (dans notre cas le bord solaire) comme un tableau
de valeurs numériques de cette intensité [35].

Le pixel :

La fonction définissant une simple image est en principe, une fonction continue. Une
image idéale est en effet formée d’une infinité de points géométriques. En revanche, toute
image produite par un systéme physique ne posseéde qu’un nombre fini de régions
distinctes. La photocathode d’une caméra vidéo est une mosaique de récepteurs
photoélectriques en silicium placés cote a cote, au nombre fini (nx p )d’éléments

sensibles (récepteur dit CCD, ou Charge Coupled Device, en frangais, Dispositif a
Transfert de Charge) appelés pixel (abréviation de picture element).
On spécifie alors la valeur de I’intensité contenue dans une image en indiquant pour

chaque pixel (i x j), oui et ] désignent la position ligne—colonne de I’image, et | i,j est

I’intensité recue par ce pixel [35].
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L’échantillonnage de 1’image :

Si la taille physique de 1’objet observé est fixe, sa représentation ou son image peut étre
variable selon I’échantillonnage de cette image. On peut par exemple représenter un
méme objet avec deux images dont le nombre de pixels est différent on verra que celle qui
a le plus grand nombre de pixel est la plus nette, il s’agit 1a donc de la résolution de
I’image obtenue par simulation. Mais dans notre cas ou on doit se mettre dans les
conditions réelles dans lesquelles sont formées les images du bord 1’échantillonnage sera
défini comme la portion angulaire du ciel vue par un pixel du capteur CCD et ne dépend
que de la taille physique du pixel ( longueur xlar geur) et la focale de I’instrument et il
est souvent exprimé en secondes d’arc. L'échantillonnage E (en secondes d'arc par pixel)
est li¢ a la taille du pixel P (en microns) et a la focale F (en mm) de l'instrument par la
formule

E=206xP/F,,

Exemple : a une focale de 2000 mm, 1'échantillonnage sur un capteur KAF-0400 (pixels de
9 microns) est E =206x9/2000=0.93"/ pixel.

La méme formule peut étre utilisée pour déterminer la focale nécessaire pour atteindre un
¢chantillonnage donné :

F. =206xP/E

Cependant les fronts d’ondes arrivant sur la pupille de I’instrument subissent une
diffraction de Fraunhofer ; celle-ci étant circulaire on observe pour des objets ponctuels
des taches d’Airy dans le plan focal, de taille angulaire A/D ce qui correspond en terme
spectral a la fréquence de coupure de I'instrument f,=D/A4  ou D, est le diamétre de la
pupille et A est la longueur d’onde. Selon le théoréme de Nyquist-Shannon, qui stipule
que la fréquence d'échantillonnage d'un signal doit étre égale ou supérieure au double de la
fréquence maximale contenue dans ce signal on a donc une limite d’échantillonnage [22]
[53][15]:

f,22f, = E<E__=4/2D

C’est la valeur maximale qu’on peut donner au pas dans 1’échantillonnage spatial.
En imagerie CCD, comme en photographie, ou la pupille est fixe, ajuster la focale de

l'instrument est de la plus grande importance pour pouvoir travailler avec 1'échantillonnage
le mieux adapté.
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3.1. Simulation du bord solaire sans turbulence
atmosphérique:
Pour cela, on utilise la fonction d’assombrissement centre bord de 1’intensité lumineuse

du soleil le long du rayon R normalisée par rapport a sa valeur au centre qui est définie
selon le modele d’Hestroffer — Magnan par I’équation (2.42) :

Iy (A)=(1—(R/R,)*)*™" 3.1)

avec R@ le rayon moyen du soleil, retenu comme calibration angulaire dans la simulation
du bord solaire.

3.1.1 Construction de I’image du bord solaire :

Parametres de I'objet :

La longueur d’onde A : on prendra comme exemple les longueurs d’onde avec lesquelles
on observe dans le cas des mesurés avec DORaySol ou MISolFA mais cela ne nous
empéche pas de prendre une autre valeur puisque le modele utilisé est valable pour des
longueurs d’ondes variant de 300nm a 2000nm [H&M, PSW, 98]. On présentera quelques
valeurs utiles a notre étude dans ce tableau :

A(nm) (SODISM) (MISoIFA) (DORaySol) (SODISM)
393.37 535.70 548.00 607.00
104
0.5692 0.5183 0.5052 0.4641
D (cm)
9.00 25.40 10.00 9.00
E__("/ pixel
max (/P ) 0.4510 0.2176 0.5655 0.6959

Le paramétre d’H&M & : comme on 1’a déja expliqué ce dernier est obtenu par
interpolation pour la longueur d’onde correspondante :

Le rayon moyenest R, = 960" .
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Parameétres de I'image :
On prend la taille en pixel des images obtenues avec DORaySol et donc :

(N,xN,)=(101x256)

Echantillonnage angulaire de I'image (taille angulaire de chaque pixel) :

Pour cela on a pris en compte la taille réelle du pixel sur la CCD et la focale de
I’instrument. Et en respectant le théoréeme d’échantillonnage on a pour longueur d’onde
d’observation A =548 nm, le diamétre de la pupille d’entrée 10 cm et pour une focale de

I’astrolabe F; =3.5m un échantillonnage angulairedd, = 0.56"dans la direction x, et
d@, =0.74" dans la direction y. La limite imposée par la diffraction dans ce cas la est de

d@_. =0.57" mais dans notre simulation on prendra le méme pas d’échantillonnage dans les

deux directionx ety : dg =d6, =0.4"=0.4x7/180/60/60 rd

bord solaire(D=10cm, ), =548nm,dp=0.5")

profil en intensité du bord solaire
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pixels

Figure (3.1), (a) image du bord obtenu par simulation avec 4 =548 nm,
D=25.4cm, si on prend une coupe de cette image on a le profil en intensité du
bord solaire non perturbé (b)
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3.1.2 Le bord pour différentes longueurs d’ondes :

On voit sur la (figure 3.2) que la fonction d’assombrissement centre bord dépend de la
longueur d’onde a laquelle on fait nos observations; Pour la simulation cela revient a
prendre une valeur de A fixe. Du point de vue théorique on est amené a supposer le cas
monochromatique, par contre pour les mesures expérimentales ou I’on utilise des filtres de
longueurs d’onde qui, aussi parfaits qu’ils soient, laissent passer une bande spectrale de
quelques nanomeétres. Cependant on peut prendre en compte le cas polychromatique dans
notre simulation en ajoutant I’effet du filtre spectral qu’on peut modéliser.

bord().), dg =0.1"
0.35 T T T
2=393.37nm
0.3~ g
A=535.7nm -
A=548nm ~ :
0.25F - .
A=607nm /
0.2+ B
] '/
= 74
0.15 4
0.1t ’ 4
0.05- B
O L L L L L L L L L L
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100
pixels

Figure (3.2) : la représentation donnant le profil en intensité du bord solaire pour
différentes longueurs d’onde.

67



3.1.3 Le bord en fonction de I’échantillonnage :

Avant d’introduire les effets de la pupille et de 1’atmosphére sur le bord solaire on
remarque déja que le choix du pas d’échantillonnage ne peut €tre arbitraire mais de
maniere treés rigoureuse (figure3.3). On verra plus loin que cela doit se faire avec plusieurs
considérations théoriques et expérimentales.

bord pour A=607nm,D=9cm,

0.5+

0.4+

0.3+

I/|0

0.2+

0 20 40 60 80 100 120
pixels

Figure (3.3): dans cette figure on a représenté le bord solaire pour
différentes valeurs de I’échantillonnage.
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3.1.4 Simulation du bord solaire vu a travers la pupille d’un
télescope :

L’observation d’un objet a I’ceil nu ou a travers tout instrument optique introduit un
filtrage ; c’est la réponse du systéme optique et 1’image obtenue est différente de 1’objet
original. Dans les cas les plus simples le passage a travers une pupille comme le cas de
notre ceil ou un télescope va introduire un filtrage qui se traduit par un produit de
convolution de I’image de I’objet par la réponse du systéme qui dans le cas d’une pupille
circulaire sera la tache d’Airy. Pour la simulation cela revient a multiplier chaque point de
notre objet par la tache d’Airy (figure 3.4) :

tache d'Airy(64x64pixels) avec D =10 cm, ) = 548 nm,dg = 0.2"

(a)

effet de la diffraction a travers la pupille sur le bord

0.4 T T T T

0.35- _
bord diffracté o

0.3+ P _

0.25- 0 J
/

0.15
014 [

0.05} /o

/
/

_— |

0 L [, L

0 10 20 30 40 50 60 70 80 90
pixels

(b)
Figure (3.4) : I’image du bord convoluée par la tache d’Airy (a), on remarque I’étalement
du bord a cause de la diffraction due a la pupille et I’apparition du point d’inflexion (b).
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Si on représente I’image du bord aprés son passage a travers la pupille on obtient une
image moins nette (floue) figure (3.5) cela se traduit par 1’apparition du point d’inflexion
sur le profil en intensité figure (3.4) et qui comme on 1’a déja expliqué va définir le bord
solaire de manicre plus explicite. La détermination du bord va dépendre de I’instrument
utilisé en plus de la longueur d’onde a laquelle on va observer.

bord avant la diffraction

bord diffracté par la pupille

Figure (3.5) : cette figure montre I’effet de la pupille qui rend le bord solaire flou
(blurred limb).

Dans la simulation on va garder les mémes paramétres d’entrée caractérisant un
instrument donné tout le long de cette étude, correspondant a des conditions
expérimentales bien déterminées (diamétre de la pupille, longueur d’onde,
¢échantillonnage...etc.). Dans ce qui suit on va se mettre dans le cas des images obtenues au
moyen de DORaySol mais cela ne nous empéche pas d’étendre notre étude aux autres
instruments. Il suffira juste de changer la valeur de ces parameétres.
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3.2. Simulation de la turbulence atmosphérique :

Apres la simulation du bord dans le cas parfait c'est-a-dire comme il devrait étre vu
hors atmosphere et qui sera défini comme étant le bord non perturbé dans ce qui suit.
On va, dans le paragraphe suivant, introduire le filtrage di a la turbulence atmosphérique
afin de quantifier ses effets sur les images du bord.
Cela ce fait en deux étapes importantes : la premiere étant la génération de 1’écran de
phase, la seconde est la convolution qui dépend du cas étudié (isoplanétique ou
anisoplanétique).

3.2.1 Choix de la méthode spectrale :

Sachant que la turbulence atmosphérique dans le cas réel agit comme un écran de phase
qui est a I’origine de la distorsion du front d’onde qui la traverse cela peut étre expliqué de
la fagon suivante : si on met par exemple une lame demi onde sur le chemin d’un front
d’onde celle-ci a pour effet d’introduire un déphasage constant de 7 /2 , de la méme
maniere la couche atmosphérique introduit un déphasage mais qui sera complétement
aléatoire a cause de sa dynamique aléatoire ( variation de I’indice de réfraction dans
I’espace et dans le temps). Cependant son comportement statistique en moyenne obéit a
des modeles établis (Kolmogorov).

On doit déterminer une fonction qui donnera le méme filtrage introduit par la
turbulence ; Cette fonction sera une distribution de nombres quasi aléatoires qui ont les
mémes propriétés statistiques que la grandeur physique correspondante, qui dans notre cas
est la densité spectrale des fluctuations de la phase. On est donc amené a utiliser les
méthodes spectrales de simulation.

