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Résumé

Dans ce travail, nous avons analysé des sursauts radio en provenance de trois évé-
nements solaires associées à des éruptions solaires et des éjections de masse coronale
(CMEs). Ces explosions solaires se propagent dans la couronne solaire à des vitesses
supra-Alfvéniques et interagissent avec le plasma du milieu en générant des chocs magné-
tohydrodynamiques. Ces chocs donnent naissance à des sursauts radio métriques de type
II visibles dans le spectre dynamique d’un radio récepteur solaire. Nous avons exploité
les données issues du réseau international des radiotélescopes e-Callisto, dont un Callisto
a été installé récemment à la station CRAAG de Boumerdes. Le but de ce travail est
de (i) mesurer les paramètres physiques du plasma source dans la couronne solaire lors
de ces trois événements (la densité du plasma, la vitesse du choc, le nombre de Mach
d’Alfvén, la vitesse d’Alfvén, l’intensité du champ magnétique coronal, . . . etc.) (ii) se
préparer à analyser des événements similaires en utilisant le Callisto de Boumerdes. Dans
ce contexte, les sursauts radio ont été observés récemment et vont s’intensifier avec le
début imminent du cycle d’activité solaire N◦25.

Mots clés : Physique solaire, physique des plasmas, radioastronomie solaire, couronne
solaire, orages de bruit.



Abstract

In this work, we analyzed radio bursts from three solar events associated with solar
flares and coronal mass ejections (CMEs). These solar explosions propagate in the solar
corona at supra-Alfvenous speeds and interact with the plasma of the medium by genera-
ting magnetohydrodynamic shocks. These shocks give rise to radio metric type II bursts
visible in the dynamic spectrum of a solar radio receiver. We used data from the inter-
national network of e-Callisto radio telescopes, including a Callisto recently installed at
the CRAAG station in Boumerdes. The aim of this work is to (i) measure the physical
parameters of the source plasma in the solar corona during these three events (the density
of the plasma, the speed of the shock, the Mach number of Alfvén, the speed of Alfvén
, coronal magnetic field strength,... etc.) (ii) prepare to analyze similar events using the
Callisto de Boumerdes. Radio bursts have been observed recently and will intensify with
the imminent start of Solar Activity Cycle N◦25.

Key Words : Physique solaire, physique des plasmas, radioastronomie solaire, couronne
solaire, orages de bruit.
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Introduction générale

Le Soleil est la plus intense source de lumière visible à proximité de la Terre, il est
également émetteur d’une quantité considérable d’ondes radio. Ces ondes résultent de la
conversion de l’énergie du mouvement des électrons en une énergie radiative via différents
mécanismes qui opèrent dans la couronne solaire avec différents niveaux de complexité.
Les sursauts radio sont de puissantes émissions radio solaire à large bande et de courtes
durées (de quelques minutes à quelques jours) qui sont liés à la région source où ces ra-
diations se propagent.
Ce travail consiste à analyser le spectre radio dynamique du Soleil en utilisant les instru-
ments du réseau international e-Callisto. Nous nous sommes focalisé à étudier les sursauts
radio de type II qui résultent de la conversion des ondes plasma électroniques (ondes de
Langmuir) en des ondes électromagnétiques radio avec la fréquence plasma et ses har-
moniques. Les ondes plasma sont générées par des faisceaux d’électrons accélérés par un
choc magnétohydrodynamique dans la couronne solaire. Le choc est causé par l’expansion
supra-Alfvénique de la bulle magnétique des CMEs vers le plasma de la basse couronne
solaire. Les sursauts radio de type II sont facilement reconnaissables dans le spectre et
fournissent des informations très riches sur la physique de la couronne solaire et des CMEs
à travers les paramètres obtenus à partir de la source radio comme la densité du plasma,
le saut de densité, la vitesse du choc, le nombre de Mach d’Alfvén, la vitesse d’Alfvén,
l’intensité du champ magnétique coronal. Ces informations sont comparées avec les don-
nées des observations des sondes spatiales ( SoHO, SDO, STEREO A et B, GOES) afin
de mieux interpréter les résultats radio.
Vu la complexité du sujet de Master et son interconnections avec plusieurs domaines de
la physique, nous avons divisé ce mémoire en cinq chapitres :
Le premier chapitre introduit les caractéristiques principales du Soleil, sa structure in-
terne et externe, son activité magnétique et sa relation avec la Terre. Le deuxième et le
troisième chapitre sont consacrés à la radioastronomie solaire en générale, et aux sursauts
radio solaires et leur mécanisme d’émission, respectivement. Le quatrième chapitre est
dédié à la description du réseau international des radiotélescopes solaires e-Callisto ainsi
que le Callisto de Boumerdes qui a été installé en Novembre 2019. Un bilan sommaire des
interférences radio (RFI) qui peuvent bruiter le signal solaire au niveau de cette station
a été présenté également.
Le dernier chapitre introduit les différents modèles de densités de la couronne solaire ainsi
que la méthode de calcul des différents paramètres physiques de la source radio. Enfin, Le
traitement et l’analyse des données obtenues par e-Callisto pour trois événements solaires
associés à des sursauts radio de type II sont exposés. Les résultats sont comparés avec les
données d’observation des sondes spatiales solaires.
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Chapitre 1
Généralités sur le Soleil

