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- INSTRUMENTATION ~ METHODES D'OBSERVATION -

Notre connaissance de 1'Univers repose essentiellement sur le
rayonnement électromagnétique des astres dans tous les domaines de lon-
gueur d'onde (y, X, UV, visible, IR, radio), mais on peut aussi recueillir
des informations & partir des particules élémentaires de haute éneréie
que nous recevons de l'espace (rayons cosmiéues, vent solaire, ..,) et
aussi par exploration directe, qui est bien évidemment limitée au systéme
solaire (échantillons de matiére prélevés sur les planétes par les
gondes spatiales...).

La majeure partie du rayonnement électromagnétique est arrété
ou réfléchi par 1l'atmosphére terrestre, et doit étre observé en fusdes,
ballons ou satellites, ce qui explique que ces études n'ont &té ef-
fectuées que récemment. La figure ci-dessousz montre l'étroitesse de la
fenétre visiﬁle qui pourtant a été longtemps, jusqu'en 1940 environ, la
seule a &tre explorée. La plus large fenétre du spectre, le domaine radio,
de 1 mm & 15 m environ de longueur d'onde, n'a commencé 3 &tre explorée
que vers 1940, grace au développement de 1'électronique. Au deld de 15 m
de 1onguéur d'onde, 1'ionosphére (couche de particules chargées) réfléchit

les ondes radio vers 1'espace.
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8i 1'on peut contourner le probléme de 1'absorption de 1l'at-
mosphére terrestre, il reste l'aﬁsorption du milieu interstellaire,
inévitable. Les poussidres interstellaires nous masquent le rayonnement
de notre propre galaxie surtout en ultra-violet et visible. Le milieu
interstellaire est par contre transparent en ¥, X et dans le domaine
radio (ce qui explique gu'il a fallu attendre une époque récente, 1950,

pour explorer notre Galaxie).

I.- DOMAINE OPTIQUE

8i 1'atmosphére dans ce domaine n'absorbe gque trés peu le
rayonnement, -elle géne pourtant considérablement les observations par
sa turbulence. Des fluctuations de température, méme de trés faible
amplitude (de l'ord;e_de 0.1°K), engendrent des fluctuations de densité
et des mouvements des différents éléments d'atmosphére (taille typique
210 cm) s
Ces petits globules d'indice de réfraction variable aléatoirement dégra-
dent la qualité des images en perturbant le front d'onde qui n'est plus
une surface plane. On distingue
deux conséquences sur les images =

v @ la scintillation ou fluctuation

d'intensité (visible sur les astres

\\ guasiment ponctuels comme les
\\ \ k // \\\ ) étoiles : variation d'éclat selon
.

Sombre Pilonk

la différente concentration momen-
tanée des rayons lumineux)@ l'étalement des images (encore appelé phéno- ~
méne du "seeing") 4l au déplacement de 1'image dans le plan focal en un

temps bien inférieur 3 la seconde. Ce phénoméne réduit le pouvoir de
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résolution des télescopes. L'image d'un objet ponctuel donnée par un
télescope, au lieu de la tache d'Airy de diffraction attendue {c'est-a-
dire une tache de dimension angulaire de l'ordre de 1,22 A/D, D diamdtre
du télescope) sera une tache de l'ordre de 1" d'arc, guelle que soit la
taille du télescope {pourvu que D soit supérieur & 10 cm, diamétre pour
lequel la résolution théorique 1,22 A/D est justement égale a 1" d‘arc,
pour les longueurs d'onde visibles). Il apparait donc inutile & premiére
vue de construire de grands télescopes optiques au sol, du moins du
strict point de vue de la résolution angulaire. Une grande ouverture est
quand méme nécessaire pour progresser en sensibilité, en détectant plus
de flux. Il est aussi trés important de choisir un bon site de haute
montagne pour minimiser les effets de l'atmosphére. Il existe cependant
des méthodes pour s'affranchir des fluctuations de 1'atmosphére, notam-
ment 1'interférométrie des tavelures, développée par A. Labeyrie dans
les années 1970, qui sera détaillée plus loin (le principe en est de
prendre des photos de 1l'image toutes les 20 msg environ, alors que 1l'atmo-

sphére n'a pas eu le temps de "bouger").

(L) Télescopes optiques :

Les grands instruments, aujourd'hui, sont tous des télescopes,
ou "réflecteurs", bien que la lunette ou "réfracteur" ait précédé histo-
riguement le télescope. La lunette a en effet beaucoup de désavantages :
lo chematicité (que l'on corrige en accolant deux lentilles d'indices de
dispersion différents, en flint et en crown), mais surtout 19 difficulté
de construire des piéces de verre homogéne: de grande taille (les trois
plus grandes lunettes du:ﬁonde sont celles de Yerkes, 1 m, pick, 0,91 m,
Meudon, 0,83 m) et d'autre part 1'impossibilité d'observation en ultra-

violet et infrarouge. Les différents types de télescopes sont :
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. d'abord des télescopes A miroir primaire paraboligue, qui permet-

tent, selon le choix des miroirs secondaires, de faire varier la longueur
focale du télescope, donc le rapport d'ouverture F/D.
On a la disposition de Newton,

New toa | '
——— avec un miroir secondaire plan gqui

renvoie l'image sur le cdté ; la
dispogition Cassegrain, lorsgue

le miroir secondaire est hyperbo-
ligue et convexe et renvoie 1'image
derriére le miroir primaire, & tra-
vers une ouverture au centre de
celui-ci ; et enfin, la disposi-
tion "Coudé", pour laguelle on
rajoute par rapport & la précé-

\7 dente deux mircirs plans, dont
1'un est situé & 1l'intersection de
1'axe optique et de 1'axe de dé-

clinaison, et l'autre & l'intersection des axes horaire et de déclinaison.
Ce systéme permet de travailler au point foyer terminal F qui est fixe
{(gros avantage si le spectrographe est trés lourd, dans une piéce sépa-
rée, J..).

. Des télescopes Ritchey-Chrétien, aplanétiques. En effet, les

miroirs paraboliques ne sont rigoureusement stigmatiques que pour un
objet a'l'infini sur 1'axe optique. Dés que l'on s'écarte de l'axe, ap-
paraissent des aberrations ((9me. ...}. Pour étendre le champ du téles-
cope, on construit des miroirs primaires hyperboliques, qui, associés &
un miroir secondaire particulier, corrigent ces aberrations.