Il s’agira de déterminer la variance du spectre des fluctuations de la phase et lui imposer
les contraintes données par le modele théorique de la turbulence atmosphérique, qui dans
notre étude, sera le modéle de Von Karman. Plusieurs méthodes ont été élaborées dans ce
but, La méthode du bruit blanc, la méthode fractale, et la méthode de Nakajima, c’est celle
qu’on utilisera dans notre étude [37].

3.2.2 Méthode de Nakajima :

C’est une méthode qui a été largement utilisée dans le domaine de I’optique adaptative
et plus généralement a I’imagerie astronomique [37] [6].

Définition d’une fonction aléatoire :

Soit I' une variable aléatoire, R(F) la distribution spatiale des fluctuations de la phase. La
transformée de Fourier de cette fonction donnera son spectre :

R(f)=TF[R(F)] (3:2)

C’est une grandeur complexe aléatoire qui peut étre écrite sous la forme :
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R(F)= a(f)exp (@ (7)) (3.3)

Si I’on prend la moyenne statistique de son module au carré :
<F€(F)2>: (|TF [R(F)]|*) (3.4)

Cela nous permet d’utiliser la contrainte imposée par le modéle, c’est dire que cette
moyenne est égale a la densité spectrale de fluctuation de la phase :

<F€ (F)‘2>:W¢(F)

= <‘ A(f)‘2>=w¢(f) (3.5)

On suppose que le module du spectre est une grandeur aléatoire de distribution statistique

gaussienne, donc la variance est la densité spectrale W(p(f ) et on écrit :

()= A (F) = W (T)e (1)

Sachant que G est de variance ¢galea 1 ona:
(. (F)e ()

Détermination de la phase en utilisant la transformé de Fourier inverse :

2>:W¢(F) (3.6)

L’intérét des méthodes spectrales de simulation est la possibilit¢ de retrouver
numériquement la distribution spatiale des fluctuations de la phase a partir de sa densité
spectrale en passant par la transformée de Fourier inverse tel que :

R(F)=TF “[A(f) W, () exp (i@(f))} (3.7)

Pour résoudre cette équation numériquement on utilisera la FFT bidimensionnelle (Fast
Fourier Transform), [37] et cela en passant par les différentes étapes :
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créer une matrice carrée de taille (2" x 2") pour la densité spectrale des fluctuations

de la phase W(p (i, J)) par un tirage aléatoire.

On passe a 1’échantillonnage dans 1’espace de Fourier qui doit satisfaire le
théoréme de Shannon, sachant que le pas fréquentiel Af de la matrice correspond au
pas d’échantillonnage spatial de 1’écran de phase dx. Selon Shannon ce pas est
limité par une valeur maximale :

1

Afmax =<
2dx

on crée deux autres matrice A (i,)) et ®(i,j) de méme taille que W(i,j) en faisant un
tirage de nombres aléatoires réels ayant une distribution gaussienne de variance 1
pour A(i,j) et une distribution statistique uniforme de nombre réels pour ¢(i, j)

entre -2m et 2m.
A partir de certaines considérations mathématiques (interpolation,
symétrisation....etc.) qu’on ne développe pas ici, on passe au calcul de la phase en
utilisant la FFT inverse d’ou I’avantage du modeéle qui est la rapidité de calcul
grace a la FFT.

pour cela on utilise un programme écrit sous MATLAB.

on obtient un écran de phase comme montré dans la figure (3.6) :

écran de phase

Figure (3.6) : la représentation de I’écran de phase a deux dimensions a gauche et a
trois dimension a droite.
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Effet de I’échelle externe de cohérence spatiale Ly :

Afin de retrouver les grandeurs injectées dans la simulation de 1’écran de phase on peut
pour commencer regarder ’effet des échelles limites de cohérence spatiale dans notre cas
on n’a tenu compte que de 1’échelle externe L. Pour cela on va générer un écran de phase
dont la taille doit étre assez grande de I’ordre de L, pour voir son comportement.

On considére maintenant Af le pas d’échantillonnage dans I’espace des fréquences et Ly la
taille de I’écran de phase, pour tenir compte de la partie basses fréquences du spectre de la
phase, Af doit étre pris trés petit de sorte a avoir L, > L, . D’un autre coté, pour ne pas
perdre les informations hautes fréquences, le pas d’échantillonnage sur 1’écran de phase
dx = A /L, doit rester petit devant le paramétre de Fried r, qui nous donne la

dégradation aux petites €chelles de turbulence.

r0:3cm,x:548nm et dx=0.8cm
100

L. =2m
50 ) ° 1
o
. VAR ‘
g NN // ” \\ W/A/l/\ ™\ SN a 7
§ o N p W - Vad ”\»\M A -
< - N WA~ W
a J
50 J
_100 L L L L
0 2 4 6 8

x(m)

100

phase(rd)

-100 | | | |
0 2 4 6 8

x(m)

Figure (3.7) : Dans cette figure on représente la phase en prenant
Un écran de taille égale a 8m avec un pas choisi pour une matrice de (1024x1024)
Egal adx =0.8cm . Pour Ly=2 et 10m, les écrans de phase correspondants représentés
respectivement en haut et en bas on peut voir que le basculement (tilt) varie en
fonction de I’échelle externe.
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Sur la figure (3.7) on peut voir que pour une longueur d’onde de 548nm la forme globale
de I’écran de phase dépend de la valeur de 1’échelle externe. Celle ci définie la taille
maximale pour laquelle I’écran de phase reste cohérent dans ’espace. Et cela doit étre pris
en compte dans notre simulation.

L’autre grandeur qui a une grande influence sur la forme de I’écran est comme le montre la
figure (3.7) le paramétre de Fried qu’on a pris égale a 1y = 3cm ce qui correspond a une
forte turbulence.

Pour I’écran de phase représenté sur la figure (3.8, haut) on a pris rp = 8cm qui est assez
grand par rapport a notre échantillonnage spatial dx ce qui nous a permis de mieux voir le
comportement en haute fréquence. On remarque aussi une meilleure cohérence spatiale de
I’écran de phase, figure 3.8, bas) :

r0=80m, A=548nm et dx=0.8cm
10

\/ ja L0:2m
5r- “/Nw ~ /J “\A A =
VW ST W
2 /A / Y N S
@ L - \ / /]
@ 0 A N \ A o =
_g SVl v/ \‘ / W, o \ A
' . 5/ A ‘\g R
51 v \ ENUVVASVARY I
\
10 | | | |
0 2 4 6 8

30

phase(rd)

.10 | | | |
0 2 4 6 8

x(m)

Figure (3.8): I’ courbe en haut montre le comportement haute fréquence pour
Lo =2m qui est plus visible dans le cas r, =8cm>>dx la courbe (en bas) montre que

pour Lo =8mon a un tilt peu variable.
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rD:Ecm,?u:EdEnm et dx=0.8cm

Figure (3.9) : Représentation a trois dimension de I’écran de phase dans les deux
cas Lo =2m et 10m. On vois que plus I’échelle externe est grande plus la
forme de I’écran est lisse.
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3.3. La construction de la réponse impulsionnelle (PSF)
pupille- atmosphere :

C’est I’¢étape la plus importante de notre simulation ou on doit préciser certains points
cruciaux comme [’altitude de la couche atmosphérique considérée, le pas
d’échantillonnage sur I’écran de phase sur la pupille ainsi que sur 1’objet, cela va dépendre
s’il y’ a isoplanétisme ou non.

Comme on I’a déja expliqué théoriquement I’image du bord perturbé est le résultat d’un
produit de convolution de I’image non perturbé avec la PSF pupille- atmosphére une fois
déterminée suivant les étapes suivantes :

3.3.1 Echantillonnage :

Pour la pupille on prend N, = 64 pixels, pour I’écran de phase on prend une matrice plus
grande que celle de 1’objet pour réduire I’effet de bord dans la convolution (dans notre cas
on a pris 512 pixels pour une couche se trouvant a une hauteur h).

En ce qui concerne 1’échantillonnage a cause de la limite imposée par la diffraction on a
sur le bord:

dg, =A/L" =A/N, dx
donc le pas sur la pupille est donné par :

dx=1/N, d6,

La PSF pupille atmosphére sera donnée par le produit de 1’amplitude complexe
w(X) =exp(—i@p(X)) (ou @(X) est une composante de 1’écran de phase dans une direction x

donnée) et la fonction de pupille P(x), celle-ci est la méme quelles que soient les

coordonnées du point objet. On prendra le méme échantillonnage dx sur I’écran de phase et
la pupille qui sera le pas sur la PSF (figure3.10).

Matrice pupille

.\ dx

Matrice phase

Figure (3.10) : un schéma pour montrer les différentes étapes suivies dans la
construction de la PSF par simulation
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3.3.2 Cas anisoplanétique :

Chaque onde lumineuse venant d’un point du plan objet situé¢ dans une directiondé,
donné, va produire une PSF=PSF(d#, ) associée a cette dernic¢re . Sachant que I’onde va

traverser une partie bien déterminée de 1’écran de phase qui différe selon cette direction.
Deux ondes issues de deux points du méme objet étendu, ne vont pas forcement traverser la
méme turbulence. En terme de simulation cela revient a faire une projection de la pupille
sur I’écran de phase dans la direction d’observation du point objet (figure 3.11). Pour
reconstruire 1’objet on procedera a un décalage dr de la projection de la pupille sur I’écran
de sorte a suivre tous les points formant notre objet, figure (3.12). Pour une couche
atmosphérique se trouvant a une altitude h, le décalage correspond adr =hdé, il doit étre

choisi de sorte a voir le centre de la pupille passer de sa position initiale X, = n,dx sur
I’écran de phase a la position x = X, —hdé,, qui doit correspondre & un nombre entier de
pixels X = ndx . Cela nous donnera la condition sur le choix de la hauteur :

n,dx—hdég, = ndx

déo

. P 1 ’,‘"’( . PZ

dr

A ;,.";

Turbulence localisée en
altitude

do;

v © Turbulence localisée au sol

Pupille

Figure (3.11) : schéma montrant la relation entre le pas d’échantillonnage, le
décalage de la pupille sur I’écran de phase et la hauteur de la couche de
turbulence.
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Figure (3.12) : dr
le décalage de la pupille

sur I’écran de phase dans T = |
le cas anisoplanetique.

3.3.3 Cas isoplanetique :

C’est le cas ou I’on suppose que toutes les ondes lumineuses issues des points formants
I’objet traversent la méme turbulence ce qui correspond, dans le cas réel, a une turbulence
localisée au sol (h=0). La PSF obtenue sera indépendante de la direction d’observation, ce
qui revient dans la simulation & multiplier la matrice donnant le bord par la méme PSF.

Dans ce qui suit on va supposer I’isoplanétisme pour simplifier notre étude. La PSF
obtenue est représentée sur la figure (3.13), c’est une figue de speckle qui, comme on I’a
déja expliqué, correspond a la réponse impulsionnelle du systéme atmosphere — pupille.

repanse impulsionnelle du systeme pupille-atmosphére

pixel
141

pixel

pixel

Figure (3.13) : figure de speckles qui représente la PSF pupille atmosphére en
prenant : ro= 1cm, A =548nm etdd, =0.2".
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3.4 Image du bord perturbé :

bord affecté par la turbulence atmospherique(ro=2cm,Lo=5m,x=548nm et D=10cm)

Figure (3.14) a: image du bord perturbé ou I’on voit I’effet de la turbulence qui rend
I’image tres floue dans le cas isoplanétique.