1.1 Introduction
Le Soleil est l’étoile la plus proche de la Terre. Située à une distance de 150 millions de

km de nous, notre étoile est de type spectral G2 (taille moyenne, couleur jaune qui cor-
respond à une température de 6000 K à la surface). Elle se compose de 74 % d’hydrogène,
de 24 % d’hélium et d’une fraction d’éléments plus lourds (composition photosphérique
en masse). Autour de lui gravitent la Terre et huit autres planètes, de très nombreux
astéroïdes, comètes et de la poussière. Le Soleil tourne sur lui-même, avec une période
d’environ 27 jours terrestres (à l’équateur). En réalité, n’étant pas un objet solide, le Soleil
est une énorme sphère de plasma équilibré entre deux forces : la gravitation, qui pousse
ses couches extérieures vers son cœur, et la pression du gaz et du rayonnement qui agissent
vers l’extérieur.
Le Soleil a un rayon total de 696 000 km et une masse de 2×1027 tonnes. Il s’est formé il y
a plus de 4,6 milliards d’années, lorsqu’un nuage de poussière et de gaz appelé nébuleuse
s’est effondré sous l’effet de sa propre gravité. Le nuage en rotation s’est aplati en un
disque avec notre Soleil se formant en son centre. La périphérie du disque s’est ensuite
accréditée en formant notre système solaire.

Figure 1.1 – la structure interne et externe du Soleil.

L’astre solaire est si proche de nous que nous pouvons connaître avec une assez bonne
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précision quelque de ses caractéristiques principales (voir tableau 1.1).

Table 1.1 – Quelques caractéristiques principales du Soleil.

Rayon : 695997 km Température centrale : 15 millions ◦K
Distance à la terre : 150 millions km (1UA) Température de surface : 6000 ◦K

Masse : 1, 989× 1030 kg Rotation propre : 25,38 jours
Densité moyenne : 1400 kg/m3 gravité : 275,5 m/s2

1.2 Structure interne du Soleil
La structure interne du Soleil est caractérisée par une variation de densité et de tem-

pérature qui changent du centre jusqu’à la surface. Elle est constituée de noyau (cœur),
zone radiative, la tachocline, zone convective et la photosphère.

1.2.1 Le noyau du Soleil (cœur)

Le noyau est la région la plus centrale du Soleil. C’est de là que provient toute l’énergie
solaire, traversant toutes les couches jusqu’à la surface, puis l’espace interplanétaire.
Le noyau s’étend du centre à environ 0,3 rayon solaire, et représente environ 60% de
la masse totale du Soleil. Sa température est de l’ordre de 15 millions de Kelvin, alors
que la concentration à l’intérieur est de 5 × 1031 particules/m3 avec une densité est de
150 × 103kg/m3. La pression qui règne à l’intérieur est de 2.2 × 1011 atm. Ce sont les
fortes température et pression qui permettent aux réactions thermonucléaires de s’initier
et de transformer l’hydrogène en hélium, donnant lieu à l’énergie dégagée par le Soleil sous
forme de rayonnement solaire (rayon X et gamma) ou de flux de particules (neutrinos).