. Des télescopes de Schmidt, 3 miroir sphérique,.permettent de

travailler avec un champ plus grand encore. Le rapport d'ouverture F/D
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est petit (0,5 & 3) et le champ peut varier de 5° & 20°,

Les deux grands types de monture sont la monture équatoriale,
dont un axe est paralléle & 1l'axe terrestre (ce gul permet de poursuivre
“les sources en ne faisant tourner le télescope qu'autour d'un seul axe
et 3 vitesse constante) et la monture altazimvhile, dont les axes sont 1'un
vertical, l'autre horizontal (guidage avec rotation autour des deux axes
et & vitesses variables). Aujourd'hui, les ordinateurs peuvent piloter
la poursuite des grands télescopes, et l'on peut profiter des avantages
d'un axe parallele & la pesanteur terrestre, surtout pour des gros té-
lescopes ! (ainsi le 6 m russe de Zélentchuk, dans le Caucase, est alta-

zimutal, alors que le 5 m du Mont Palomar est équatorial, en fer & cheval).

(2) Détecteurs :

La plaque photographique a longtemps remplacé 1'ceil pour

intégrer les signaux, mais elle a guelques inconvénients : elle est trds
peu sensible {(ne détecte qu'un photon sur 103), non linéaire (il y a des
effets de seuil et de saturation) et de plus on ne peut pas retrancher

la lumiére du fond du ciel, donc, il est difficile d'observer en dessous

de cette luminosité limite. L'effet photoélectrigque a été utilisé en

astronomie vers les années 1930 : le rendement de la photocathode peut
8tre élevé (jusqu'ad 20% des photons sont détectés), la réponsge est li-
néaire, et d'autre part les électrodes secondaires amplifient considéra-
blement le signal (principe du photomultiplicateur : 20 étages peuvent
produire un gain de quelques 10%). Le probléme pour construire un vrai
récepteur est de constituer une image & deux dimensions, et d'avoir assez
d'éléments d'images {que 1l'on appelle aussi pixel de "picture element")

pour obtenir une bonne résolution.
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Le travail de pionnier en la matidre a été effectué par le

francais André Lallemand en 1936 avec sa caméra électronigue. Les élec-

trons émis par chague élément d'image de la photocathode, sont accélérés
et focalisés (lentilles électroniques) avec champs E et E) en des poiﬁts
différents d'une plaque finale, sensible directement aux électrons.
L'instrument original était trés délicat a manipuler; comme les plaques
sensibles s'altéraient rapidement, il fallait faire le froid et le vide

pour récupérer les plaques. Aujourd'hui, on utilise des tubes~images, ol

la plaque sensible est remplacée par un écran fluorescent, qui permet de
réobtenir des photons & partir des électrons. On peut ensuite, aprés
plusieurs étapes d'amplification, se servir d'un écran de télévision
pour projeter 1l'image, ou enregistrer le signal vidéo correspondant sur
une bande magnétique. L'ensemble du récepteur est sensible 3 peu prés a
10% des photons incidents, ce gul se rapproche beaucoup du rendement
quantique des photocathodes (20% maximum). D'autre part, comme 1'on peut
traiter 1'image directement sur ordinateur (et que la réponse eét linéaire)
il est facile de retrancher le fond du ciel uniforme & 1'image obtenue
{on peut intégrer plus longtemps et gagner en sensibilité).

Plus récemment, de nouveaux détecteurs électroniques encore
plus .maniables (plus de tubes & vide) ont été développés : les dispositifs
3 transfert de charge ou CCD (Charge Coupled Deviée) {années 1970) . Ils
sont constitués d'une mosaique de semi-conducteurs {plaguettes de sili-
cium) qui exposds 3 la lumiére voient leur conductibilité électrique
accrue (effet photoconducteur). Sous un potentiel donné, chague élément
d'image {ou pixel) va acquérir une charge proportionnelle & 1l'éclaire-

ment regu. ‘Il faut enguite "lire" assez rapidement toutes les charges



- 70 -

obtenues sur cette carte & deux dimensions. Pour cela on mesure toutes
les charges en bout de ligne, et 1l'on trandfére les charges de toute une
ligne de proche en proche, par glissement d'un pixel (la lecture peut
se faire en une fraction de seconde). GrAce au développement dans la

miniaturisation des circuits intégrés, on arrive aujourd'hui & construire

des CCD contenant de l'ordre de 1 million de pixels.

{3) Développements récents pour augmenter la sensibilité et

la résolution :

a) Pour augmenter la sensibilité, il faut accroitre la surface
collectrice des télescopes. Or le cofit d'un télescope de diamétre D, dont
le miroir est construit d'une seule piéce, varie approximativement comme
D3, alers que le gain de surface n'est que D2. Il est donc plus inté-
ressant de construire plusieurs petits miroirs, d'ob la conception d'une
nouvelle génération de télescopes dont le MMT {Multi Mirror Telescope)
est un prototype. Le MMT est opérationnel depuis 1979 sur le Mont Hopkins

en Arizona. Il s'agit de 6 miroirs
rlpij- de 1,85 m assemblés dans une

(:fh&kd-}ﬁﬁmexT@ﬂMLOPa_) structure commune, gqui tourne en
bloc pour poursuivre les sources
(entralnant d'ailleurs tout le
batiment servant d'abri, genre de
ddme parallélipipédique).
La surface totale est celle d'un
télescope de 4,5 m de diamétre
(c'est donc 1le 3Q1nstrument mondial

en optique).
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L'alignement des six télescopes est contr6lé automatiquement par 1l'inter-
médiaire de lasers et d'ordinateurs (la monture est altazimutale). Il

existe des projets de télescopes géants (7m au Texas, 10 m en Californie)
qui sont en fait des systémes légers, i monture altazimutale, constitués

de plusieurs dizaines de panneaux servocontrdlés.,

b) Pour augmenter la résolutioﬁ, des efforts ont été entrepris
dans deux directions : d'abord atteindre la limite théorique de résolu-
tion des grands télescopes, qui est en général loin d'8tre atteinte 3
cause de la turbulence atmosphérigue ; et ce par la méthode de 1'inter-
. férométrie des tavelures. Puis construire des interférométres & deux
télescopes dont la ligne de base D est .bien supériecure au diamétre des
plus grands télescopes actuels, afin d'obtenir une résolution angulaire
de l'ordre de A/D. Cette interférométrie peut s'effectuer soit avec la
méthode des tavelures (c'est-d-dire en immobilisant 1'atmosphére par
des poses trés courtes, de l'ordre de 20 ma) soit en détectant des cor—
rélations d'intensité entre les signaux provenant des deux télescopes,
c'est l'interférometrie d'intensité d'Handbury Brown.-

La premiére direction est limitée par la taille des grands
télescopes existants & une résolution limite de 0,015" d'arc, mais béné-
ficie d'une grande sensibilité (due 3 la grande ouverture), et n'a pas
a se soucier du probléme de cohérence de tous lés faisceaux qui tombent
sur la surface paraboloidale (par définition la différence de chemins
optiques est nulle au foyer du télescope). Ces problémes de cohérence
sont cruciaux pour l'interférométrie & deux télescopes, ol la distance
entre les deux instruments doit &tre contrlée au micron prés. Par contre

la résolution angulaire est bien supérieure.
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L'interférométrie des tavelures :