0.4

bord perturbé

bord non perturbé

0.3

0.25

11
o]
o
N

T

0.15

0.1

0 | | | [ | | | | |
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100

pixel
Figure (3.14) b : Dans cette figure on représente le profil en intensité du bord (une
coupe de notre image)
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On remarque que la convolution du bord non perturbé par la PSF pupille atmosphere,
introduit un étalement de la zone autour du point d’inflexion. En d’autres termes, en
présence de turbulence atmosphérique, il est difficile de parler d’un bord solaire comme il
a été défini précédemment (par le point d’inflexion) figure (3.14), puisque sa position
varie de maniere aléatoire. D’un autre coté cette variation de la position étant directement
liée a la turbulence elle nous renseigne sur les caractéristiques de celle-ci. La figure (3.15)
montre qu’effectivement, la forme du bord dépend de la force de turbulence donnée par la
valeur de r1y.

bord pour plusieurs valeurs de Ty
0.4 T T T

r =0.5cm
o

0.35

0.3~

0.25

0.15-

0.1

0.05 -

oL | . — I I I I I I
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100

pixel
Figure (3.15) : pour Lo fixe on fait varier la valeur de ry et on voit
I’effet sur la forme du bord.

Pour des valeurs de ry allant de 0.5cm (forte turbulence) a 20cm qui, dans notre cas, est
une valeur limite. Comme le montre la figure on est ramené au cas d’un bord non perturbé
(absence de turbulence) ; ceci peut étre pris comme une validation de la simulation.

Ces images du bord perturbé, sont construites en partant des valeurs de grandeurs
caractérisant la turbulence qui sont supposées connues I,,L, et C’ et que I’on a injectées

dans la simulation, cela a permis de voir I’effet de chaque paramétre sur la forme du bord
de manicre générale. L’intérét de la simulation est de trouver le moyen de remonter a ces
valeurs en ayant recours a d’autres outils ; c’est le cas des images réelles ou 1’on ignore
completement la valeur de ces grandeurs. L’un des moyens qu’on peut penser a utiliser
est d’étudier la forme du bord perturbé, son étalement et sa variation en courte et longue
pose, en utilisant les expressions €tablies dans les chapitres précédents.

Dans cette étude je vais m’intéresser au parametre de Fried. L’effet de 1’échelle externe
n’est visible que pour des écrans de phase trés grands, or dans notre cas la taille de la PSF
est assez petite devant 1’échelle de cohérence spatiale qu’on prendra fixe de valeur
moyenne ¢égale a Sm. J’ai utilisé différentes méthodes qui reposent toutes sur le méme
principe, calculer 1y et le comparer avec la valeur injectée dans le modele.
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3.5. Déduction du parametre de Fried :

3.5.1 La variance théorique des fluctuations de I’angle
d’arrivee :

Avant de développer les différentes méthodes qui donnent la valeur du paramétre de
Fried, on détermine d’abord la valeur théorique de la variance des fluctuations de I’angle
d’arrivée ; celle-ci étant la grandeur qu’on va mesurer. Comme on I’a vu dans le chapitre
précedent la relation liant la variance au parameétre de Fried est donnée par I’équation
(2.32) et tenant compte de 1’équation (1.50) on écrit :

2
2J,(x D)

(zfD) cos(zAhf7)"  (3.8)

oo ~11/6
o, =10.3827cos™ yIdth(h)I df.f3[f2 +LLJ
0 0

Dans notre étude, on suppose que 1’observation se fait dans la direction zénithale y =0et
la turbulence est prise au sol (h=0). En introduisant le paramétre de Fried on trouve:

oo -11/6 2
c2=0.0716 A°r>" j df .f*| f2 f L 23,(zD) (3.9)
« 0 L, (7 D)

comme cette intégrale n’a pas de solution analytique, on la résout numériquement. On
aura pour chaque valeur de r,,L et D la variance correspondante donnée par le modele

théorique utilisé, c'est-a-dire, le model de Von Karman.
Résolution numérique de I’integrale :

On reprend 1’équation (3.9) et on écrit :

cl=0.0716 A°r,””1(D,L,) (3.10)

avece

I(LO,D):jG(f,D,LO)df
0

La solution numérique de cette intégrale dépend de 1’échelle externe et du diametre de la
pupille. On représente dans le tableau suivant les valeurs de cette intégrale en fonction de
LoetD:
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pm 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0

L(m)

1 1.6197 0.7528 0.4178 0.2532 0.1626 0.1092 0.0760 0.0546 0.0402 0.0304
2 22695 1.2856 0.8472 0.5975 0.4389 0.3316 0.2559 0.2009 0.1600 0.1291
3 2.6097 1.5942 1.1230 0.8422 0.6550 0.5220 0.4234 0.3483 0.2897 0.2432
4 2.8299 1.8013 1.3158 1.0204 0.8189 0.6724 0.5612 0.4742 0.4048 0.3484
5 2.9885 1.9533 1.4601 1.1567 0.9472 0.7928 0.6739 0.5797 0.5033 0.4403
6 3.1104 2.0713 1.5736 1.2653 1.0508 0.8914 0.7675 0.6685 0.5874 0.5199
7 32082 21667 1.6661 1.3546 1.1368 0.9739 0.8467 0.7443 0.6599 0.5892
8 32893 2.2461 1.7434 14297 1.2096 1.0443 0.9147 0.8098 0.7231 0.6500
9 3.3579 2.3136 1.8095 1.4942 1.2723 1.1053 0.9739 0.8672 0.7787 0.7038
10 3.4172 23720 1.8668 1.5503 1.3272 1.1589 1.0261 0.9180 0.8281 0.7518
11 3.4690 24232 1.9172 15998 1.3758 1.2064 1.0725 0.9634 0.8723 0.7949
12 35150 24687 1.9621 1.6440 1.4191 1.2489 1.1142 1.0042 0.9123 0.8340
13 35562 2.5095 2.0024 1.6837 1.4582 1.2874 1.1520 1.0413 0.9486 0.8696
14 35934 25463 2.0388 1.7197 1.4937 1.3223 1.1863 1.0750 0.9818 0.9022
15 36272 25799 2.0720 17525 1.5261 1.3542 1.2178 1.1061 1.0123 0.9322
16 3.6581 2.6106 2.1025 1.7826 1.5558 1.3836 1.2468 1.1346 1.0405 0.9599
17 3.6866 2.6388 2.1305 1.8104 1.5833 1.4108 1.2737 1.1611 1.0666 0.9857
18 3.7129 2.6650 2.1565 1.8361 1.6088 1.4360 1.2986 1.1857 1.0909 1.0097
19 37373 26893 2.1806 1.8600 1.6325 1.4595 1.3218 1.2087 1.1136 1.0321
20 37601 27119 22031 1.8824 1.6547 14814 1.3435 1.2302 1.1349 1.0532

representation de lintégrale numerique iDL )
4.

integrale(r )
ra
i

Dim)

Figure (3.16): Représentation des valeurs de I’intégrale 1(D, L) obtenues numériquement.
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En fixant la valeur de Lo =5m, on calcule cette intégrale pour différentes valeurs du
diamétre D. On détermine une fonction d’approximation du type exponentiel qui nous
donne comme le montre la figure (3.17) une bonne approximation aux valeurs numériques
de cette intégrale ; cette fonction est donnée par:

G(D) =aexp(bD)+cexp(dD)

avece ©
a= 3.128 ,b=-9.012,c=192 et d= -1.626

3.5

integrale(m'll 3)
NS
N (62}

=
o

0.5

0 | | | | |
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

D(m)

Figure (3.17) : la figure montre la bonne approximation des valeurs
numeriques par la fonction exponentielle

De cette courbe on peut obtenir par interpolation, la valeur numérique de I’intégrale et
donc de la variance théorique pour n’importe quelle valeur de D. On peut aussi calculer
cette intégrale pour d’autres valeurs de L et établir la formule empirique correspondante,
ainsi pour chaque valeur de Ly on a les coefficients a, b, ¢ et d qui définissent la fonction
d’approximation et la variance théorique correspondante. Dans notre étude on ne
s’intéresse qu’ a une seule valeur de Lo (Sm ) et du diamétre D (0.1m) on prendra la valeur
de I’intégrale correspondante qui est | =2.9058 m3,
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Et pour faire la comparaison, on donne aussi la valeur de la variance en utilisant
I’expression de la densité spectrale donnée dans le modele de Kolmogorov ou I’on prend
I’échelle externe infinie, équation (2.33) et (2.36), La variance théorique es donnée en
fonction de rg dans le tableau suivant :

1o (m) szolmgorov (pixelz) GzVon Karman (pixelz)
0.0050 198.8664 116.8712
0.0100 62.6390 36.8121
0.0150 31.8683 18.7286
0.0200 19.7300 11.5951
0.0250 13.6023 7.9939
0.0300 10.0379 5.8991
0.0350 7.7636 4.5626
0.0400 6.2146 3.6522
0.0450 5.1069 3.0013
0.0500 4.2844 2.5179
0.0550 3.6552 2.1481
0.0600 3.1617 1.8581
0.0650 2.7669 1.6261
0.0700 2.4454 1.4371
0.0750 2.1798 1.2810
0.0800 1.9575 1.1504
0.0850 1.7693 1.0398
0.0900 1.6086 0.9453
0.0950 1.4700 0.8639
0.1000 1.3495 0.7931
0.1050 1.2441 0.7312
0.1100 1.1513 0.6766
0.1150 1.0691 0.6283
0.1200 0.9959 0.5853
0.1250 0.9304 0.5468
0.1300 0.8715 0.5122
0.1350 0.8184 0.4810
0.1400 0.7702 0.4527
0.1450 0.7265 0.4270
0.1500 0.6866 0.4035
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200 variance théorique(D=10cm, L, = 5m 3=548nm,d6=0.4")
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Figure (3.18) : Variance des fluctuations de I’angles d’arrivée calculée dans les deux
cas d’un spectre de Kolmogorov et celui de Von Karman, pour différentes valeurs de
I'o (en haut en échelle linéaire et en bas logarithmique ).
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Sur la (figure 3.18) on constate que la valeur de la variance des fluctuations de 1’angle
d’arrivée, n’est pas la méme en comparant les deux expressions de la densité¢ de phase
(Kolmogorov et Von Karman). Pour tenir compte de ’effet de 1’échelle externe dans le
calcul de la variance, on utilise celle qui est donnée par Von Karman dans tout ce qui suit.
La variance théorique est prise dans ce cas la en nombre de pixels donc on doit préciser le
pas d’échantillonnage pris sur les images ; ces résultats sont obtenus pourdd = 0.4" .

Dans le paragraphe (2.2), on a parlé des principaux effets de la turbulence
atmosphérique, en plus de la diffraction a travers la pupille de I’instrument d’observation.
En effet, on peut distinguer deux phénomenes au niveau du bord solaire. Si on considére
les réponses impulsionnelles affectant le bord, celles-ci sont des figures de speckles qui
sont aussi affectées par une agitation aléatoire. La position du bord étant déterminée par le
point d’inflexion, elle est affectée par cette agitation qui se présente sous forme de
mouvement aléatoire dans les deux directions, perpendiculaire et paralléle au bord. C’est
ce qu’on a définit par I’équation(2.36) donnant la variance des fluctuations de ’angle
d’arrivée. L autre effet est di a la forme instantanée de chaque PSF, d’ou 1’étalement du
bord. Pour une turbulence donnée, on peut séparer ces deux effets en précisant que le
premier est systématique (chaque point du bord va étre éclaté en une figure de speckle
qu’on appellera I’étalement instantané) puis on a cette forme de speckle qui change
aléatoirement d’un instant a 1’autre, (calculer la position du photocentre de chaque
distribution en intensité donnant ces speckles, montre une fluctuation de ce dernier), c’est
un phénomeéne aléatoire. Au bout de quelques instants, ces fluctuations instantanées vont
s’empiler sur une seule image pour donner une forme moyenne. C’est ces deux effets
qu’on va utiliser pour déterminer le paramétre de Fried.

