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Signal - bruit

Détection: signal + bruit

bruit de I'environnement (systeme
électronique, recepteur, amplificateur etc.)

bruit du fond du ciel
Le bruit est suppose étre Gaussien
guantité importante: S/N=signal/bruit

S/N proportionnel a la durée de
'observation t et a la largeur de la bande
B utilisée (S/N proportionnel a (t B)'?)



Bruit gaussien aéatoire

amplitude de voltage:v(t) variable akatoire, stationnaire
fonction de densie de probabilie F (v): probabilie que la valeur
de v(t) se trouve entrev et v + dv.

Bruit gaussien:

2

1
F(v) = —p? exp( 52

puissance du bruit:P = Rﬁ F(v)vidv = ?

Traitement de signal
la fonction de cross-correlation:

f(t)=g h= ’ g(tHh(t° t)dt°

transformation de Fourier:
Z

F()= Zi [ f(exp( it)dt

| F()= G()H()

g(t) h(®), G()IH()
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Transformée de Fourier Il
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Tlkeoeme de Wiener-Khinchin:

la transformee de la fonction d'autocorrelationC(t) est la den-
sie de la puissance spectral&( ).

puissance totaleemise:

z z,
Pem= €(dt=  S()d

Z,
= e(t9e(t® t)dt°®
avect = 0.

fonction d'autocorrelation:
Z

C(t) = lle(t%(t0 t)dtO

C(), S()
sur un temps ni  T:
Z 7=
Rr( )= v(t9v(to+ )dt?

Rr(), Sr()
R(0): puissance totale transmise

pour du bruit Gaussien stationnaire:

lm R@)= 2 (1)



Le bruit limie par une largeur de bande nie

ecepteur = ampli cateur + ltrea largeur de bande B

Signal v, A sortie v,
. ¢ amplificateur ¢ sfiltre avec largeur¢——e
Impédance Z, de bande B | |mpédance Z,

Amplificateur: gain de puissanceG( ) cepend de la fequence
mais souvent on peut le cecrire avec les constant€s et B.

_ V6 Zi

 VPZo
al Z = U=l est l'impedance
unie: decibel (db) = dix fois le log 10 du rapport des puissances
examples:G=10! 10db;G=100! 20db

1 magnitude = 4 db



Filtre linéaire:  fonction de transfert: H( )

Vo( )= H( V()

H( )., h(t)
h(t) est la reponse du epteura une fonction :
Vo(t) = h(t) sivi(t) = (t)

en gereral H( ) a une largeur de bande nie!
une impulsion estetendue dans le temps
on appelle cela \ringing"
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Cetection et inegration

filtre non-linéaire:  detecteur: multiplicateur de signal !
recessie de moyenner le esultat du cetecteur

Z

<P >= 14t+T=2 t 2d
= 27" )

spectre de puissance esultant:

pour un bruit blanc:

Sout( ): Rﬁq ( )+22 Sin( C)Sin( c)d 0

incertitude relative:
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Fig. 7.6a, b. Spectral power density in the differ- I
ent parts of a receiver: (a) schematic representa-

tion of the receiver parts, (b) the power densities ==



Les principes du radiometre

télescope

Amplificateur

—a faible bruit

Convertisseur

de fréguence

coupleu;

Source de
calibration

— mesure de température

Oscillateur local
de frequence n 4

Amplificateut
et détecteur

-~ »sortie




La détection hétérodyne

Derriere une antenne on trouve géneralement un preamplificateur a faible
bruit, puis un mixer . En radio, il n’existe pas d’amplificateur a ces fréquences,
le signal est donc mixé avec celui d’'un oscillateur local , produisant un signal
de fréquence intermédiaire IF , qui est ensuite envoye dans un détecteur

« backend » . Le backend envoie ensuite le signal vers un ordinateur .