Qu'observe-t-on au foyer d'un grand télescope (disons d = 5 m)

pointé sur un objet ponctuel comme une étoile ? Sans atmosphére on s'at-

tend A ditinguer la tache d'Airy de 1,22 A/d = 2 10 °" pour A = 0.5 | .
La présence de 1'atmosphére peut &tre schématisée par un écran percé
d'une multitude de petites ouvertures de diamétre typique & réparties

au hasard. Ces ouvertures rprésentent toutes les petites cellules dif-
fractantes de l'atmosphére turbulente, ou l'indice n fluctue sur des
tailles caractéristiques de 10 cm. Une seule de ces petites ouvertures
donne pour image de 1'étoile un dﬁ%ramme de diffraction de taille

1,22 A/a = 1", Mais toutes les amplitudes de diffraction correspondant &
toutes les ouvertures auront des phases aléatoires, puisqu'elles sont
réparties au hasard. La sommation de tous ces facteurs de phase donnera

une contribution non nulle uniquement pour des directions particulidres

trés peu nombreuses et réparties aussi au hasard. Dans les autres di-

rections, il y aura cancella_tion.

] C'est un phénoméne d'interférences

} aléatoires.
| Dang les directions de maxima
/ d'intensité de ces interférences

i on n'obtient pas un point, mais

el '\ m'm i g
‘i s B

SWEA miﬁv= le diagramme de diffraction du

télescope, ¢'est-a-dire dans

notre exemple de taches de lumiére

Q‘mb— s J(QQLL;{DP—@ cohérente (qui broviennent du .

d = Sm méme diagramme de diffraction) de

taille 2 10_2". On obtiendra donc

d'autant plus de ces petites taches que le télescope est grand :

Tous ces petits grains, interférences de tavelures, sont compris
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dans l'enveloppe plus grande correspondant & la diffraction & travers
une cellule de a v 10 cm.

,k Toutes ceg images sont observées

— t

cb Imac&a d ume
olde phtenw e

oLl A ELMﬁDPQ au temps caractéristique de fluc-

v

si le temps de pose est inférieur

d& diowmitkz : tuations de l'atmosphére (pose de
A = 25w -

20 ms). Pour des poses supérieures

Vn..--.-—,.v,—w—-..‘

i

1

Va ~ en a6

& une seconde, bien siir, tous les
grains se moyennent pour forﬁer une tache A peu prés uniforme de 1" de
diametre (toute 1'information est perdue). Pour conserver la résolution,
et la possibilité d'intégrer, on effectue par ordinateur la transformée
de Fourier de l'image toutes les 20 ms (ou bien on calcule la fonction
dtautocorrélation} ; cette transformée, en quelque sorte, conserve le
spectre des fréquences spatiales contenues dans 1'image en éliminant le
caractére aléatoire des phases. Il suffit alors de sommer toutes les
transformées de Fourier pour intégrer la lumiére et obtenir plus de sen-
sibilité. Notons que celle-ci est aussi limitée par le probléme de chro-
maticité : pour bien voir l'interférence des tavelures, il faut sélec-
tionner (par un filtre) une bande de frégquences Av assez fine, pour que
la lumiére soit aussi monochromatique que possible (sinon les interfé-
rences sont brouillées) (Av < 300 R)

' Avec cette technique, plusieurs douzaines d'étoiles de taille
supérieure & 2 lOaz” d'arc ont pu étre étudiées (surtout étoiles proches,
Ou supergéantes rouges...).Pour aller plus loin, il faut utiliser deux
télescopes dont la distance pourra étre bien supérieure & 5 m. Ces tra-

vaux ont été effectués par Antoine Labeyrie au CERGA, prés de Grasse. Il

utilise deux télescopes de 25 cm, qui peuvent se déplacer sur des rails

de précision. Les deux faisceaux sont combinés dans une cabine centrale.



- 73 -

La difficulté est de préseiver 1'égalité des chemins optiques pour qu'il
y ait cohérence des deux faisceaux. Au fur et & mesure du déplacement de
1'éteile dans le ciel, la cabine centrale se déplace sur des rails et sa
position est contrdlée par des lasers, au micron prés. Pour augmenter

la cohérence temporelle des faisceaux (la durée de cohérence est T ~v I/Av),

on utilise des filtres étroits, pour travailler en lumiére "monochroma-

tique", Des lignes de base Jjusqu'a 40 m ont été utilisédes avec succés :

T3

résolution correspondant a 2 10 Un exemple des franges obtenues avec

1'étoile Véga de diamétre angulaire o = 4 10 °" est montré ci-dessous :

On obtient des franges a .l'intérieur de chagque grain de tave-
lures (1la ou la lumiére est cohérente). On fait varier la distance D
entre les deux télescopes et les franges disparaissent dés gu'on résoud
trop la source {si o > A/D). :

A. Labeyrie est en train d'élaborer un projet d'interférométrie

a4 plus longue base, de 1,52 m chacun (Projet Arqus). Le premier télescope

du genre est déja construit, la monture est une sphére de béton qui
tourne et entraine le télescope, comme une rotule. Il y aura plusieurs

télescopes mobiles sur des rails et tous les faisceaux seront combinds -

au foyer central.
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Evidemment, la solution ultime

/’/ ' fion 8 b OgUug

est d'emporter ces télescopes dans
1'espace (ou sur la Lune...) pour
s'affranchir complétement des
effets de l'atmosphére. Notons gque
le télescope spatial ("Space Teles-
cope") qui devrait &tre lancé en
1986 par la Navette Spatiale Améri-
caine, aura 2,4 m d'ouverture et
pourra observer aussi bien dans

le visible que dans l'ultraviolet.

. L'interférométrie d'intensité d'Handbury Brown

Dans ce type d'interférométrie, on ne s'occupe pas de la phase
des deux signaux provenant des deux télescopes. Aux foyers respectifs des
deux télescopes on détecte un courant (il et iz) proportionnel au carré
de 1l'amplitude de l'onde (uEz). On effectue ensuite le produitdeées deux
courants il et 12 obtenus dans un corrélateur eé on mesure la moyenhe
temporelle. La corrélation entre les deux signaux s'annule si la source
est trop étendue, ou bien, si 1'on déplace les télescopes sur des rails et
si l'on fait varier leur distance 3 partir de D ~ 0, i1 existe une distance
D au-dela de laguelle la corrélation s'annule. La taille de la source est

alors de l'ordre de A/D.

Ce type d'interférométre a été construit & Narrabri en Australie.
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I1 était composé de deux télescopes de 6,5 m de diametre, formés d'une
mosaique de 270 éléments chacun ( Pu{squ ! on ne s'occupe pas de la

phase des signaux, une surface parfaite n'est pas nécessaire) . Les deux
télescopes étaient mobiles sur un rail circulaire de D = 188 m de dia-

“v A cause du

métre. Donc la résolution maximale était de A/D Vv 5 10
probléme de cohérence temporelle, la bande utilisée Av était trés petite
et la sensibilité médiocre. Aussi aprés avoir mesuré le diametre d'une
quarantaine d'étoiles (aprés des heures d'intégration pour chacune),
1l'interférométre a-t-il été démantelé en 1972.