3.5.2 Extraction du parametre de Fried sur les images du bord
solaire :

Toujours dans le paragraphe (2.2) on a établit la relation qui permet de remonter aux
parametres caractérisants la turbulence atmosphérique qui en est responsable. Dans cette
partie on va déterminer le parameétre de Fried, en étudiant ces deux phénoménes que sont
I’étalement et 1’agitation du bord solaire.

On commence d’abord par étudier 1’agitation sur le bord et en extraire la valeur de ry. On
utilise donc la relation liant le parametre de Fried a la variance des fluctuations d’AA
donnée par 1’équation (2.36).
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3.5.3 Etude du phénomeéne d’agitation :

Dans la simulation, calculer 1’agitation de la PSF donne les fluctuations de I’AA. En
déterminant le photocentre de la PSF, et calculer sa variance sur une série d’images de
PSF courtes poses (200 images instantanées), puis vérifier si on retrouve la méme agitation
sur des images du bord affecté par ces mémes PSF.

Fluctuations de 1I’Angle d’arrivée (AA) données par 1’agitation de la
PSF:

Pour calculer 1’agitation sur les PSF on génére une série d’images de speckles dont on
calcule la position du photocentre sur chacune d’elles. On passe ensuite a une étude
unidimensionnelle de I’agitation sur les PSF puisque sur le limbe on ne prend en compte
que I’agitation dans la direction perpendiculaire au bord. On prend une colonne de chaque
speckle (une coupe transversale), celle-ci elle est approximée a une gaussienne (figure
3.19).

Afin de calculer le photocentre de la PSF on peut procéder par plusieurs manieres, le calcul
du photocentre en utilisant la formule mathématique qui définit les coordonnées du
photocentre d’une fonction donnée y=f(x) par :

xpczjxf(x)df/jf(x)df.

Yo, =jy f (x)df /jf(x)df.

Dans notre cas on utilise 1’ajustement gaussien et le photo-centre de chaque PSF est
donné directement par les coefficients de la fonction de gauss.
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Figure (3.19) : image d’une coupe de la tache d’Airy (en haut) et celle de la PSF
(en bas) et I’ajustement avec une somme de 3 gaussiennes . Dans cet exemple ol on a
pris ro=2cm, on localise le photocentre de la PSF : P=33pixels et celui de la tache
d’Airy a Py=34.14 ceci montre I’effet de la turbulence atmosphérique sur la position
du photocentre de notre PSF.
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On refait cette opération sur toutes les images pour différentes valeurs de ry et on note
les résultats dans le tableau suivant :

O (Pixel?) rhe(m)

116.8758
36.8135
18.7293
11.5955

7.9942
5.8994
4.5627
3.6524
3.0014
2.5180
2.1481
1.8582
1.6262
1.4372
1.2811
1.1504
1.0398
0.9454
0.8639
0.7931
0.7312
0.6767
0.6283
0.5853
0.5468
0.5122
0.4809
0.4526
0.4269
0.4035

0.0050
0.0100
0.0150
0.0200
0.0250
0.0300
0.0350
0.0400
0.0450
0.0500
0.0550
0.0600
0.0650
0.0700
0.0750
0.0800
0.0850
0.0900
0.0950
0.1000
0.1050
0.1100
0.1150
0.1200
0.1250
0.1300
0.1350
0.1400
0.1450
0.1500

o

148.8999
35.8590
20.0224

9.7973
7.8867
4.9832
3.5129
2.5781
2.4517
2.1241
1.6254
1.3232
1.2945
0.8529
0.9853
0.7726
0.8227
0.5586
0.6060
0.4491
0.4483
0.4606
0.4214
0.3820
0.3394
0.2830
0.2753
0.3133
0.2623
0.2445

ca(pixel®) rett(m)

0.0044
0.0104
0.0146
0.0225
0.0256
0.0338
0.0417
0.0501
0.0516
0.0563
0.0662
0.0748
0.0758
0.0974
0.0894
0.1034
0.0995
0.1256
0.1196
0.1432
0.1433
0.1409
0.1486
0.1577
0.1693
0.1888
0.1920
0.1776
0.1976
0.2061
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Figure (3.20) : représentation de la variance des fluctuations du photocentre de la PSF
(en haut) et la valeur de rq calculé par cette méthode (en bas).
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On remarque sur cette figure que les variances obtenues par cette méthode sont plus
proches des valeurs théoriques en particulier pour ry petit.

On remarque aussi un écart entres les valeurs théoriques et celles du photo-centre mais
qui n’est, & priori, pas proportionnel a la valeur de 1y, on en discutera plus loin.

Interprétation : Ces résultats sont importants car en réalité le mouvement du photocentre
de la PSF est a I’origine de I’agitation dans le plan image. Dans un cas idéal les deux
courbes donnant la variance théorique et celle des fluctuations du photocentre doivent étre
confondues quelque soit la valeur de 1y, or la forme de la PSF joue un rdle important dans
la position de son photocentre. Comme on I’a déja expliqué, la PSF constitue une
distribution en intensité ayant la forme d’une tiche de taille moyenne proportionnelle a
A /1, et se composant de structures fines de taille proportionnelle a4/ D (figure3.21), dont

le nombre sera donné par le rapport D/r,. Cependant si I est petit, cas d’une grande
turbulence, la PSF est plus étalée que dans le cas des faibles turbulences (1, grand), ou la

forme de la PSF se rapproche de la tache d’Airy. Sachant que cette derni¢re constitue la
limite de résolution, donc on ne peut suivre le mouvement du photocentre a I’intérieur de
cette tiche, (perte d’information en haute fréquence), d’ou la sous-estimation de la
variance pour les faibles turbulences. En plus de ¢a, on a les erreurs statistiques (la
génération de composantes aléatoires donnant 1’écran de phase, 1’échantillonnage de
I’écran de phase...etc.), ce qui explique le décalage entre ces deux courbes. Dans notre
cas ’approche est assez satisfaisante on peut prendre ce résultat comme étant une
validation de cette méthode. Dans la suite des calculs, on prendra I’agitation de la PSF
comme origine des fluctuations d’AA sur les images du bord solaire.

rD=1cm

rD=1D|:m

Figure (3.21) : cette figure montre I’importance de la forme du speckle dans
la localisation du photocentre. Cependant pour une grande turbulence le point
P, va se déplacer d’une distance supérieure a la structure fine (1/D) c’est ce
mouvement qui sera comptabilisé dans le calcul de la variance alors que le
point P, va se mouvoir sur une distance inférieure a cette structure fine qui va
étre masqué
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Conclusion :

Les résultats présentés ci dessus portant sur I’étude statistique des fluctuations d’angle
d’arrivée qui correspond, selon la théorie (paragraphe2.2), a la variation aléatoire de la
phase donnée par la PSF (figure de speckle), montrent qu’effectivement l’agitation,
moyennée sur la pupille, d’un point objet est donnée par 1’agitation du photocentre de la
PSF (grandeur calculée), et permet de retrouver 1’évolution angulaire instantanée de la
phase (grandeur injectée).

Aussi j’ai montré le role que joue la taille de la pupille d’entrée dans le calcul des
variances en concluant que pour les grandes turbulences (1o petit), on a une bonne approche
des valeurs injectées et mesurées, alors que pour les faibles turbulences on note une sous
estimation de ces variances c'est-a-dire 1’agitation dans ces conditions sera masquée par la
diffraction sur la pupille.

Ces résultats sont importants car ils nous permettent de dire, en se plagcant dans des cas
réalistes, ou les mesures expérimentales sont souvent affectées par de grandes turbulences
atmosphériques et en vue de chiffrer cette turbulence. Il est plus intéressent de prendre de
petits diametres. Par exemple, si on prend une pupille de diamétre D dans des conditions
de turbulence donnée par rp on a n le nombre de structures fines de la PSF est donné par
D/t =n-= E% donc pour une turbulence deux fois plus importante il suffit de prendre un
diamétre deux fois plus petit pour la calculer.

Une fois établit et calculée la grandeur caractérisant la turbulence atmosphérique, on essaie
de la retrouver sur les images du bord solaire affecté par cette turbulence.

3.5.4 Agitation du bord solaire :

On utilise deux méthodes, la premicre consiste en 1’étude statistique du point d’inflexion,
dans la deuxiéme on suit le photo- centre de la dérivée du bord, ce choix est expliqué dans
le paragraphe suivant.

Etude statistique du point d’inflexion :

Afin de calculer I’agitation du bord perturbé, avec cette méthode, on prend une seule ligne
du bord (une coupe) on obtient une courbe en intensité dont le point d’inflexion représente
le bord.

En premier lieu, on génere des bords non perturbés a une dimension puis on convolue par
la PSF & une dimension, puisque on ne calcul que 1’agitation unidimensionnelle.

Cette opération est répétée pour différentes valeurs de rp (200 bords instantanés pour
chaque valeur de ry).

- on prend la dérivée premicre du bord perturbé.

- on localise I’abscisse du maximum de cette dérivée premiere noté Pmax.

- on prend la dérivée seconde de ce bord ou I’on choisisse un intervalle autour de Pmax
entre les deux extremums.
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- on ajuste sur cet intervalle, dans notre cas, c’est 1’ajustement cubique (polynome de
troisiéme degré) qui semble le plus adéquat.

- la position du point d’inflexion correspond au passage par zéro de la courbe d’ajustement
- si on ajuste tous ces points par une parabole, sur toutes les lignes du bord on peut
reconstituer le contour déterminant le bord solaire mais ceci n’est pas le but de notre étude.

0.5 i 0.03
0.4
5 0.02
= 03 3
- 5
02 0.01
0.1
0 0
0 20 0
x10° x10°
5 5 fit cubique
NX
S o 0
o~
o
-5 5
0 20 40 60 80 100 1 2 3 4 5

pixel pixel

Figure (3.22) : ro=4cm le point d’inflexion est localisé a Py =50.3034 pixels

Ainsi pour une turbulence donnée, on a la variation de la position du point d’inflexion
d’une image a I’autre.

fluctuation du pt ‘inflexion r =4cm
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Figure (3.23) : fluctuation de la position du point d’inflexion
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L’évolution du point d’inflexion sur les deux cents images présente des fluctuations
spatiales, de variance o c’est la grandeur qu’on calcule est utilise dans la détermination de

IO

(M) o (pvel’) o (pbel) T;™ (M)

0.0104 35.8590 34.1056 0.0105
0.0146 20.0224 21.2494 0.0139
0.0225 9.7973 10.5344 0.0212
0.0256 7.8867 8.8174 0.0236
0.0338 4.9832 5.1720 0.0325
0.0417 3.5129 3.6523 0.0400
0.0501 2.5781 2.8800 0.0461
0.0516 2.4517 2.7327 0.0476
0.0563 2.1241 2.2950 0.0529
0.0662 1.6254 1.6432 0.0646
0.0748 1.3232 1.2795 0.0751
0.0758 1.2945 1.3827 0.0717
0.0974 0.8529 1.0397 0.0850
0.0894 0.9853 1.0187 0.0861
0.1034 0.7726 0.8399 0.0967
0.0995 0.8227 0.7900 0.1003
0.1256 0.5586 0.5437 0.1255

0.1196 0.6060 0.6078 0.1174

0.1432 0.4491 0.4500 0.1405

0.1433 0.4483 0.4297 0.1445

0.1409 0.4606 0.4937 0.1330

0.1486 0.4214 0.4866 0.1341

0.1577 0.3820 0.3684 0.1585
0.1693 0.3394 0.3352 0.1677
0.1888 0.2830 0.2853 0.1847
0.1920 0.2753 0.2686 0.1915
0.1776 0.3133 0.3096 0.1759
0.1976 0.2623 0.2514 0.1993
0.2061 0.2445 0.2313 0.2095
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Figure (3.24) : (haut) , figure donnant la variance du point d’inflexion en fonction
de la turbulence donnée par le ry de la PSF, (bas) valeur de ry calculé a partir de
la variance du pont d’inflexion et comparé a celui déduit de I’agitation sur la PSF.
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On remarque de cette figure que les variances obtenues par cette méthode sont plus
proches des valeurs calculées sur la PSF.