Dans un systeme hétérodyne , le signal incident de frequence n; et le
signal de reference 7 (provenant d'un oscillateur local ) sont mélanges
dans un élément non-linéaire (mélangeur ou mixer ). Ces signaux de
fréquences proches (|ns-r ol £10 GHz)

sont récupéres a la sortie du meélangeur a une frequence plus basse, dite
frequence intermediaire, n-=|ns-n |, que I'on peut amplifier plus facilement
gue les hautes frequences de départ. Les analyseurs de spectre  ou
spectrometres , sont alors capables d’analyser ce signal abaissé en
frequence (down-conversion), avec une tres grande precision en amplitude et
en fréquence (résolution).



La température systeme

déepend de la définition

Y Rayleigh-Jeans approx.:
T=(TH)T AT, P.dn prop.a kTdn

Tg: température systeme
T.: température de brillance de la source astronomique

T,: emission de I'atmosphere, de la Voie Lactee et des
lobes secondaires, pertes dues a la structure de I'antenne

T,: bruit du récepteur
En général: T << Tg (jusqu’a 10%)

bruit: s — But des observations: S/N ~ 5s-10s



Températures du bruit
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Fig. 3.5. Typical antenna and receiver temperatures. In many radio telescopes High Electron
Mobility Transistors (HEMTs) cooled to 20 K provide receiver temperatures comparable with

or below the sky background; some receivers use Field Effect Transistors (FETs) either cooled
or at room temperature. Above 100 GHz, SIS junction mixers are best.



Le récepteur de

DrfTg = 0G/G  ou G estle gain du

recepteur

Probleme: stabilité du gain G

Solution: alterner entre la source (T) et

corps noir (T,)

On mesure la difference T.-T,
DF/TS:[IB/G (TC-TA)/TS
Minimisation pour T, ~

Inconvénient:. dedoublement du temps

d’observation
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Spectrometrie
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Fig. 3.7. Radio spectrometers: (a) using a bank of narrow-band filters; (b) digital autocorrelation
system. The longest delay ndt is approximately equivalent to (6v)™".
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Radiotélescopes — antennes unigues

Effelsberg 100m Nancay 300m x 35m

Arecibo 305m Parkes 64m



Les composantes d’un
radiotélescope

focus primaire

focus secondaire




Qualités d’'une antenne

2 qualités essentielles caractérisent un
radiotélescope:
— La sensibilité
e Surface de I'antenne

 Récepteurs
e Qualité du site

— Le pouvoir séparateur ///D (comparable a
la tache de diffraction en optique).



La réponse directionnelle du
telescope

La réponse directionnelle (beam pattern) est la
transformée de Fourier de la distribution de I'ouverture

(a comprendre plus facilement pour le télescope en émission)

Pour un réflecteur circulaire parfait de diametre D,
ce lobe peut étre représenté par une fonction d’Airy

A(u) = (J(u)/0)* ; G=puD/I

ou J,(u) est la fonction de Bessel de premier ordre et
u la coordonnée spatiale du plan focal

Résolution: Q~1/D



La fonction d’Aliry



L 'Tantenne réelle |

Dans la réalité, une antenne radio présente des imperfections dues
aux déeformations induites par des effets d’ordre mécanique ou
thermique, ainsi que de possibles desalignements des optiques

Défocalisation
se traduit par une diminution du rendement dans I'axe

Remede: déplacement du secondaire dans la direction de I'axe du
telescope




L 'antenne réelle Il

Coma
se traduit par une erreur de pointage
remede:

correction de cette erreur en mesurant une source connue

miroir parabolique mireir paraboligue

i
foyer
axe D
Dt e — u e HRE
A
faisceau parallele a ’'axe
\

diaranee foeale distance focale



Parametres fondamentaux

Dipble de Hertz: |[<S>|=S, sin’q
power pattern: P(q,)) =|<S>|/S,

Gain de I'antenne : dépend de la position sur le ciel

Gain de directivit¢ G_: G = 4pR,(0)/  F,(W dW = 4p/W,
ap

P.: lobe (power pattern) normalise
Puissance detectée par le télescope: | P,=A W, | =(KT/l 2)Dn
A« surface effective

Aeff

G, =4p —3

/

Efficacité de surface h ,: M = A / Ageon
Gm — 4,0 AgéomhA




HPBW

Angle solide du lobe: W, = P(gf) dw

4
Le pouvoir de résolution d‘un télescope est avant tout
caracterisé par la largeur du lobe principal a mi-hauteur
(HPBW). La HPBW dépend de la longueur d'onde et du
diametre du télescope.