. Enfin, d'autres méthodes sont aussi utilisées pour s'affranchir
de la turEulence atmosphérique, notamment des miroirs a surface défor-

mable qui compensent les perturbations (surface d'huile avec polarisa-

tion) .

I7.— RADIOASTRONOMIE :

C'est la deuxiéme fenétre ol l'atmosphére estkransparente, et
le domaine est bien plus large qu'en optique, entre lmmet v 20 m de
longueur d'onde (au-deld de laquelle 1l'ionosphére réfléchit les ondes}.
Toutes les observations peuvent &tre faites au niveau de la mer, sauf
dans le domaine millimétrigue, ol l'absorption par 1l'oxygéne et surtout
la vapeur d'eau font rechercher les sites de haute montagne.

Le premier radiotélescope a été construit par Grote Reber en
1936, et la radiocastronomie a vraiment démarré aprés la deuxiéme guerre
mondiale (grand développement de l'électronique et des radars pendant la:
guerre} .

Deg longueurs d'onde de plus en plus courtes ont été explorées

au fur et A mesure et le domaine millimétrique est trés récent (v 1970).
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(1) Radiotélescopes

Toutes les formes ont été utilisées (antennes-dipdles, cornets,
hélices, surfaces grillagées) en fonction de la longueur d'onde, mais le
plus fréguemment on utilise comme en optique un miroir de forme parabo]di-
dale, avec au foyer une antenne~dipdle ou un cornet. La surface du mi-
roir ne doit &tre précise qu'ad un dixiéme de longueur d'onde environ,
ce qui permet d'utiliser des grillages de maille large {une maille de
1 om suffit largement pour observer 3 la fréguence de 1420 MHz, corres-
pondant & la raie de 1l'atome d'hydrogéne HI (A = 21 cm)).

Le gros probléme de l'observation radio est le manque de réso-
lution : en effet, la tache de diffraction d'un télescope de diamétre D,
A/D est considérablement plus importante qu'en optique. On représente

A® . _ .
0- A Qoba‘ frequemment le diagramme de dif

?ﬂmdlfe

fraction d'une antenne en coordon-
nées sphériques, en représentant
dans chaque direction (0,9) 1'in-

tensité diffractée pour une source

ponctuelle.
On a en général, une figure 3 symé-
trie de révolution autour de 0%,

T et l'on définit le "lobe" de
1'instrument par l'angle © représentant le 1obe—primaire a mi-puissance
{(cf. schéma, c'est la résolution spatiale du télescope). Parmi les plus
grands radiotélescopes, citons celui de Bonn, 100 m de diamétre, qui peut
observer jusqu'd 1 ¢m de longueur d'onde, sa résolution est alors de 25":;
celui d'Arecibo (Porto-Rico) qui est constitué de 40000 panneaux formant
une surface paraboldale dans une cuvette naturelle de 305 m de diamdtre

& sa longueur d'onde minimale 3 cm, sa résolution est aussi de 25" {mais
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le miroir primaire est immobile et la poursuite de sources est restreinte)
Celui de Nangay, en Sologne, constitué d'un grand miroir sphérique fixe,
long de 300 m, haut de 35 m, qui
réfléchit les rayons vers un
miroir plan (200 m X 40 m) mobile
autour d'un axe horizontal, qui
lui-méme réfléchit les rayons
vers un foyer P, mobile sur des
rails et pouvant suivre la source
pendant une heure.

La forme de son lobe est allongde, car la résolution est bien meilleure
dans la direction Est-Ouest que Nord-Sud. A sa longueur d'onde minimale
de 6 cm, la résolution maximale est de 50". (il est surtout congu pour

observer & 21 .cm, raie de HI, et 3 18 cm, raies de OH).

Dans le domaine millimétrique, citons le télescope de 12 m de
Kitt Peak (Arizona), résclution de 1' & la 1on§ueur d'onde de 2,6 mm
(raie J = 1 > 0 de la molécule CO0}, celui de 20 m d'Onsala en Sudde
(résolution 35" & 2,6 mm) et le télescope de 30 m de 1'IRAM (Institut de
Radioastronomie Millimétrique, Franco-Allemand), construit en Espagne
(prés de Grenade) dans un site trds sec de haute montagne, pour pouvoir
observer a 1.3 mm (raie CO J = 2 + 1) : résolution correspondante 11"
(mise en service en 1984) ; enfin, le télescope de 45 m de Nobeyama
{Japon) dont-la résolution maximale est de 18" (a 3 mm).

Pour bénéficier d'un plus grand pouvoir de résolution, de

nombreux interférométres ont été construits. La longueur d'onde étant N

bien plus grande qu'en optique, les problémes de cohérence ne sont pas
importants (du moins dans la majeure partie du domaine radio, certains
problémes resurgissent pour les interféromdtres dans le domaine milli-

métrique). Toutes sortes d'interférométres existent, du systéme 3 deux
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télescopes, qui n'échantillonne qu'une fréquence spatiale & la fois
(c'est-a-dire une seule ligne de base ou espacement des télescopes D,
correspondant a une résolution spatiale de A/D), jusgu'aux réseaux
d'antennes multiples qui- synthétisent plus rapidement l'image qgue donne-
rait un télescope géant de diamdtre D. En effet, prenons l'exemple d'un
télescope géant a) (carré pour simplifier), que l'cn décompogé en
4 X 4 = 16 télescopes fictifs
%ﬁqﬁ w_&.n%%QL

4 owvedou -

HEENENE

7

T uﬁ, Qﬂo C) QD’;W v
a) 3:::\& Q‘:{\tfe, bje{aci&“é“” i valomt o
| qwéemba dorws @) AidumJMVnu»nﬂuﬁmﬁ“deﬁ

Pour reconstituer toutes les lignes de base présentes dans
l'ouverture compléte (et gqui vy sont fortement redondantes) il suffit,
mais il est nécessaire, d'effectuer une observation avec le réseau c)
qui contient toutes les séparations mais avec un peu moins de redondance,
ou bien de déplacer deux télescopes sur deux rails, afin d'observer suc-
cessivement avec toutes les séparations requises.

Un autre moyen de faire varier les sééarations entre antennes

est de se servir de la rotation de la Terre. En effet, la séparation

N

aﬁ&QMWUb qui compte (¢f. plus loin) n'est

gue la projection de la ligne de-

base sur le plan perpendiculaire

da le ﬁi(fne
(,de/}%

v du G
DowR

a la ligne de visée (pointée vers

la source).
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Pendant 12 heureg, toutes les orientations possibles de la ligne de
base gont apercgues par la source, avec différentes séparations des deux
antennes.