Conclusion :

Cette méthode nous permet de retrouver 1’agitation imposée par la turbulence, cela reste
vrai dans le cas idéal, c'est-a-dire un bord non bruité, isoplanétique...etc., alors que le
probléme que peut poser cette méthode c’est que la localisation d’un seul point de I’ image
(comme le point d’inflexion) basée sur la dérivation du bord est trés sensible au bruit.

L’expérience a montré que dans le traitement de signal, dériver un signal bruité ne fera
qu’augmenter ce bruit, ce qui peut méme engendrer la perte de toute I’information
contenue dans ce signal. Chose qui nous ait amener a chercher une autre méthode qui ne
repose pas sur le suivi d’un seul point mais d’un mouvement d’ensemble de points qui
peuvent nous donner I’information recherchée. Naturellement on penserait au photocentre
comme on I’a fait pour la figure de la PSF mais en calculant le photocentre de la dérivée du
bord au lieu de celui du bord, car connaissant les propriétés du produit de convolution qui
stipulent :

Si on définit deux fonctions F et G, le produit de convolution de ces deux fonction nous
donne une fonction H tel que :

H=F®G (3.11)
Si on dérive la fonction Hon a :

H=F®G=F®G' (3.12)

Si F est une fonction échelon (Heaviside) dont la dérivée est la fonction de Dirac alors on
écrit :

H'=F®G=068GC (3.13)
La fonction de Dirac est I’élément neutre du produit de convolution donc on aura :
H'=G

En revenant maintenant au bord affecté par la turbulence B(x), on a déja établit que ce
dernier est obtenu en faisant la convolution d’un bord non perturbé I(x) avec la PSF:

B(x) = 1(X) ® PSF(x) (3.14)
ou I(x) c’est la fonction d’assombrissement centre bord.

dans cette méthode on considére que I(x) est approximativement une fonction Heaviside
donc on peut écrire :

B'(X) = 5(X) ® PSF (x) = PSF ()
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Dans cette approximation la dérivée du bord perturbé donne directement la PSF et le calcul
de Dagitation du photocentre de cette dérivée nous donne I’agitation de la PSF
(Fluctuations de 1’angle d’arrivée).

Etude statistique du photo- centre de la dérivée du bord :

Dans cette partie on prend la dérivée du bord perturbé (1dimension), sur laquelle on
calcule le photocentre. Le probléme pour cette méthode, a cause de la forme de la dérivée
du bord, dont I’intensité a ’intérieur du bord est non nulle, nous oblige a faire un
seuillage de la fonction pour calculer I’intégrale le long du bord qui détermine la position
du photocentre, et comme on peut le remarquer sur la figure (3.25) la dérivée du bord est
non symétrique par rapport au maximum, en plus, le seuillage va dépendre de I’intensité de
chaque image ce qui n’est pas pratique en programmation. Alors pour une raison de
simplification je fais un ajustement gaussien de la dérivé du bord, cela permet, non
seulement de faire une symétrisation, mais aussi d’avoir directement le photocentre par
les coefficients de la courbe d’ajustement, qui dans notre cas est une fonction composée de
trois gaussiennes, c’est celle qui semble la mieux adaptée a la forme de la dérivé du bord
figure (3.25). On peut ajuster la dérivée avec une seule gaussienne, mais dans ce cas la on
prend en compte d’avantage, la partie étalée de la dérivée du bord qui est due a
I’assombrissement, alors que dans le cas ou on prend trois gaussiennes cet ajustement va
séparer la partie étalée de la premicre gaussienne celle qui contient le maximum
d’information sur la PSF. Donc c’est sur celle-ci qu’on calcule la position du photocentre.

0.16

derivé du bord n.p

courbe d'ajustement

7
o
o
o
@
T

L L L L L L
o 5 10 15 20 25 30 35 40
sec darc

0.014

derivé du bord pert.

courbe d'ajustement

o

n

0.006

0.002

o L L L = L I 7\7\"!'*7
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sec d'arc

Figure (3.25) : avec I’approximation du bord a un heavyside, on suppose que
la dérivée du bord nous donne la PSF.
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On applique cette méthode pour différentes valeurs de rp, on note les résultats obtenus dans

le tableau suivant :

r* (m) oo (Pixel’) o, (pixel®)

148.8999
35.8590
20.0224

9.7973
7.8867
4.9832
3.5129
2.5781
2.4517
2.1241
1.6254
1.3232
1.2945
0.8529
0.9853
0.7726
0.8227
0.5586
0.6060
0.4491
0.4483
0.4606
0.4214
0.3820
0.3394
0.2830
0.2753
0.3133
0.2623
0.2445

0.0044
0.0104
0.0146
0.0225
0.0256
0.0338
0.0417
0.0501
0.0516
0.0563
0.0662
0.0748
0.0758
0.0974
0.0894
0.1034
0.0995
0.1256
0.1196
0.1432
0.1433
0.1409
0.1486
0.1577
0.1693
0.1888
0.1920
0.1776
0.1976
0.2061

149.2439
38.1997
23.0703
10.9917

9.5604
6.2055
3.8731
3.0328
3.0361
2.5043
2.0638
1.6160
1.7169
1.2533
1.3149
1.1309
0.9592
0.7492
0.9646
0.6927
0.5881
0.8040
0.5909
0.5847
0.5710
0.5504
0.3764
0.5634
0.4269
0.4211

i (m)

0.0044
0.0100
0.0134
0.0210
0.0229
0.0296
0.0392
0.0454
0.0454
0.0510
0.0573
0.0664
0.0641
0.0773
0.0751
0.0823
0.0908
0.1052
0.0905
0.1103
0.1217
0.1010
0.1214
0.1222
0.1239
0.1267
0.1591
0.1250
0.1475
0.1487
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calcul de la wariance du photocentre de |a derivée du bord.
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Figure (3.26) : valeurs de la variance des fluctuations du photocentre de la dérivée du
bord en fonction de ry (haut) et les valeurs du parameétre de Fried calculé a partir de ces
variances(bas).
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les résultats ainsi présentés dans la figure (3.26), montrent que pour une grande
turbulence, 1’agitation calculée a partir du mouvement du photocentre de la dérivée du
bord, se rapproche assez bien de celle donnée par le mouvement de la PSF, alors que
pour les faibles turbulences, on note un décalage qui se creuse a mesure que la valeur
de rp augmente.

Conclusion :

On peut penser, a priori, que le décalage est dii au fait d’utiliser des ajustements
(gaussiennes) sur les dérivées du bord, mais cela aurait affecté tous les bords et quelque
soit la valeur de rp; or comme on le voit ce n’est pas le cas, on peut le vérifier en utilisant
d’autres ajustements ou ne pas utiliser du tout. Ceci par contre peut étre expliqué par le fait
d’approximer le bord solaire a un Heaviside. Ces résultats montrent qu’effectivement cette
approximation reste valable, tant que la turbulence est assez importante pour masquer
I’effet d’assombrissement que présente le bord solaire. Cela explique pourquoi I’agitation
sur le bord est inférieure a celle retrouvée sur la PSF pour la méme turbulence (lorsque 1o
est grand). Autrement dit pour les faibles turbulences, la dérivée du bord ne peut plus étre
approximée a la PSF mais a une fonction plus étendue figure (3.27).

Bord (assombrissement centre —bord)

Heaviside
9 0 0u g B 1 111 1 ml 02104]06]08 [09]1.0
Convolution
Convolution PSF
2 2 2
PSF
2D 2
0 0 0 0 0 2 14 6 6 6 |4 2 m.G 141 24 3.6] 46] 54 3.8]2.0
Dérivation Dérivation
oflo ooz 2T2Jo o[ oo -0.40.811.210.40
PSF F = PSF

Figure (3,27) : Schéma illustrant le principe du produit de convolution pour une meilleur
compréhension de ce qui se passe lors de la convolution de deux fonctions en particulier,
fonctions d’intensité ou images qui sont : le bord solaire et la PSF auxquelles on a fait une
dérivation comme le veut la méthode de calcul du photocentre. On montre aussi la
convolution d’un Heaviside avec la méme PSF afin de comparer les résultats.

Comme on peut le constater sur ce schéma : contrairement a un Heaviside la convolution
d’un bord ayant un profil d’assombrissement par la PSF ne donne pas, apres dérivation,
la PSF mais une fonction F différente, plus étalée et dont I’intensité semble étre atténuée ,
bien évidemment sous I’effet de I’assombrissement.
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On a vu, bien que de maniére qualitative, 1’effet de 1’assombrissement centre bord sur le
filtrage introduit par la PSF (pupille- atmosphere), celle-ci va donc étaler plus le bord q’un
Heaviside. Si maintenant on considére I’anisoplanétisme, ou chaque point du bord va étre
affecté par une PSF différente ceci va, bien entendu, accentuer cet effet.

Une fois connue, la raison pour laquelle I’agitation est sous estimée, dans le cas des
faibles turbulences. On peut se poser la question sur la possibilit¢ de corriger sur les
images du bord perturbé cet effet, qui est 1’assombrissement centre bord. Avant de

répondre a cette question, dans la partie suivante, on rappelle quelques propriétés du
produit de convolution utiles a notre étude.

3.5.5 Agitation du bord convolué (correction de
I’assombrissement) :

Voici quelques rappels utiles sur le produit de convolution qu’on présente sans
démonstration : Soient deux fonction F et G, le produit de convolution de ces deux
fonction H est donné par :

H=F®G=G®F
Le produit de convolution est donc commutatif.
Si on considere le produit de convolution de trois fonction on a :
ER(F®G)=(E®RF)®G
Le produit de convolution est associatif.
E®@F+bG)=a(E®F)+b(E®QG)

C’est la propriété de la distribution sur 1’addition et la linéarité.
F®o=F

La fonction de Dirac est I’élément neutre du produit de convolution et si on a :
F®E=0

alors E est I’¢élément inverse par convolution de F.

La dérivée du produit de convolution : comme on 1’a déja rappelé dans le paragraphe
(3.5.4) (équation(3.12)) est donnée par :

d(F®G)=dF ®G = F ®dG
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La transformée de Fourier : ’'une des propriétés importantes du produit de convolution est
sa transformée de Fourier, qui se présente en une simple multiplication de fonctions, ce qui
simplifie beaucoup I’étude. D’ailleurs cette propriété est souvent utilisée dans les
traitements de signal.