1.2.2 La zone radiative

C’est la couche qui suit le noyau et qui s’étend jusqu’à 0.7 Rs (rayon solaire). Dans cette
zone, la température et la densité de la matière solaire sont très élevés, ce qui permettent
une émission d’énergie du cœur vers les couches extérieures sous la forme de photons
(qui sont successivement absorbés et réémis par l’environnement constitué d’hydrogène
et d’hélium fortement ionisés). Ces photons rentrent en collision avec les particules du
milieu ce qui fait que sa direction change et perd une partie de son énergie.

1.2.3 La tachocline

La tachocline est une zone de transition entre les régions internes du Soleil dominées
par le transfert radiatif de la chaleur (zone radiative) et les régions externes dominées
par la convection (zone convective). Elle est située à environ 0,7 Rs du centre du Soleil.
La tachocline, qui d’après les études récentes pourrait être le siège de puissants champs
magnétiques de cisaillement et jouerait un rôle important dans la dynamo et l’activité
solaire.
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1.2.4 La zone de convection

La zone de convection est une zone qui s’étend de 0,7 Rs jusqu’à la surface visible
du Soleil. La température et la densité décroisent suffisamment pour que des atomes
se forment et pour transporter l’énergie par convection (pas par rayonnement) vers la
surface selon un mouvement vertical, que le transfert s’effectuera. Jusqu’à la photosphère
la température chute de 2 millions de degrés à 6000 degrés. Une fois la matière parvenue
en surface, elle se refroidie, puis plonge à nouveau à la base de la zone de convection pour
recevoir la chaleur de la partie supérieure de la zone de radiation, puis elle remonte en
surface...etc. Ces gigantesques cellules de convection sont responsables des granulations
solaires observables à la surface de l’étoile.

1.2.5 La photosphère

La photosphère est la «surface» visible du Soleil et la région transparente aux photons.
Elle s’étend sur une épaisseur d’environ 500 Km. Les lignes du champ magnétique ouverts
qui délimitent granules et super granules, conduisent la matière vers l’extérieur du Soleil.

Figure 1.2 – Un groupe de taches solaires observé par le satellite SOHO. La tache centrale
mesure 15 000 kilomètres dans sa plus grande largeur.SOHO/MDI (ESA/NASA).

1.3 Atmosphère solaire
La structure du Soleil au-delà de la photosphère est généralement connue sous le nom

d’atmosphère solaire. Elle comprend trois zones principales : la chromosphère,la zone
de transition et la couronne.

1.3.1 La chromosphère

Au-dessus de la photosphère, se trouve la chromosphère, qui s’étend de 500 à 2000
km d’altitude. Visible comme une fine bordure rosâtre autour du Soleil lors des éclipses
totales de Soleil, la particularité essentielle de cette couche de l’atmosphère du Soleil est
que la température croît avec l’altitude, passant de 4200 K à près de 10 000 K. Cette
croissance de la température avec la distance au Soleil reste l’un des grands mystères de
la physique solaire actuelle.
La chromosphère ne rayonne que dans certaines raies spectrales, surtout dans la lumière
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rouge de l’hydrogène (la raie de l’hydrogène alpha Hα) qu’on observe plusieurs structures :
plages autour des tâches, éruptions, filaments, protubérances sur le limbe. Tous ces phé-
nomènes sont sous l’influence du champ magnétique qui joue un rôle particulièrement
important pour structurer et conditionner l’évolution à court terme de la chromosphère.

Figure 1.3 – Image composite révélant les détails de la couronne solaire lors de l’éclipse
totale du 26 février 1998 observée au Vénézuela. Crédit : Cyril Birnbaum/Ciel et Espace

1.3.2 La zone de transition

La zone de transition se situe entre la chromosphère et la couronne où la température
s’élève rapidement (peut approcher 1 million de kelvins). Cette élévation est liée à des
effets du champ magnétique. Elle représente le siège d’un mouvement chaotique et per-
manent.
Au cours de cette transition l’hélium devient totalement ionisé sous l’effet de ces très
hautes températures. Ces mécanismes complexes sont aujourd’hui étudiés grâce à de nom-
breuses sondes spatiales.