En ondes centimétriques, les interférométres les plus impor-
tants sont celui de WesterborK en Hollande, constitué de 14 antennes pa-
raboidales de 25 m chacune (la plus grande séparation atteint 3,2 km) et
celui du V.L.A. (Very Large Array) 3 Socorro au Nouveau Mexigue, dont
la construction s'est achevée en 1981, constitué de 27 antennes de 26 m
chacune, disposées sur des rails en forme de Y dont les branches font
21 X 21 X 19 km (longueur d'onde jusqu'd 1 cm). La résolution maximale
de ce dernier est donc A/D = 5 10 **,

Interférométres millimétriques: IRAM (plateau de Bures) 3 an-—
tennes de 15 m, Owens Valley (Californie) 3 X 10 m, Nobeyama (Japon)

4 X 10 m.

Pour aller plus lein en résolution, on effectue des cbservations
synchronisées & partir d'antennes radio réparties sur tout le globe ter-
restre (la ligne de base est alors de l'ordre de 10 000 km). La synchro-
nisation est effectuée grice & des horloges atomigues extrémement stables
(a 2 10 1% pendant plusieurs jours. Les signaux sont enregistrés simul-
tanément sur bandes magnétiques, puis comparés sur ordinateur ultérieure-
ment. C'est la 'fechnique du VLBI (Very Long Base Interferombtry). Réso-

Ty

lution obtenue v 2 10 (dépend de la longueur d'onde utilisée).

Signalons aussi les expériences d'occultation par la Lune : le

bord lunaire donne d'une source ponctuelle & 1'infini un diagramme de
diffraction bien connu (zonesde Fresnel). Pour une source dont la taille’
angulaire est de l'ordre de la taille de la premiére zone de Fresnel

(80 = VA/2Z, 2 étant la distance Terre-Lune), on obtiendra, & son passage
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derriere la Lune, la convolution de sa fonction de luminosité avec

le diagraﬁme de diffraction de Fresnel, et par une fonction de ceﬂhumfmn
on pourra en déduire des renseignements sur la structure de la source
(quasars, radiosources, ...). A la longueur d'onde de 1 m, 80 vogt,

Dans le méme ordre d'idée, on utilise les scintillations interplanétaires

(analogues au phénoméne de scintillation atmosphérique pour les étoiles).
Les sources radio quasi-ponctuelles voient leur rayonnement scintiller
lorsqu'il traverse des régions & densité électronique fluctuante du

vent solaire. Toutes ces cellules diffractantes produisent un phénoméne
d'interférence aléatoire (analogue A 1'interférométrie des tavelures).

Si 1'on connalt les propriétés statistiqués des fluctuations, on peut
alors remonter & quelques propriétés de la source (résolution ™~ 7 10 3n,

une source bien plus étendue ne scintille pas).

(2) Récepteurs :

La détection est toujours cohérente (4 1'opposé des bolomdtres
qui ne détectent que l;intensité ou amplitude au carré du signal) et se
fait en bande trés étroite (Av/v v 10 © est fréquent comme résolution
spectrale). Elle est basée sur 1'hétérodynage entre la fréquence du ciel v

et celle d'un oscillateur local qui sert de référence. La fréquence de

ﬂh@m& Lt

: : .cet oscillateur est stabilisée par
Prrlemne. Y s iz om phi !
_ﬂj o . MFT un phénoméne de feedback (bsucle de
@’ !
q»un - \ di}e P . fréquence) . Dans le mélangeur, un
aey

ibL

atu_ Wakeuwrt
Dol (o

Jﬂ{p = IL"'J/OL.‘ gnaux a fréquence Vv et Vor® Cela

HF = [“D%ww“e FQ%MRMLQ ‘4PQL donne des signaux a fréquence

élément électronique a caractéris-

bﬂ&e“’? tique non linéaire (diode par -

o s

exemple) fait le produit des si-

gdw;nu.uxﬂpt Ji{MM _Lﬁiphupt
Lo -%Mod%me
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(v + vot} que l'on élimine, et & moyehne fréquence V - Vo' Que l'on

1
va ensuite amplifier. Pour éviter tout bruit de fond avant amplifica-

tion, on refroidit le mélangeur G 1'hélium liquide par exemple}. En

fait, dans cette moyenne fréguence, on a aussi bien (Vv - vol) que

; ) %
- V' 1 détecte en
(\)o1 V') et on )} oL ))
fait deux fréquences v et V'
i HE
symétriques par rapport a - -
> Y

vot : on dit gqu'on observe en
double bande. 8i, par un moven
quelcongue, on filtre l'une des fréguences Vv ou V', qul n'a auvcun intérét
astrophysique (et qui génére du bruit) on travailleen "simple bande”.

Pour éviter les problémes de dérive générale du gain du récep-
teur, on observe toujours les signaux par comparaison avec : soit le
fond du ciel a cOté de la source, soit {pour une raie) avec les fréguences
volsines (par un glissement adéquat de la fréquence de l'oscillateur
local). Dans ﬁous les cas, cette comparaison a lieu toutes les 30 se-
condes typiguement.

On calibre le systéme avec des sources "corps noir" & tempéra-

ture ‘donnée placées devant le récepteur (dont le fond du ciel).

Définition de la température d'antennc TA : {rien & voir avec

la température physique de 1l'antenne). La puissance W regue par une an-
tenne pointée vers une source, peut s'exprimer éar :

W=k TAA\)
olt AU est la bande de fréguences du récepteur.
5i l'antenne était entourée d'un corps noir & la température T,r elle
absorberait la méme puissance W. De méme, si 1'on connecte aux bornes du

récepteur une résistance a la température T, (résistance adaptée & 1'an-

A

tenne), cette résistance fournirait aussi la puissance W A 1'antenne,
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(puissance engendrée par les électrons en agitation thermique dans la
résistance - Formule de Nyquist).

On définit aussi la température de brillance de la source T

b
par la formule de Rayleigh-Jeans (valable en radio)
2kav2
I\) = —r = intensité de la source,

Si cette source remplit tout le lobe de 1l'antenne, on peut écrire

= T
T = Ta

{si la source est ponctuelle, elle est diluée dans le lobe de diffraction

et T << .
a ST

{3} Synthése d'ouverture — Fonction de visibilité

Nous allons établir plus précisément comment reconstruire 1'ima-

Considérons deux antennes, sépa-
rées d'une distance D.