E=F®G=E=FxG (3.15)

A

avec ( ) représente la transformée de Fourier. On note aussi que cela reste valable
pour la transformée de Fourier inverse.

Nous allons voir dans cette partie comment on peut utiliser ces propriétés pour s’affranchir
de l’effet d’assombrissement centre bord sur les images du bord affectées par la PSF
pupille - atmosphere.

Le bord, non perturbé, par définition est une fonction d’intensité qu’on notera I(x), (a une
dimension) et dont le profil est donné par 1’assombrissement centre bord. Le bord perturbé
est obtenu par la convolution de cette fonction I(x) par la PSF a une dimension, qu’on
notera P(x), on écrit alors :

B(X) = 1(x)® P(x)
Si on passe a la dérivée on obtient :

dB(x) _ di(x)

i ix & P(x) # P(X)

La dérivée de la fonction I(X) est une fonction non symétrique et qui ne s’annule pas a
cause de 1’assombrissement centre bord. Le but de notre étude, dans cette partie, c’est de
trouver une fonction de fagon a obtenir, aprés convolution et dérivation, la fonction de
Dirac. Si on note cette fonction C(x) on écrit :
CX)®B(X)=C(X)®(1(x)®P(x)) (3.16)

En utilisant 1’associativité du produit de convolution on a :

C(X)®B(x)=(C(X)®1(x))®P(x)
C(x) est choisi de maniére a avoir :

C(X)®I1(x)=H.S (Heaviside)

en faisant la dérivation on aura :

d _d
&[ B(X) ® C(x) ]_dx[ 1()®C(x) |®P(x) (3.17)
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sachant que la dérivée du Heaviside est la fonction de Dirac alors :

%[ BOX)®C(X) |=5(X)®P(x)=P(x) (3.18)

Donc la dérivée du bord B(x) convolué par la fonction C(x) donne la PSF. Donc, calculer
I’agitation sur le bord convolué, permet de retrouver I’agitation calculée sur la PSF.
Maintenant pour déterminer la fonction C(x) on passe a la transformée de Fourier tel que :

CX)®I(x)=H.S =C(f)x1(f)=H.S(f)

donc : C(f)=H.S(f)/1(f)
pour retrouver la fonction C(x) il suffit de faire la transformée de Fourier inverse :
CoO=TF'[ (HS(f)/ ((f) ] (3.19)

De cette maniére on a définit la fonction qui corrige 1’effet d’assombrissement centre
bord, qu’on applique sur les images perturbées utilisées dans la méthode précédente. Puis
on compare les résultats obtenus.

Etude statistique du photo- centre de la dérivée du bord convolué :

En suivant la méme méthode précédente, on calcule la variance des fluctuations du
photocentre mais cette fois ci sur la dérivée du bord convolué qu’on note B, :

B, (X) = B(X) ® C(X) (3.20)

Dans la simulation numérique, il faut attirer I’attention sur certaines précautions de
programmation, en effet, dans MATLAB, la convolution numérique de signaux s’effectue
a I’aide de la commande « conv. ». Cette fonction effectue la convolution discrete entre
deux vecteurs d’entrée. Pour une utilisation correcte de cette commande il faut savoir que
lorsque 1’on effectue une convolution en pas d’échantillonnage discret, MATLAB,
considére deux vecteurs d’indices [1, n] et [1,m] en entrée (1 pour dire un vecteur colonne
de taille n ,respectivement, m), et rend en sortie un vecteur d’indices[1, m+n-1] , donc pour
garder la méme dimension du vecteur d’entrée on est souvent appelé a tronquer le signale
de sortie. Ceci requiert des précautions supplémentaires si on veut pas perdre les
informations contenues dans ce signal. Ajouter a cela, la routine ne tient pas compte des
positions respectives de ces trois signaux (entrée et sortie) sur 1’axe des abscisses, d’ou le
décalage du signal aprés convolution, c’est a nous de déterminer la position du signal de
sortie en examinant celui d’entrée.

Dans le cas particulier, d’une convolution de deux fonctions polynomiales, la convolution
numérique de ces deux fonctions, revient a faire leur multiplication. En conséquence, la
deconvolution de fonction polynomiale est donnée par la division de ces deux fonctions.
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Voici présentés les résultats obtenus dans le tableau suivant : on y trouve aussi a titre
de comparaison ceux de la méthode précédente.

ong (pixel®) 1™

148.8999
35.8590
20.0224

9.7973
7.8867
4.9832
3.5129
2.5781
2.4517
2.1241
1.6254
1.3232
1.2945
0.8529
0.9853
0.7726
0.8227
0.5586
0.6060
0.4491
0.4483
0.4606
0.4214
0.3820
0.3394
0.2830
0.2753
0.3133
0.2623
0.2445

0.0044
0.0104
0.0146
0.0225
0.0256
0.0338
0.0417
0.0501
0.0516
0.0563
0.0662
0.0748
0.0758
0.0974
0.0894
0.1034
0.0995
0.1256
0.1196
0.1432
0.1433
0.1409
0.1486
0.1577
0.1693
0.1888
0.1920
0.1776
0.1976
0.2061

O (PEI") 1

149.2439
38.1997
23.0703
10.9917

9.5604
6.2055
3.8731
3.0328
3.0361
2.5043
2.0638
1.6160
1.7169
1.2533
1.3149
1.1309
0.9592
0.7492
0.9646
0.6927
0.5881
0.8040
0.5909
0.5847
0.5710
0.5504
0.3764
0.5634
0.4269
0.4211

0.0044
0.0100
0.0134
0.0210
0.0229
0.0296
0.0392
0.0454
0.0454
0.0510
0.0573
0.0664
0.0641

0.0773
0.0751

0.0823
0.0908
0.1052
0.0905
0.1103
0.1217
0.1010
0.1214
0.1222
0.1239
0.1267
0.1591

0.1250
0.1475
0.1487

ooy (PIXEI)

144.6970
38.4553
22.0441
10.7061

8.5027
5.5600
3.7618
3.0035
2.5914
2.3632
1.7264
1.4303
1.3703
0.9147
1.0915
0.8619
0.8681
0.6011
0.7509
0.4816
0.4850
0.4961
0.4515
0.4116
0.3665
0.3062
0.2960
0.3390
0.2828
0.2660

b.conv

=p1

0.0045
0.0099
0.0138
0.0214
0.0245
0.0316
0.0400
0.0458
0.0500
0.0529
0.0637
0.0714
0.0733
0.0934
0.0840
0.0968
0.0964
0.1202
0.1051
0.1373
0.1366
0.1348
0.1426
0.1508
0.1617
0.1802
0.1838
0.1695
0.1889
0.1960
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Figure (3,28) : (haut) représentation de la variance du photocentre calculé sur le bord
avec et sans assombrissement centre bord pour chaque valeur de ro, (bas) : la valeur de
ro calculée dans chaque cas en comparant avec celui calculé sur la PSF.
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On remarque que le décalage entre les variances calculées sur le bord et ceux de la
PSF a disparu, et les valeurs de ry calculées par cette méthode coincident assez
bien avec celles données par 1’agitation de la PSF.

Conclusion :

Ce résultat permet d’abord de vérifier qu’effectivement, 1’assombrissement centre bord est
responsable de la sous-estimation des variances sur le bord comparer a ceux de la PSF. Le
deuxiéme point qui est un résultat important ¢’est que, en appliquant la méthode expliquée
ci haut, on a pu corriger cet effet et retrouver toute I’information concernant la PSF
contenue dans le bord perturbé, ceci ce présente comme une sorte de deconvolution de
’effet d’assombrissement sur un bord solaire . En terme de programmation cela nous évite
de faire une quelconque symétrisation de la dérivée du bord ou encore le seuillage.

Et pour finir on doit attirer I’attention sur le fait que cette deconvolution est indépendante
de la PSF. Donc elle peut étre utilisée quelque soit les conditions de turbulence. Ce qui est
en soit un résultats trés important car cela ouvre une voie sur I’exploitation des images du
bord solaire pour caractériser la turbulence atmosphérique. Une voie qui a été souvent
évitée a cause de I’effet d’assombrissement centre bord.

Dans cette partie de la simulation j’ai parlé du phénomene de 1’agitation des images du
bord solaire, et je suis arrivée a la conclusion sur ce qu’offre ce phénoméne comme moyen
pour remonter au caractére de la turbulence atmosphérique qui en est responsable. Nous
allons dans ce qui suit, parler de ’autre effet causé par la turbulence sur des images du
bord solaire mais en long temps de pose ce phénomeéne est 1’étalement.

3.5.6 Calcul de I’étalement sur le bord :

Comme on la déja expliqué dans le paragraphe (2.2.4), le phénoméne d’étalement peut
étre utilisé pour remonter a la valeur de r.

Donc dans la construction de ’image affectée par la PSF, si on considére que 1’ objet est
une fonction Heaviside alors, la dérivée du bord convolué donne directement la PSF ; ce
qui permet de déduire ses caractéristiques. Or on sait maintenant que cette approximation a
ses limites alors on utilise, des images du bord avec et sans assombrissement centre bord.
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La PSF en long temps de pose :

Tout d’abord il faut rappeler que I’étalement est un phénomene qui apparait dans le cas
d’image longue pose. Dans la simulation, Toujours pour vérifier la validité de cette
méthode, on calcule d’abord I’étalement sur une source ponctuelle, autrement dit, sur la
PSF dans le cas d’une image longue pose qu’on notera PSFj,. Celle-ci sera
schématiquement donnée par une accumulation d’un nombre fini de PSF instantanées.
Donc, on génére une série d’images de ces PSF instantanées, 200 images, cela est suffisant
pour avoir une distribution en intensité continue, ou les structures fines propres a chaque
speckle ont disparu, on obtient une seule image pour chaque valeur de 1y, qui est la figure
de la PSFy, représentée sur la figure (3.29).

D=10cm,2=548nm, dp=0.4" et r0=3.5r:m
T T

T
PSF longue pose
PSF instantanée | |

0.9+

0.8+

0.6

1/ I0

0.5+

0.4+

0.3+

0.2+

0.1+

— |
20 25 30

0] 5
1 T
PSF,
0.9 ajustement gaussien | |
0.8+ B
0.7+ B
0.6 B
= 05F i
0.4+ 4
0.3 R
0.2+ B
0.1- B
0 . | . |
0 5 10 15 20 25 30

sec darc

Figure (3.29) : Représentation d’une coupe de la PSF instantanée avec celle obtenue en
longue pose (haut), ajustement de la PSF, par une gaussienne (en bas)comme on peut le
constater la largeur a mi-hauteur de la courbe d’ajustement est la méme que celle de la
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Le bord solaire en long temps de pose :

Sachant qu’on est toujours dans le cas isoplanétique et par analogie au cas d’une image
du bord instantanée, on peut définir I’image d’un bord longue pose par un produit de
convolution du bord non perturbé avec la réponse impulsionnelle longue pose (PSFy,).

B, (X) = 1(X)® P, (X)

Comme pour 1’agitation, on calcule 1’étalement sur le bord en faisant la dérivée, on obtient

une fonction dont la forme se rapproche de celle donnée par la PSFy,. Dans les deux cas,
avec et sans assombrissement centre bord. Puis on fait un ajustement gaussien comme
présenté sur la figure (3.30).