1.3.3 La couronne

La couronne solaire est la partie supérieure de l’atmosphère. Elle s’étend sur plusieurs
dizaines de rayons solaires et se fond dans le milieu interplanétaire. Sa température at-
teint environ 2 million de Kelvin (on le sait grâce à l’observation de certains ions qui ne
peuvent exister qu’à des températures très élevées). Et du fait de sa très faible densité,
la couronne solaire n’est observable en longueur d’onde visible qu’au cours d’une éclipse
naturelle (le disque solaire est caché par la Lune) ou artificielle par un coronographe (le
disque solaire est caché par un masque mis devant un télescope).
La couronne peut présenter des aspects spectaculaires qui mettent en évidence l’activité
magnétique du Soleil : protubérances solaires, éruptions solaires, éjections de matières
coronales (en anglais Coronal Mass Ejection, CME), trous coronaux.
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L’étude de ces phénomènes qui se déroulent dans la couronne revêt une importance parti-
culière car ce sont des sources importantes d’émission et d’accélération de particules dans
l’espace qui peuvent affecter de façon significative l’environnement des planètes (Terre
incluse).

1.4 Le vent solaire
Le Soleil émet en permanence près de 1 million de tonne de matière par seconde qui

résulte de la température élevée de la couronne. Cette température confère aux électrons
ambiants une vitesse thermique suffisante pour s’extraire des importantes forces de gravité
de l’astre (vitesse d’agitation thermique supérieure à la vitesse de libération). Le flux de
particules ionisées qui en résulte forme le vent solaire. Ce dernier est constitué principa-
lement de protons, électrons (95%), et de particules (5%) qui se déplacent à des vitesses
supersoniques dans le milieu interplanétaire. Ce flux varie en vitesse et en température
au cours du temps en fonction de l’activité solaire.

Figure 1.4 – Vitesses du vent solaire mesurées par la sonde Ulysse, en fonction de la
latitude dans le milieu interplanétaire, en période de minimum solaire. La séparation entre
vent rapide (en bleu –hémisphère Sud - et rouge –hémisphère Nord) et lent a lieu à ±15◦.
La densité (en vert) est plus élevée dans les régions de vent lent. Les axes indiquent les
valeurs de vitesse en km.s−1. Les petites graduations aux environs de 700 km.s−1 donnent
l’échelle des densités (en cm−3) Crédit : ULYSSES / ESA

La Figure 1.4 montre les vitesses du vent solaire, mesurées par la sonde spatiale
Ulysse, en fonction de la latitude du Soleil en période de minimum d’activité solaire. La
distinction entre vent rapide et lent est visible au niveau de la latitude ±15◦.
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CHAPITRE 1. GÉNÉRALITÉS SUR LE SOLEIL

Il existe deux composantes du vent solaire : un vent dit lent, plus dense et chaud,
se déplaçant à une vitesse moyenne de l’ordre de 400 km/s et provenant des régions
équatoriales, et un vent dit rapide, moins dense et plus froid, transporté à une vitesse
moyenne de l’ordre de 800 km/s et issu principalement des trous coronaux. L’accélération
du vent solaire, en particulier du vent solaire rapide, est tout comme le chauffage de la
couronne un des grands sujets de recherche en physique solaire. De plus, contrairement
à l’atmosphère solaire, le vent solaire n’émet pas de rayonnement continu suffisamment
intense pour être observé. Son étude nécessite donc de faire appel à des mesures par des
sondes spatiales, à l’étude du rayonnement radio de source connues à travers le milieu
interplanétaire, à l’étude de l’interaction avec des faisceaux de particules ou des chocs
(sursauts radio de type III, de type II, particules cosmiques, etc.), à l’étude de l’interaction
du vent solaire avec des corps célestes (planètes, comètes, etc.) [10].

Figure 1.5 – Plasma β dans l’atmosphère solaire pour deux intensités de champ sup-
posées, 100 G et 2500 G. Dans la couronne interne (R ≤ 0.2Rs), la pression magnétique
domine généralement la pression statique du gaz (Gary, 2001).