On appellera ligne de base B

cette séparation, exprimée en
longueur d'onde XA : B = D/).
La différence de marche entre les deux chemins optiques passant par (1)
et (2) est.D sin 8, et B varie avec la rotation de la Terre. Le premier
télescope enredgistre le signal E coswt, le deuxiéme E cos{wt - 27Bsin®].
En faisant le produit des deux signaux, et en éliminant par un filtre
passe bas les hautes frégquences, on obtient un signal

R(t) o S cos[2mBsinB(t) ]
(8 est la densité de flux de la source aEz}.
81 l'on appelle s le vecteur unitaire dans la direction de la source :

> >
R(t} o 8 cos(2TB.s).
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-3
Pour une source étendue, dans le plan perpendiculaire & s,

on va sommer tous les signaux provenant de chague point de la source

-
de coordonnées O{x,y) dans ce plan.

.

51 I(c) est l'intensité en chague point :
> < > >
R(t) = fdol(0)cos[2mB(s + 0)]
>

-+ g p
Appelons b la projection de B dans le plan perpendiculaire a s

+ rd
(b a pour coordonnées u et v}

> > > > > >
B(s + O} = B.s + b.CO
et
> >, > > > . N > >
R{t) = cos2TtB.sSfd0I(TYcos(2Tb.0) ~ sin2WB.sfdoI(0)sin(27b « )
ou
2'ﬂ§ PO 21 g g
. . -, .
R(t) = partie réelle de e N Sfdcl(c)e H
> 2imB.%
soit : R(t) = V(b)et P*"®

rd + I 1 a
La fonction de vigibilité de la source V(b) est définie comme :

-
2ith.q

v(b) = JadI(d)e
ou Viu,v} = fdxdyl(x,y)eZiﬂ(ux+vy)
C'est la transformée de Fourier de l'image I(x,y) recherchée.
- Pour‘retrouver 1l'image de la source, il faut donc connaltre la fonction

: >
de visibilité & toutes les lignes de base b possibles, en déplagant les

antennes et en se servant de la rotation de la Terre. On calcule ensuite :

I(x,y) O fdudvv(u'v)e‘zlﬂ(ux+vy)

. >
- Sur ces formules, seule compte la projection de B sur le plan perpen-
diculaire & la ligne de visée. Selon la déclinaison § de la source, cette

projection B(u,v) déerit des ellipses dans le plan des fréquences
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spatiales (u,v) lors de la
rotation de la Terre.
On peut montrer (cf TD} que le

grand axe de ces ellipses est

toujours dans la direction u(E-W)
et que le rapport des axes est

toujours sind (quelle que soit

—4-2 0 72 4m l'orientation locale de la ligne
4t .
~8-10%12 10 8

de base).

La résolution d'un interférométre est donc toujours moins
bonne dans la direction Nord-Sud. C'est pourquoi le V.L.A, par exemple,
a des rails en forme de Y permettant une séparation des antennes dans
la diréction N-S supérieure & E-W, selon la déclinaison des sources
observées, pour compenser et obtenir des cartes de résolution égale:

dans les deux dimensions.

IIT.- L'OBSERVATION v : (hv 2 0,2 Mev)

Ce sont les rayonnements les plus énergétiques du spectre, la
frontiére avec les rayons X est assez arbitraire {parfois on choisit .-
les Y provenant de 1l'annihilation et e pour frontidre hv = 0,5 Mev).
Les rayons Y n'interagissent gque trés peu a&ec la matiére. Rappelons qu'un
rayonnement de longueur d'onde 10 2%, d'énergie ~ 1 Mev correspond i

une température 10%°

K (hv = KT). Ceci explique que le rayonnement 7y
n'est en général pas de nature thermique. L'observation se fait surtout -
en ballon ou satellite, les fusées ne restent pas assez longtemps dans
l'espace pour détecter assez de rayonnement (il faut intégrer des heures

pour détecter quelques photons). Les milieux interstellaire et inter-

galactique sont transparents aux rayons Y.
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(1) Détecteurs 7y :

Les rayons Yy sont détectés par divers effets secondaires sur
la matiére du détecteur dont :

~ & bhasse ¢énergie (< 1 Mev) 1l‘ionisation ;

- entre 0.5 et 5 Mev, la diffusion Compton ;

- a haute énergie (> 5 Mev) la production de paires e+e_.
Tous ces processus reviennent a la détection des électrons et positrons
par des méthodes classiques : scintillateurs et chambres & étincelles.

Pour éviter les confusions possibles avec les particules
chargées des rayons cosmigues, on utilise des dispositifs anticoInci-
dence.

Les scintillateurs sont surtout utilisés 4 basse et moyenne

énergie : les électrons produits, par ionisation ou Compton, produisent
de la lumiére détectée par des PM (photomultiplicateurs). La résolution
spatiale du "télescope” est obtenue par collimation. La résolution en
énergie est de 10 3 20%.

Les chambres a étincelles, & haute énergie, permettent de ma-

térialiser la trajectoire des électrons ou positrons secondaires.

(cf schéma de la chambre & étincelles du satellite Yy Européen COSB(1975-

ﬂeki7 dhpunbiz a - 1980).). La chambre SC contient
ca
Omhgum»dthL un réseau de fils conducteurs,
C dskedour (pamdov m—— .
) ] e connectés & un certain nombre de
CLQ. P;,LYLLLLLSH (,\/‘-U»LL"dk’,M B S —
.’ g . — 1 d : . i i-
’b;_*’c ok = plaques de tungstene. Un ¥ inci
ﬂg &mmmv —— dent crée une paire dans l'une
B+ E rnowunat . P - L,
Co de ces plaques ; e et e créés
b ooy botule { R - 0
o or / // . o ionisent sur leur passage le gaz
f
o = qul remplit la chambre. Cette

P

SC C\r\o.lm\)w o 'Q\WA&U?A

ionisation le rend conducteur et
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une étincelle se produit entre divers réseaux de fils. On repére ainsi
la trajectoire des e et e+, et on remonte a celle du Y.

La résolution angulaire de COSB était 2° 4 1 Gev et 8° & 30 Mev.
La résolution en énergie de l'ordre de 50% -{autre satellite Yy important;

ltaméricain SAS2)-.