D=10cm, r0=3.5cm , A=548nm et d p=0.4"

derivée du bord

derivée du bord conv 4

ajustement gaussien

— — — — ajustement gaussien

dary)

— . L — L
0 5 10 15 20 25 30 35 40
sec d'arc

Figure (3.30) : représentation de la dérivée du bord obtenu en long temps de pose,
dans les deux cas: avec (en rouge et ajustement gaussien en vert) et sans
assombrissement centre bord (en bleu et son ajustement gaussien en violet).

On calcule la largeur a mi hauteur (FWHM). D’ou D'intérét d’utiliser des ajustements
gaussiens. Sachant que la fonction de gausse a la densité de probabilité qui obéit a la loi

normale :

—1(zze)?

1
f(:rj= T2

ou u estlamoyenne et o est I’écart type.
La FWHM (Full width at half maximum) est donné par I’expression suivante :

FWHM =2.21n(2) o ~ 2.3548 ¢
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Relation entre FWHM et le paramétre de Fried :

Si on considére que I’échelle externe de la turbulence atmosphérique Lo, est trés grande
devant les dimensions de la pupille D<<L,, la PSF longue pose va dépendre de la
cohérence spatiale caractérisant la turbulence atmosphérique par son parametre de Fried et
de la taille de la pupille, si celle-ci est trées grande devant ry de sorte que le nombre de
structures fines formant la PSF instantanée n=D/rj soit grand, alors on peut dire dans ce cas
la, que la forme de la PSF longue pose correspondante dépend uniquement de la
turbulence. Ceci se traduit par 1’obtention d’une tdche remplie et continue, de diamétre
proportionnel a 1/rp (les structures fines de diameétre proportionnel a 1/D ont
complétement disparu). La largeur a mi hauteur de cette tache est liée au parametre de
Fried, parla relation obtenue numériquement dans le model de Kolmogorov
(équation(2.21)). C’est cette formule qu’on utilise pour déterminer le ry. Aussi on utilisera
cette dernicre, dans le calcul de la largeur a mi hauteur de la dérivée du bord longue pose,
avec et sans assombrissement. Les résultats obtenus sont présentés dans le tableau suivant :

M) i) g ety g

0.0050 25.7807 0.0043 22.3315 0.0049 24.0360 0.0046
0.0100 11.1376 0.0099 14.8195 0.0074 11.7808 0.0094
0.0150 7.6004 0.0145 6.3569 0.0174 7.9903 0.0138
0.0200 5.1896 0.0213 8.6832 0.0127 5.3719 0.0205
0.0250 4.2018 0.0263 4.5508 0.0242 4.3221 0.0255
0.0300 3.8059 0.0290 7.8842 0.0140 3.8908 0.0284
0.0350 3.1343 0.0352 6.9168 0.0159 3.1706 0.0348
0.0400 2.8367 0.0389 3.2006 0.0345 2.8655 0.0385
0.0450 2.7655 0.0399 5.8726 0.0188 2.7958 0.0395
0.0500 2.5201 0.0438 5.7044 0.0193 2.5415 0.0434
0.0550 2.4612 0.0448 2.3862 0.0462 2.4750 0.0446
0.0600 2.2715 0.0486 2.2553 0.0489 2.2687 0.0486
0.0650 2.1661 0.0509 2.1578 0.0511 2.1602 0.0511
0.0700 2.0759 0.0531 2.0656 0.0534 2.0743 0.0532
0.0750 1.9786 0.0558 1.9786 0.0558 1.9549 0.0564
0.0800 1.9726 0.0559 1.9862 0.0555 1.9600 0.0563
0.0850 1.9695 0.0560 2.0035 0.0551 1.9479 0.0566
0.0900 1.8822 0.0586 1.9144 0.0576 1.8651 0.0591
0.0950 1.8437 0.0598 1.8926 0.0583 1.8193 0.0606
0.1000 1.8153 0.0608 1.8674 0.0591 1.7927 0.0615
0.1050 1.8083 0.0610 1.8589 0.0593 1.7861 0.0618
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calcul de I'etalement sur la psf et le bord(D=10cm et 3=548nm)
30 T T T

psf
5L | * bord _
bord conv

\ ffffff tache d'Airy

20

15 \+ _

fwhm(sec d' arc)
P

|
0 0.02 0.04 0.06 0.08 0.1 0.12
ri(m)

Figure (3.31) : représentation de la largeur & mi hauteur de la PSFy, (bleu), sur la dérivée
du bord longue pose avec assombrissement (rouge) , sans assombrissement (vert) et celle
de la tache d’Airy qui correspond au cas d’une absence totale la de turbulence(noir
pointillé).

calcul de r. sur le bard en longtemps de pase

a
I:|12 T T T T T
o psf

01k + bord |

N Y:}{ ._.'
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Figure (3.32) : calcul des valeur de ro a partir de la FWHM sur la PSFy, et la dérivée du
bord longue pose et comparaison avec les valeur de ry injecté dans le modéle (donné par
la droite y=x).
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Figure (3.33) : représentation des valeur de ry calculé en fonction de celui donné par la
FWHM de la PSF longue pose.

La figure (3.31) et (3.32) montrent, que la FWHM calculée sur la PSFy, et le ro qui
en découle, correspond a la valeur injectée dans la simulation jusqu’a ce que cette
valeur se rapproche de la taille du diameétre de la pupille ou on note une saturation
ce qui est prévu par la théorie ou la FWHM est donnée dans ce cas limite par
I’équation(2.22).

Comme on peut le constater sur la figure (3.31) la FWHM calculée sur la PSF,
tend a une valeur limite pour les faible turbulences cette limite correspond comme
on peut le voir sur cette figure par la FWHM donnée d’une tache d’Airy. C’est la
limite de résolution instrumentale dans le cas idéal (absence de turbulence optique)
elle traduit le fait qu’a cause de la diffraction on ne peut avoir une image d’une
source ponctuelle avec une taille plus petit a cette limite. D’ou I’intérét d’utiliser de
grands télescopes.

Dans la figure (3.33) ou I’on compare entre les valeurs de 1y calculé de 1’étalement
de la PSFj, qu’on prend comme valeur référence et sur la dérivée du bord, on voit
que calculé sur le bord, on obtient des valeurs trés différentes par rapport a celle
calculé sur la PSF par contre si on calcule I’étalement sur le bord corrigé de 1’effet
d’assombrissement et bien on retrouve exactement les valeurs obtenues de ry sur la
PSFy,
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Conclusion:

Ces résultats nous menent a dire, qu’effectivement, 1’étalement du bord peut étre utilisé
pour remonter au parameétre chiffrant la turbulence optique. Cette méthode est limitée par
la taille de la pupille, qui doit étre trés grande par rapport au parametre de Fried rp . Mais
on peut dire que ces résultats sont assez satisfaisants, en comparant la valeur de 1
retrouvée sur le bord solaire, et celle calculée sur la PSFj,. On a 1a une méthode qui
semble étre adéquate, tant qu’on respecte la condition de validité donnée par D>>r1,. Il
suffit donc, de prendre de grandes pupilles pour calculer les faibles turbulences.

3.5.7 Discussion et comparaison des méthodes :

Apres avoir expliquer les differentes méthodes utilisées, dans le but de calculer le
parametre de Fried, j’ai présenté les résultats, dont j’ai discuté I’efficacité et aussi de la
faiblesse. Je fais un récapitulatif de tout ce qui a été dit sur ces differentes méthodes, et
fais une comparaison des résultats obtenus.

On a étudié¢ en premier, le phénomene de 1’agitation du bord solaire induit par la
turbulence atmosphérique. En calculant les fluctuations du point d’inflexion on a montré
que cela permet de retrouver la quantité de turbulence responsable de cette agitation.
Mais cela reste vrai, seulement, dans le cas idéal ou I’on ignore 1’anisoplanétisme, le
bruit, le polychromatisme...etc. J’ai proposé de calculer les fluctuations du photocentre
de la dérivée du bord, qui a donné de bon résultats pour les fortes turbulences, mais des
que I’on atteint les moyennes, voir faibles turbulences, on perd considérablement de
I’information sur ’agitation, qui est donnée par le photocentre de la PSF calculée a part.
J’ai mis en évidence l’assombrissement centre bord, comme cause de ce décalage.
Sachant modéliser I’effet d’assombrissement, qui n’est rien d’autre que, la fonction
donnant le profil en intensité¢ du bord non perturbé ; alors j’ai construit par convolution
une fonction qui, appliquée a toute image perturbée, donne le cas idéal d’un bord solide
(Heaviside) ; et ce quelque soit I’énergie de la turbulence optique, d’ou I’efficacité de
cette méthode. Ainsi, nous évitons de faire de quelconques symétrisations ou seuillage,
auxquelles ont recours certaines méthodes faites dans ce sens 1a, mais qui n’ont pas été
aussi tranchantes. Or les résultats obtenus dans ce cas 1a, sont assez satisfaisants. Ensuite
je suis passée a I’étude de 1’autre phénomene, affectant les images du bord en long temps
de pose, I’étalement. Une étude qui s’avere trés fructueuse, puisque elle permet de
remonter au parametre de Fried, méme si cela reste limité au cas ou ry<<D. Malgré cela,
rien ne nous empéche d’avoir une estimation correcte de la turbulence atmosphérique en
longue pose.
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Conclusion :

J’ai présent¢ dans les deux premiers chapitres de ce mémoire, consacrés a des
définitions et rappels sur I’optique atmosphérique, la problématique de la formation de
I’image a travers la turbulence atmosphérique, en particulier en astronomie et I’intérét
d’étudier le bord solaire. Ensuite dans le troisieme chapitre je me suis attardée a étudier
les deux principaux phénomenes, observés dans le plan image d’un télescope qui sont ,
I’agitation et 1’étalement causés par la turbulence optique. La simulation fiit notre
principal outil pour extraire ses deux effets sur un bord synthétisé ; en utilisant plusieurs
méthodes dont les résultats nous permettent de conclure, qu’effectivement ces deux
effets, étudi¢ séparément, nous offrent le moyen de remonter, au moins, a un des
parametres chiffrant la turbulence atmosphérique : c’est le parameétre de Fried. Alors les
deux effets combinés, donnent deux équations dont 1'une (I’étalement), dépend
uniquement de ry et 'autre dépendant de ry et Ly ’échelle externe de la turbulence
atmosphérique (I’agitation ou les fluctuations de I’angle d’arrivée). Donc la possibilité de
déterminer un deuxiéme paramétre qui est Ly, méme si cela n’est pas I’objet de notre
étude, reste faisable.