Table 1.2 – Le paramètre plasma-β dans l’atmosphère solaire.

paramètre photosphère couronne froide couronne chaude la couronne externe
ne(cm−3) 2×1017 1×109 1×109 1×107

T(K) 5×103 1×106 3×106 1×106

p(dy ne cm−2) 1,4×105 0.3 0.9 0.02
B(G) 500 10 10 0.1

Le paramètre plasma-β 14 0.07 0.2 7

1.5 Activité solaire
L’activité solaire des couches les plus externes du soleil, présente des variations mar-

quées et cycliques de son activité. L’activité convective et magnétique accrue associée aux
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CHAPITRE 1. GÉNÉRALITÉS SUR LE SOLEIL

tâches solaires peut entraîner des éruptions solaires, des éjections de masse coronale et
d’autres phénomènes électromagnétiques de grande portée qui mettent en danger les as-
tronautes et endommagent ou perturbent les satellites, et perturbent même l’alimentation
électrique sur Terre.

1.5.1 Le champ magnétique solaire

Le Soleil est une étoile magnétiquement active. Toute la matière solaire se trouvant sous
forme de gaz et de plasma en raison des températures extrêmement élevées (particules
chargées tels les électrons et les ions). Leur déplacement produit le champ magnétique
solaire. Ce dernier est à l’origine de l’activité solaire et donc la source de tous les struc-
tures que l’on observe à la surface du Soleil (tâches solaires, protubérances...) en période
d’intense activité magnétique. Le champ magnétique y est particulièrement intense (par
rapport au Soleil calme) et agit à plusieurs niveaux sur le plasma ambiant. Il bloque les
mouvements de convection qui ont lieu sous la surface, refroidissant ainsi localement la
matière, et donnant lieu à l’apparition de tâches solaires visibles sur la photosphère. A
plus haute altitude dans la couronne, la configuration des lignes du champ magnétiques
peut devenir très instable en provoquant des reconnections magnétiques brutales qui sont
à l’origine des phénomènes éruptifs telles que les éruptions solaire et les CMEs [10].
Le Soleil tourne plus rapidement à l’équateur qu’aux pôles. Cette rotation différentielle
des latitudes solaires donne au champ magnétique solaire une forme de spirale en perpé-
tuelle rotation, les lignes de champ se trouvant emmêlées les unes aux autres au cours
du temps. Cet enchevêtrement combiné avec le mouvement des écoulements internes du
Soleil serait au moins en partie responsable du cycle d’activité solaire (cycle de 11 ans).
Au terme de ce dernier, la polarité du champ magnétique inverse par rapport à la fin du
précédent : le cycle magnétique solaire a donc une période double (environ 22 ans) de
celle du cycle d’activité.

1.5.2 Les tâches solaires

Les tâches solaires (anglais : sunspots) sont des régions sombres sur la surface du Soleil
(photosphère) entourées de zones brillantes plus chaudes appelées facules. Ces tâches sont
caractérisées par une température inférieure à son environnement (4000 k) et elles sont
le siège d’un champ magnétique intense. Ce champ inhibe les mouvements convectifs qui
transportent vers l’extérieur la chaleur qui émane de l’intérieur. Ceci explique pourquoi la
tâche est nettement plus froide, et donc plus sombre, que son environnement. Ces zones
ont un diamètre compris entre 5000 et 50000 km.

1.5.3 Le cycle d’activité solaire

Un cycle solaire est une période pendant laquelle l’activité du Soleil varie en repro-
duisant les mêmes phénomènes que pendant la période de même durée précédente. Ces
activités intenses sont générées de manière régulière selon un cycle de 11,2 ans environ (il
s’agit d’une moyenne car la durée peut varier de 8 à 15 ans) et sont calculées en fonction
du nombre de tâches solaires (selon la méthode de l’astronome Suisse Johann Wolf).
Ce cycle de 11 ans des tâches solaires est lié à la présence d’un champ magnétique com-
biné à deux autres phénomènes : la rotation différentielle du Soleil et les mouvements
de convection près de sa surface. Par rotation différentielle, il faut comprendre que notre
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CHAPITRE 1. GÉNÉRALITÉS SUR LE SOLEIL

étoile ne tourne pas sur elle-même en bloc comme un corps rigide. Au contraire, chaque
zone de latitude donnée tourne à une vitesse différente des autres. Par exemple, près des
pôles, un tour complet s’effectue en 35 jours, alors qu’il ne dure que 25 jours près de
l’équateur solaire.