{2) Soutges Y :

a) on détecte un fond continu uniforme, di a la superposition

d'un grand nombre de sources extragalactiques. Ce ne peut pas &tre une
émission diffuse intergalactique, car le spectre de cette émission
témoigne de l'absorption d'une trés grande guantité de matiére sur la
ligne de vigée. Notong gue l'on a identifié certains quasars {(notamment
3C273) comme source Y.

b) Une émission coincidant avec le plan de notie Galaxie et

provenant de l'interaction entre les rayons cosmiques {répartis unifor-
mément dans la galaxie) et la matidre interstellaire : nuages Ad'hydrogéne
atomigque HI ou moléculaire H,. Eﬁ effet, la collision entre les protons
énergétiques des rayons cosmiques et les nucléons de la matiére inter-—
stellaire donne, entre autres particules secondaires, des T° qui se dé-
sintégrent en T° - 2y. La détection de ces ¥ permet donc de remonter (si
1'§n connait la distribution des rayons cosmiques)., & la répartition de

matiére dang la galaxie. Cette observation est trés importante, car la

seule fagon.d'obtenir une telle information est, dans le domaine radio,
les cartographies de HI & 21 c¢m et CO & 2,6 mm de longueur d'onde.
Rappelons gue la molécule H2 {symétrique) n'émet pas en radio, et gue
l'on calibre le rapport CO/H2 au volsinage du soleil, par observation
de H2 en ultraviolet. La .détermination de la quantité de H2 dang la

galaxie est donc une extrapolation, que les observations Yy permettent

de confirmer.
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Notons aussi 1'émission par mécanisme Compton inverse des
électrons du rayonnement cosmique sur les photons radic du corps noir
a3 K.

c) Des sources discrétes galactiques : pulsars (dans le pulsar

du Crabe des Y jusqu'a 10'% ev ont été détectds). Existence possible d'un
pulsar binaire vy {(de trés courte période) dans la constellation des
Gémeaux "Geminga".

d) Raies d'émission : en provenance du centre galactique 3

- +
0.5 et 4.5 Mev. e + e = 2y de 0.511 Mev chacun.
La raie & 4.5 Mev pourrait provenir de la désexcitation de
"Li et "Be créés par spallation des noyaux interstellaires lourds par les

rayons cosmigues.

IV.- L'OBSERVATION X : (0.1 Kev £ hv £ 0.2 Mev)

La limite inférieure du domaine est fixée par 1'absorption X
interstellaire, qui est trés forte en dessous de 0.1 Kev. L'émission
thermique est l¢j possible (températuresde 10° & 107 K).

L'absorption interstellaire des rayons X mous est due aux -
électrons K des éléments les plus abondants. Le seuil de photoionisation
A o
de H est 13.6 ev (912 A), de He :
24.6 ev, de 0 : 0.74 Kev et Ne :
1.2 Kev.

fﬁk
L'absorptionYgalactique, elle, est

négligeable.
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{1) Détecteurs X :

On détecte aussi les rayons X par leurs effets secondaires
(photoionisation) sur la matiére.

. haute énergie : compteur & scintillation, puis PM ;

. moyenne énergie : compteur & gaz proportionnels (i « Ex) ;
. 5asse énergie : effet photoélectrique sur des surfaces

solides (KC1l).

- Résolution gpatiale : il devient possible i basse énergle de

focaliser les rayons pour fabriquer un vrai "télescope X", en utilisant
1'incidence rasante. Ainsi le télescope Einstein, qui fonctionne entre

0.4 et 4 Kev, fournit des images de haute résolutiq&ﬂLZ")
y Y I ‘ - Ly

™~
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T?,D_ﬂacopg X du Jjoip_,Q,O.L‘[;L HEAD 2 (EVW)\FQUV\ {938 )E\\\Bj?f: (.Q RN, t) (/dp\

ob.am\g,tk.o, S o - fomb 2, % m

CATE
AN A

Ao,

C
Petecteun

A haute énergie, on utilise des collimateurs i grille de modulation :

‘‘‘‘‘

{résolution bien plus mauvaise n, 10'}.

9_:: _— 81 la source est ponctuelle (les
R . rayons paralléles) la rotation

Bl

du satellite sur lui-méme module

Dﬁx{??cbwz,

o o . le signal regu par le détecteur.
° © 51 la source est étendue (0 >> a/D)
A@o o
GL N 59 A la modulation disparait:
& - > —

v P
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- Résolution spectrale : A basse énergie, pour l'étude des raies

spectrales on peut utiliser de véritables spectrographes par diffraction
sur des monocristaux (spectrographes Bragg). Sinon la résolution ne
dépasse pas 10%.

Satellites X : UHURU (1970, ow SASl américain) - Ariel 5 (anglais) -

ANS (Hollandais) — EXOSAT (Européen 1983).

(2) 8Bources X :

a) Un fond diffus X, prolongeant le domaine 7y, dli aux sources

extragalactiques lointaines (a basse énergie ce fond est absorbé par
la matiére interstellaire de notre galaxie).

b) Sources X extragalactiques puissantes : ce sont les mémes

sources qui émettent un fort rayonnement radio synchrotron (Radiogala-
xies - Quasars (3C273) - Galaxies de Seyfert). Il s'agit probablement du
mécanisme Compton inverse des électrons relativistes, qui émettent le
rayonnement synchrotron, sur ces photons radio eux-mémes.

Dans les amas de galaxies, on détecte trés fréquemment 1L'émis—:
sion X thermique du gaz intergalactique trés chaud (3 T = 10° K. On
observe d'ailleurs des raies X (Fe 24 fois ionisé, raie & 6,7 Kev).

C)} Sources X galactiques : - couronnes sﬁellaires {émission
thermique) :

- pulsars (synchrotron, Compton in-
verse, rayonnement de freinage non thermique) ;

- étoiles variables : binaires
gerrées dont 1'un des membres est trés compact (étoile 3 neutrons, trou )

noir). La matiére du compagnon tombant sur le trou noir est Ffortement

comprimée et chauffée & -105° g ;



- 90 -

- protoétoiles T Tauri : éruptions du plasma chaud (10
fois + énergétique qu'une éruption solaire). Dans le nuage moléculaire
p Oph, situé & 150 pc du Soleil, HEAO2 a détecté 70 sources X, en ma-—
jeure partie variables (leur luminosité peut varier d'un facteur 25 en
une journée). Ces sources qui s'allument et s'éteignent, correspondant &
des étoiles en formation, ont fait baptiser le phénoméne "le sapin de
No&l"

- émission thermique d'un milieu appelé “coronal" (par
comparaison avec la couronne solaire) dans l'espace interstellaire. Ce
milieu chaud est d'abord observé sous forme de bulles autour des restes
de supernovae. Peu a peu, par expansion, 1l pourrait remplir 80% du

volume interstellaire (on observe une telle "bulle" autour du Solei).

V.- L'OBSERVATION UV : (100 A&~ 3100 &)

On ne peut rien observer entre 100 R (0.1 Kev) et 912 R {seunil
de photoionisation de 1'hydrogéne) car le milieu interstellaire (H es-
gentiellement) est trop absorbant. L'atmosphére, elle, absorbe jusqu'a
3100 g, longueur d'onde a léquelle on peut observer dans de bons sites
de montagne. De toutes fagons, entre 912 R et 3100 g, 1'observation est
tout de méme limitée au voisinage du Soleil pour 1l'exploration galactique
car l'extinction insterstellaire est 3 fois plué importante que dans le

bleu.