La simulation montre que ces effets sont difficiles a mettre en évidence a cause de
I’assombrissement centre bord de I’intensité qu’il présente. Chose qu’on peut éviter si on
prend un Heaviside comme objet. C’est la raison pour laquelle plusieurs méthodes
expérimentales utilisent le bord lunaire pour étudier I’effet de la turbulence
atmosphérique. Mais comme on 1’a bien expliqué dans les premiers chapitres, la
turbulence dépend énormément des variations de températures et du temps de
I’observation, donc si on arrive a €tablir un profil de turbulence la nuit en utilisant une
¢toile (c’est le cas du DIMM) ou le bord lunaire, alors qu’en est il le jour, ou le seul astre
observable est le soleil. J’ai alors propos¢ une méthode qui permet de s’en affranchir en
corrigeant de I’assombrissement. L’étude statistique de la position du bord solaire acquis
avec de courts temps de pose et de son étalement obtenus avec des images en longs temps
de pose, m’a permis d’obtenir la formulation d’une méthode d’estimation du paramétre
de Fried. Cependant, plusieurs tentatives ont ¢été faites pour contourner cette
problématique qu’est 1’assombrissement centre bord ; mais le résultat reste non
convaincant. Alors j’ai proposé la méthode du bord convolué par une fonction que j’ai
définit et qui a pour effet de corriger I’assombrissement. Une méthode qui a, non
seulement, donné des résultats satisfaisants mais qui peut €tre utilisée sur des images
réelles.
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Perspectives :

« Sa e, c'wa/t comme une
ne pas Jo/e/z/a/w féqzumﬁvg/w »

Cette ¢tude a été faite dans le cas le plus simple, or en se plagant dans des cas plus
réalistes, nous somme obligés de prendre en compte plusieurs aspects, considérés jusque
la, non existants tel que 1’anisoplanétisme, le polychromatisme, le bruit thermique et
photonique ainsi que I’évolution temporelle de la turbulence tous ces aspects, pouvant
étre modélisés et ajoutés comme contraintes ou filtrage. Ce qui constitue en gros, le
cheminements des étapes a suivre apres cette étude avant de passer a ’exploitation des
images réelles du bord solaire, pour la détermination des paramétre caractérisants la
turbulence atmosphérique. Enfin, cette méthode sera testée sur des images réelles du bord
solaire obtenues au moyen de 1’instrument MISolFA mis en place récemment (avril2007)
au plateau de Calern (Observatoire de la Cote d’Azur, Nice, France).

Des développements de modéles de turbulence dans le cas d’interférométrie (multi
télescope) a grandes bases sont prévus. Ceci rentre dans le cadre des techniques de la
Haute Résolution Angulaire (HRA) qui prend une grande importance dans les projets des
télescopes monolithiques de plus de 30metres (ELT). Ainsi D’extension de ces modeles
aux grandes échelles, I’étude de 1’évolution temporelle de la turbulence et le calcul de
ses parametres caractéristiques en utilisant, simultanément, les moniteurs de test des sites
(GSM, DIMM.....) et les interférometres (VLTI), permet d’établir des profiles plus
affinés de la turbulence atmosphérique et donc une optimisation des observations en
HRA.
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Annexe :

Rappels sur la diffraction :

» L’équation d’Helmotz :

(V2 + k») U=0 avec UP,t)= |UP,t)|exp.[-jo(P)]. (1)
Représente I’amplitude complexe d’une onde monochromatique a un point P et a
linstant t, @(P) = 2zv t la phase k = 27414 =2mvic, toute perturbation optique

monochromatique qui se propage dans I’espace libre doit obéir a cette équation .

> Le théoréme de Green :

JIf(GV2U -UV2G) = [[s(G(0U/on) —U(6G/on)) ds.

c’est le fondement essentiel de la théorie scalaire de la diffraction .

» Le théoréme intégral de Helmotz- Kirchhof : si on prend un point Py et S une surface
fermée arbitraire entourant P, la valeur de G en un point arbitraire P; est donnée pour
une onde sphérique d’amplitude unité se propageant du point Py vers P; par :

G(P1) = exp.(jkrm)/rm (2)
qui doit ,donc obéir a 1’équation

(V2 + k%) G=0.
Si on applique la formule de Green on aura :
U(Py) = (1/4m) [ + (G(0U/6n) —U(6G/on)) ds 3)
2. : surface d’une ouverture dans un plan opaque ou un écran équivalent.
» Principe de Huygens- Fresnel : si on se met dans le cas ou la distance ro;de 1’ouverture

au point d’observation est plus grande que la longueur d’onde (ro; >>A ) on aura
comme approximation :

U(Poy) = (1/4m) I s (exp.(jkro1)/ro; )(OU/On —jkUcos(n.ro; ))ds 4
en supposant que I’ouverture est éclairée par 1’onde sphérique d’expression :
U(P1) = A exp.(jkra1)/12

provenant d’un point source situé¢ en P, a la distance r;;du point P; ,si 1; >>A alors on
peut écrire :
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UPo) = (A4N) JIs [ exp(k(roi+rai)/roi+rar)]  [(cos (N.ror) - cos(N.rz1))/2] ds  (5)
c’est la formule de Fresnel — Kirchhof qu’on peut écrire sous forme:
U(Po) = (A/jA) [l U(Py) . (exp(jkron)/ror  ds (6)

U’(Py) = (1/j0) [A (exp(jkr21))/121] [(cos (N.Fo1 )- cos(N.F21))/2]

Py

HPI /
Pz/

C’est le principe de Huygens. On peut alors, interpréter ces expressions , en disant que le
champ produit en Py provient d’une infinit¢ de sources ponctuelles « secondaires » ,
fictives situées sur I’ouverture méme, en prend , par raison de simplification le facteur
d’obliquité Y2(cos(N.rpp)- cos(N.ry;)) égaleal .

Pour la suite il est important de se rendre compte que le principe de Huygens — Fresnel

exprimer par cette équation n’est rien d’autre en réalité qu’une intégrale de superposition
,pour préciser ce point de vue , nous pouvons réécrire 1’équation sous la forme :

U(Py) = [[x h(Po ,P1) U(Py) ds @)

Avec h(Py,P;)=(1/jA) (exp(jkro1))/ro1 , la fonction de pondération .

» Approximation de Fraunhofer :

Si en reprend I’équation (3.21) qui donne I’amplitude de I’onde diffractée sur le plan image
au point Py (x¢,y0) s’écrit donc :

U(x0,y0) =[J'x h(x0.x1 , yo,y1) U(x1,¥1) dxo dyo (8)
h(Xo,Xl , YO,YI) = (1/_]7\,) (exp(jkrm))/rm
Comme U(x;,y;) est identiquement nulle en dehors de I’ouverture 2, on pourra intégrer a
I’infini:
U(x0,Y0) =Jf = h(x0.x1 , yo,y1) U(x1,y1) dxi dyi )

Les approximations seront donc fondées sur I’hypothése que I’on se situ trés loin par
rapport a I’objet observé, si 1’on considere la propagation se faisant dans la direction des z
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croissants cela revient a dire que z doit étre trés grands devant la dimension de I’ouverture
2. alors, on va confondre ro; avec z tel que :

h(xo.x1 , yo,y1) = (1/j4) (exp(kroi))/z .

on remarque que la valeur de ro; dans I’exposant ne peut étre simplement remplacée par z
car les erreurs seront multiplier par un grand nombre k .

si on écrit :
roi= [z + (xo-x1)” + (yory1)’]"?
=z [1H((xox1)/2)" + ((yo-y1)/2)"]"?
qu’on développe sous forme : (1+b)"* =1+ b2 - b8 +.....
on aura

ro1= z [1+1/2((xo-x1)/2)* + 1/2((yo-y1)/Z)*].

Avec la condition restrictive sur le changement de z pour que la phase maximale soit
inférieur a 1 rad tel que z >> % k(x12 + ylz)max on a ¢établit ’approximation de
Fraunhofer se qui permet d’écrire :

U(xo,y0) = (exp.jkz Jexp.[j(k/2z)(xo" + yo')]
-2 Uxyn) exp.[-jQu/Az)(xoxi+yoy)dx; dy.

Pour les ondes lumineuses, les conditions exigées dans cette approximation, et qui est

donnée par Fraunhofer, donne pour une longueur d’onde de 6000A (rouge) et une
ouverture de largeur 2,5 cm , une distance d’observation z qui doit satisfaire a z >>1600m,
néanmoins, ces conditions sont remplies dans le cas des observations astronomiques .

» Le passage au spectre angulaire (Transformations de Fourier) :

On peut aussi formuler la théorie scalaire de diffraction sous une forme qui ressemble
beaucoup a la théorie des filtres linéaires .comme nous le verrons , si on effectue la
transformation de Fourier sur la distribution du champ complexe dans un plan quelconque,
(XY) par exemple, on aura pour une source monochromatique 1’amplitude complexe ,qui
se propage dans la direction des z croissant U(x,y,0), nous allons calculer le champ

résultant U(x,y,z) qui apparait en un second point Py de coordonnées (x,y,z) . Dans le plan
XY la fonction U posséde une transformée de Fourier « bidimensionnelle » définie par :

Ao(ffy) ==l - " U(x,y,0) exp [-j2n(fix +£,y)] dx dy.
Et donc la transformation inverse nous donne :
U(x,y,0)=/f L, Ao(fo.fy) exp [j2n(fix +yy)] dfx dfy

Or on sait que ’amplitude complexe d’une onde plane d’amplitude unité se propageant
dans une direction des cosinus directeurs (o,f3,y) s écrit :
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B(a,B,y)= expl jn/A)(xotyptzy )] 5 v = (1-0>-p)"?

Donc D’expression exp [j2n(fix +fyy)] peut étre considérée dans le plan z=0 ,comme
I’expression d’une onde plane se propageant dans la direction des cosinus directeurs :

a=Af, B=Af, ety=(1-Af)*-(Af)")"?

ou f,.f, représentent les fréquences angulaires (ont la dimension inverse d’un angle donné
par rad™). La fonction Ao(fy.fy)est appelée spectre angulaire de la perturbation .

» Un systeme linéaire : pour lequel les grandeurs de sortie sont relier a ceux de 1’entrée
par une relation exprimée en intégrale (9) dite de superposition ou h sera dans le cas ou
I’entrée du systéme est une fonction delta , la réponse impulsionnelle du systéme . les
systémes optiques sont des systémes linéaires et invariants dans 1’espace ,si 1’on
considere I’isoplanétisme ,1’expression (9) devient dans ce cas 1a :

U(x0,y0) =Jf - h(xo-x1 , yo-y1) U(x1,y1) dx; dy; (10)
Qui est connue sous le nom du produit convolutif.

» Le produit de convolution et la corrélation : de deux fonctions h et g en générale sont
définit par :

g ® h=/drg(t-7) h(1) (11)
et

corr(g,h)=[ dtg(t+1) h(1) (12)

Le théoréme de Convolution et de corrélation : la convolution de deux fonction est
équivalent au produit de leurs transformées de Fourier :

¢ ®h = G(fHH() et corr(gh)ye G(HHH'(f) (13)
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	  C’est dans ce contexte que des études basées sur l’analyse des variations observées dans les mesures du diamètre, sont menées par notre équipe et qu’une expérience sera mise en place à l’Observatoire de Tamanrasset pour fonctionner en parallèle avec la mission spatiale Picard. Cette expérience est développée pour fournir, également, la mesure des paramètres qui qualifient les conditions d’observation aux moment précis de la mesure du diamètre. L’objectif essentiel est la validation des observations du diamètre solaire faites au sol sur plus de 2 cycles solaires par celles qui seront faites dans l’espace. Pour cela, une mission spatiale (Picard) qui consistera au lancement en 2009 d’un microsatellite équipé d’une expérimentation pour la mesure du diamètre, a été initiée par le CNES français. Outre les mesures qui seront effectuées par le segment au sol (réseau international d’astrolabes, DORaySol), une expérimentation identique à Picard sera installée à Calern (Picard sol) ainsi qu’un moniteur de qualité d’images MISolFA qui donnera en permanence les informations liées aux conditions dans lesquelles ont été réalisées les observations (profils de turbulence, constantes de temps etc.). Ces informations serviront à cerner les effets de l’atmosphère terrestre sur les mesures du diamètre mais également à les raccorder à celles qui seront faites dans l’espace (hors atmosphère) [28].  