HPBW ~ | /D

Pour un lobe gaussien , en approximant Lobe principal
a I'ordre 0, I'angle solide du lobe est : '

W, = p HPBW2/ (4 In 2)

Fw /2

Relation exacte: | Agg W, =172

Lobes secondaires



La temperature d'antenne

a la sortie du ekscope: puissance par unie de largeude bande:
1 Z Z

P = > RAe B (#' )Pn(# "' )d

A. : surface e ective
R. pertes resistives
B (#;' ): distribution de la brillance de la source

temperature d'antenne Tx:
P / kTa

al k est la constante de Boltzmann
avecA. A = 2on obtient:
2B (#" )Pyt )d
Rk "Pu(#")d

TA:

avec l'approximation Rayleigh-Jeans:

2
Te(#' )= ﬂB (#"')

Tg: temperature de brillance

"ol Pa(# #o' ' o)sin#dad
“Pa(#" )d

Ta#o0," 0)= R



Cas d’une source ponctuelle

= I'étendue angulaire de la source est tres petite devant I'étendue
angulaire a mi-hauteur du lobe principal, c’est-a-dire qs<< q,,,

—i / / :i

Ta = m sourc;rB (/) P.(g/)dW m Ty dW

or A W, =/ TAz% T, dW
densité de flux S: 5= 2k T, dW= 2KT,e W

/? /?
1
ou ES A =kT, et T, est la température du lobe principale
Pour un lobe Gaussien: T ~—— en arcmin
S=2.65—M¥8 qz

/24— en cm



Calibration

Le signal sortant d’un spectrometre est dominé par le bruit intrinseque
de l'instrument (décrit par la température systeme), variable en temps. I
faut donc comparer le spectre obtenu avec un spectre de référence :
seule la différence des deux peut révéler la contri  bution de la
source.

CALIBRATION = détermination de I'équation de I'instrument qui relie

I'entréee a la sortie.

- Calibrateurs célestes et internes  sont utilisés pour en déduire :
les efficacités du télescope (i.e. pour faire la calibration
photomeétrique)
mesurer la largeur du lobe principal a mi-hauteur  (HPBW), le
profil du lobe, i.e. la fonction de réponse impulsionnelle (point
spread function)
déterminer la température systeme

Il est important de caractériser le lobe, notamment les lobes

secondaires, en cas d’émission étendue.

Ceci est n’est pas fait a chaque observation, mais a des intervalles

reguliers.



Une observation en pratique
(exemple pour le 100m d’Effelsberg)

Calibrateur primaire: source de forte brillance pas
nécessairement proche de la cible

Calibrateur secondaire: source proche de la cible

Pointing sur le calibrateur primaire

Focus sur le calibrateur primaire

Pointing sur le calibrateur primaire

Observation du calibrateur primaire

En alternance: observation du calibrateur secondaire
observation de la cible

A la fin: observation du calibrateur primaire



Modes d’observations

Staring: intégration sur un point

Position switching: on alterne entre la
source et un calibrateur

Wobbler switching: mouvement du
reflecteur secondaire

Frequency switching: déplacement de la
frequence (raie)

Cross-scans (emission continue)



Réduction des données

e Calibration du flux

e Correction de la ligne de base
(observations de raies)

e Elaboration des cartes d’émission



ntensity

intensity

Traitement de données

Observations HI d’'une galaxie spirale (NGC 4388) avec les télescope de 100m
d’Effelsberg (Allemagne)

suppression des ‘spikes’

fit d’'une ligne de base analytique
soustraction de la ligne de base

e addition des sous-spectres
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HI galactique émission continue a 20cm
Cichowolski & Arnal (2004) Vollmer et al. (2004)