(1) Détecteurs UV

— PhHétomultiplicateuts spéciaux ;
~ instruments d'optique a réflexion (les lentilles absorberaient trop)

- techniques semblables & celles de 1'optique (résolution comparable}.
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Principales expériences : satellite Copernicus {(ou QAO3, 1972,

lancé par 1'Université de Princeton) : télescope de 80 cm, réseau
o o Q
concave de 2400 traits/mm. Résolution de 0.05 A & 0.4 A {entre 912 A et
o
3000 A).
TUE (Internaticnal Ultraviolet
Explorer ; UK, ESA, NASA} lancé en 1978 sur une orbite géosynchrone i

a

o
46000 km - télescope de 45 cm, spectrographie a 1150 et 3200 A,

(2) Sources UV :
Le domaine est trés proche du domaine optique, et les sources

sont semblables, le plus souvent des étoiles chaudes (O, B, ...) qui

émettent la majeurw partie de leur énergie dans l'ultraviolet. Le résultat

le plus spectaculaire obtenu est l'existence d'éjections de matidre par

la plupart des étoiles chaudes, avec des taux atteignant 10°% a3 107% M,/an.
- La forte extinction de la matidre interstellaire est due a des

particules de poussiére trés petites (a n 50 R, alors que dans le visible

les poussiéres absorbantes ont a n 1000 g = 0.1 [y). Beaucoup de rvailes

de résonance atomique ont été observées dans le gaz interstellaire.

" Q
H2 est observé par ses raies & 1100 A. (+ CO, OH, ...).

VI.- L'OBSERVATION IR : (de 1y = 1 mm)

Ce domaine est bien délimité de chaque cbté par le changement
des techniques de réception (radio - optique). C'est un domaine difficile,
car tous les objets "froids" émettent en infrarouge : la Terre, l'atmo- ‘
sphére, le télescope et les récepteurs contribuent 4 un bruit de fond

important. Dans une partie du domaine, l'atmosphére est opague au
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rayonnement. L'observation IR peut se faire au sol jusqua 20 p4, puis on
utilise l'aﬁion, le ballon et enfin le satellite. Comme les récepteurs
doivent &tre refroidis a 1'hélium liguide, il fallut attendre de maitri-
ser les techniques de cryogénie dans l'espace pour pouvelr envoyer un
satellite infrarouge : IRAS lancé en Jjanvier 1983 (et gqui a terminé sa
mission en novembre 1983) fut le premier satellite infrarouge (Etats-

Unis, Angleterre, Hollande).

{1) Détecteursg IR :

Ce sont en général des bolométres, sensibles & l'intensité
totale du rayonnement. A haute fréquence, on utilise des photoconducteurs
(PbS) refroidis. A longueur d'onde supérieure & 81, on utilise surtout

le bolométre & Germanium dopé : la résistance du semi-conducteur varie

considérablement avec la température (en exponentielle). Une face du
cristal de Ge est noircie et s'échauffe s'il est exposé au rayonnement.
Le cristal est placé au contact d'un récipient‘d'hélium liguide, a 1l'in-
térieur d'un "dewar " (plusieurs enceintes a vide). Il regoit la lumiére
de la source a travers un filtre qui définit la bande passante de 1l'obser-
vation. Pour éviter les déiives et le bruit de fond, on "hache" 1le
rayonnement & mesurer a 1l'aide d'un obturateur tournant, 3 une fréguence
de l'ordre de 10 & 50 Hz —-(on mesure alors un signal alternatif, qui
se détache mieux sur le bruit de fond lentement variable)- De plus,
pour éliminer le fond du ciel, et l'atmosphére, on alterne les observa-
tions sur et en dehors de la source.

Les observations au sol utilisent les télescopes optiques exis;
tants (Palomar, Jjusqu'a 20 M) mais certains télescopes ont été construits

spécialement pour 1'infrarouge : 3,8 m UKIRT (UK Infra Red-Telescope)



& Hawai ((4200 m d'altitude), 3 m NASA (i Hawai, 1979) ; notons gue le
3,6 m ou CFH (Canada-France-Hawai) est congu essentiellement pour
1'optique mais aussi pour 1l'infra-rouge.

- EBxpériences en avion : KAD (Kuiper Airborne Observatory) sur
I'avion militaire Cl141 de la Nasa : télezcope de 90 cm (depuis 1972).
En France, un télescope de 32 cm, gyrostabilisé, a été embarque sur Ca-
ravelle (1976},

- Satellites : IRAS (télescope de 60 cm) : 4 fréquences 12, 25, 60
et 100 u. Expériences sur Space Lab. Projet ISO {Buropéen) .

Les meilleurs spectrographes sont basés sur le principe de
l'interférométrie (FTS : "Fourier Transform Spectrograph"). On utilise
un interférométre de Michelson pour séparer la lumidre & étudier en deux
faisceaux, que l'on recombine aprés une différence de marche de x. On
obtient alors une série de franges d'interférences o cos2mvx en lumidre
monochromatique v. Pour une lumidre non monochromatique, on obtient :

L) .
I(x} = I(0) + fo S (V) cos2Tvxdv
c'est-3-dire la transformée de Fourier du spectre de rayonnement.

Il suffit d'échantillonner avec plusieurs différences de marche

X, pour obtenir S(V) par transformée inverse. La résolution obtenue est
alors & o

1
vmin X
max

(xmax la plus grande différence de marche).

{(2) Sources IR :

a) Toutes les galaxies émettent en infrarouge lointain : c'est

1'émission thermique de la poussidre chauffée par les étoiles proches,
rayonnement de corps noir approximativement, donc ¢ aT' : ceci explique
que 1l'on détecte beaucoup mieux la poussiére trés chaude prés des
régions HII, etc... Notamment, 1'émission infrarouge est un trés bon
traceur des bras spiraux (qui favorisent la formation d'étoile).

On détecte aussi les radiogalaxies et les guasars.



- 94 -

b) Le plan de la Voie Lactée
est, avec l'écliptigue (lumiére zo-
diacale) la source la plus importante
détectée par IRAS., Alors que la lu-
miére zodiacale domine & 12 et 25 |,
la Voie Lactée, en moyenne plus froide
domine & 60 et 100 .

Il existe de nombreuses
étoiles froides qul rayonnent en
infrarouge proche, et aussi des proto-
étoiles enfouies dans leur nuage mo-
léculaire.

c) Les planétes et satel-
lites rayonnement pratiquement toute
leur énergie en infrarouge. C'est en
infrarouge que l'on s'est épergu que
Jupiter rayonnait 2.5 fols plus

d'énergie qu'il n'en regoit du Soleil.

obeervations IRAS
i T B

V{OOtA

[ou.
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! {

Parmi les observations IRAS, signalons la découverte d'un

disque de poussitres de tailles macroscopiques autour de 1'étoile Véga.

%:(4_@,4/
En effet, un grand exces d'émissionlpermet de déduire l'existence d'un

disque s'étendant jusqu'ad 80 U.A, de 1l'étoile, formé de grains de pous-

siéres de taillesav moins égales & 0.5 mm (trés Aifférents des grains

de poussiére interstellaire}.



