Chapter 1

PHY6780 Instrumentation de I’astronomie

1.1 Quantités observables en astronomie

On peut caractériser I’ensemble des observations actuellement possibles en astronomie par la liste suiv-
ante :

* La direction de la radiation incidente.

* Le moment temporel (sur Terre) d’arrivée de la radiation.

* La distribution spectrale d’énergie (ou I’intensité en fonction de la longueur d’onde).
* La polarisation du champ électromagnétique.

* Le degré d’alignement des champs électrique et magnétique.

* La phase du champ électromagnétique associé a la radiation.

* Les particules cosmiques (dont les neutrinos)

* Les ondes gravitationnelles (prévu mais non observé a ce jour)

1.2 Systeme de magnitudes

En astronomie, on utilise couramment deux systemes de magnitudes. Celles-ci suivent une échelle
logarithmique, pour des raisons historiques (I’oeil humain présente une réponse logarithmique a un flux
lumineux en unités de longueur d’onde).

1.2.1 Magnitude Véga

La magnitude Véga est la plus couramment utilisée. Son point de référence est le flux de 1’étoile Alpha
Lyrae (Véga), qui est posée comme ayant une magnitude de zéro dans toutes les bandes passantes. On
la définit comme:

my = —2.5log —> (1.1)
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Ou F), est le flux physique de I’étoile et F\o le point zéro de magnitude associé a la longueur d’onde A,
défini tel que la magnitude m) de Véga soit nulle.
— Insérer ici des tables de point zéro de magnitude —

1.2.2 Magnitude AB

On définit la magnitude AB d’une fagon absolue, en utilisant plutot le flux physique de 1’étoile en termes
de fréquence F),. Ainsi:

map = —2.5log F, + 8.90 (1.2)

Puisque A\c = v ou c est la vitesse de la lumiere, on a que:

F,c
F, = )\”2 (1.3)
Ainsi, un détecteur qui répond a la distribution de flux en termes de longueur d’onde ne déterminera
pas le méme maximum de radiation qu’un détecteur répondant plut6t a la distribution en termes de

fréquence. Cette caractéristique dépendra de la structure du détecteur en question.

1.3 Energie encerclée

Si on integre le signal d’une étoile sur le détecteur sur une ouverture circulaire de rayon 7, on trouvera
un flux physique S.s¢(r) donné par:

Seff(r) :T'A'A)\'Ee(r)'S)\ (14)

Ou 7 est la transmission optique totale de 1’étoile au CCD, A est la surface collectrice du télescope, A\
est la bande passante du filtre utilisé, F.(r) est la fraction du signal incluse dans 1’ouverture de rayon r
et S est le flux intrinseque de 1’étoile en termes de longueur d’onde.

Ainsi, le signal sur le détecteur en unités analogue-a-digital sera:

Serf = Sapu - g (1.5)

Ou g est défini comme le gain du détecteur (en électrons par ADU).

1.4 Bruit de photons

Si on approxime une €toile comme une source composée de n atomes ayant chacun une probabilité p
d’émettre un photon dans un intervalle de temps 0t et qu’on suppose que les émissions se font de fagcon
completement indépendante, la probabilité d’observer x photons dans un méme intervalle de temps ot
est donnée par la distribution binomiale:

n!

Pp(r) =Cip*(1—p)" " = !px<1 —p)" (1.6)

zl(n — )

[\
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On définit A comme étant le nombre de photons moyen émis dans un grand nombre de tels intervalles
ot, tel que:

A=p-n (1.7)

Si on suppose que le nombre d’émetteurs n est tres grand par rapport a la probabilité d’émission de
chaque émetteur, on a que:

2\ —-A
lim Pp(z) = Pp(z) = ¢

(1.8)

Ou Pp(x) est la distribution de Poisson. Celle-ci possede comme propriétés d’avoir une moyenne et
une variance qui valent toutes deux A:

< Pp(z) >= A (1.9)
op =< P3(z) > — < Pp(x) >*= ) (1.10)

Ainsi, le nombre de photons détecté et la variance de cette mesure seront:

N =< Pp(x) > 6t = A\t (1.11)
o =050t = A6t = N (1.12)

Etant donné que la variance est un opérateur ayant la propiété O(a-x) = a-O(z) oil a est une constante
et x une distribution. Puisque le signal est directement proportionnel au nombre d’électrons mesuré, on
en tire que le rapport signal sur bruit associé au bruit de photons est:

(E) NN (1.13)
phot

B ON

1.5 Radiation de fond de ciel

En principe, le fond du ciel émet une radiation d’arriere plan représentable par une distribution de
Planck:

F=1-A-A\-p? B, (1.14)

Ou B, est la distribution de Planck en termes de longueurs d’onde et p, est I’échelle angulaire d’un
pixel du détecteur projeté sur le ciel. On aura donc une variance de signal donnée par B% telle que:

By =ng - npip - F -t (1.15)

Ou t est le temps d’intégration de chaque pose.

1.6 Bruit de lecture

Il existe un bruit caractéristique aux détecteurs, survenant a chaque lecture d’un pixel sur le CCD. On a
donc une variance de signal associée a ce bruit donnée par B? telle que:

B} =ng - nyiz - 07 (1.16)

Ou ny;, est le nombre de pixels inclus dans 1’ouverture d’intégration de rayon r, ng est le nombre de
poses effectuées et o, est la déviation standard du signal associée a la lecture d’un pixel par le CCD.

3
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1.7 Courant sombre

Il existe un courant intrinseque a un détecteur, dii a I’excitation thermique de ses électrons. La nature
aléatoire de celui-ci amene une variance du signal B? telle que:

B2 =mng - np, - It (1.17)

Ou I, est le courant sombre.

1.8 Rapport signal sur bruit
Pour un nombre de poses ng et un temps d’intégration ¢, on aura un signal total donné par:

S =Sapy-no-t (1.18)
Si on tient alors en compte toutes les sources de bruit, on trouve une variance de signal donnée par B2:

B* = B,,,+ By + B} + B? (1.19)
=Ny [SADU-t—l—npix (FADU't+IS't—|—U%)} (120)

D’ou un rapport de signal sur bruit donné par :

S not
=lg)=% 1.21
! <B> ADU\/SADU+npm(FADU+IS—l—O%/t) (1.21)

On peut alors isoler S4py dans 1’expression précédente, pour en tirer une limite de sensitivité:

Sapu = # (7 + \/72 + dngnpigt (Fapu + 1 + U%/ﬂ) (1.22)
0

1.9 Cas limite

1.9.1 Limité par le bruit de photons: Supy > nyi, (Fapu + Is + 07 /t)

Dans cette limite, on a que:

S
(3) = VS (1.23)
lim.phot.

Puisque le signal est proportionnel a la surface collectrice du télescope, on a aussi:
S
— =D -v/npt (1.24)
B/ tim phot
tm.phot.

ou D est le diametre du télescope.
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1.9.2 Limité par la radiation de fond: Fupy > (I, + 03 /t) A Fapy > Sapu

S not
B = Sapvy [ —F— 1.25
( B ) lim.rad. APy NpizFADU (1.25)

Puisque le signal associé a la radiation de fond est aussi proportionnel a la surface collectrice du
télescope, on a que:

Dans cette limite, on a que:

IS ¢
(-) —p, | (1.26)
B lim.rad. npm

Si on a ajusté 1’ouverture r pour inclure la moitié d’une largeur caractéristique 65 de la FEP pour obtenir
un rapport signal sur bruit optimal, on aura une ouverture:

™ = nype ol (1.27)
0
=2 1.28
r=g (1.28)
On en tire:
S S t

(—) — 24y o (1.29)

B lim.rad. 93 BA,ADU

1.9.3 Limité par le bruit de lecture: o7 /t > (Fapy + 1) A\ 0%/t > Sapy

C’est souvent le cas en spectroscopie. On a alors que:

S Saput
(—) _ 24bu? [0 (1.30)
B lim.lec. oL Npix

— A suivre... —