Figure 1.6 – Cycles des taches solaires de 1880 à 2010. En haut : diagramme (papillon)
-distribution des taches sur la surface du soleil en fonction du temps. En bas : variation
temporelle du nombre de taches (NASA/NSST).

Le Soleil opère un inversement de son champ magnétique tous les 11 ans. Les cycles
solaires sont numérotés d’un minimum à un minimum depuis le cycle 1 de 1755-1766 dont
le maximum a eu lieu en 1761. Actuellement nous arrivons au cycle 25.

1.5.4 Les éruptions Solaires (Flares)

Le champ magnétique de la photosphère peut subir de très fortes torsions au cours
de la rotation différentielle du Soleil. Ainsi, sous l’effet de la restructuration du champ
magnétique, une éruption solaire se produit lorsque deux lignes de champ magnétique de
polarités opposées issues d’une ou plusieurs régions actives s’interconnectent en libérant
l’énergie accumulée sous la forme de rayonnements (X, visible, radio), d’énergie thermique
et flux de particules énergétiques principalement des électrons. Une éruption solaire, est
souvent précédée par une protubérance locale. L’énergie dégagée peut aller jusqu’à 1026

J émis en quelque minutes, c’est-à-dire l’équivalent de la production de trente millions
de centrales électriques de mille mégawatts chacune fonctionnant pendant cent ans. La
température dans les grandes éruptions peut atteindre 25 millions de degrés. A cette
température, le fer peut être ionisé jusqu’à 25 fois [24].
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Table 1.3 – Classification de l’intensité des flares basée sur les valeurs du pic du flux de
X mesuré par GOES entre 0,1 et 0,8 nm.

Classes des flares Gamme de flux 0.1-0.8 nm (Peak) [W/m2]
A 10−8 − 10−7

B 10−7 − 10−6

C 10−6 − 10−5

M 10−5 − 10−4

X >10−4

Figure 1.7 – Une éruption solaire qui apparaît comme une tâche très brillante à droite.
Image prise le 12 janvier 2015 à 23h24 UT. Source : NASA/SDO.

1.5.5 Les éjections de masse coronale (CMEs)

Les éjections de masse coronale (CMEs Coronal Mass Ejection) sont constituées de
grandes structures contenant du plasma et des champs magnétiques qui sont expulsés
du Soleil vers l’héliosphère. L’étude des CMEs est très importante car elle nous permet
d’étudier l’environnement proche du Soleil et de sonder la couronne solaire et le milieu
interplanétaire à travers l’interaction des CMEs avec ces milieux comme les chocs. Aussi,
l’intérêt d’étudier les CMEs réside dans le fait qu’ils sont responsables des effets météoro-
logiques spatiaux les plus extrêmes sur la Terre et la technologie humaine, ainsi que sur
d’autres planètes et vaisseaux spatiaux de l’héliosphère. Des particules très énergétiques
issues des CMEs sont envoyées dans le milieu interplanétaire et celles déjà présentes sont
accélérées sous l’impulsion de l’onde de choc qui se déplace en amont avec les CMEs.
Toutes ces particules très énergétiques viennent se superposer à celles du vent solaire [39].
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Figure 1.8 – Image d’une éjection de masse coronale, prise le 21 février 2000 01h54 UT.
Source NASA/ESA/SoHO/LASCO.

Les CMEs sont observées par des coronographes à bord de vaisseaux spatiaux. Ils
apparaissent sous la forme d’un halos lumineux, onde EUV, une structure magnétique
(magnetic flux rope) ou une structure de choc qui se propagent vers l’extérieur du Soleil.
Différents types de sursauts radio sont associés aux CMEs comme les type II et IV (voir
Chapitre 3).

1.6 Relation Soleil-Terre
Le Soleil émet des rayonnements électromagnétiques, radio, UV, X, des particules char-

gées, des éjections de masse coronales (CMEs) où figurent des particules de très haute
énergie ainsi que des champs magnétiques. Dans certains cas des CMEs peuvent être as-
sociées à des éruptions solaires. Ces émissions varient avec le cycle d’activité solaire.
Les rayons X, ultraviolets et radio parviennent au niveau de l’orbite terrestre huit minutes
après un événement et perturbent l’hémisphère de la Terre qui est face au Soleil. Ces rayon-
nement électromagnétiques modifient, en particulier, l’état d’ionisation de l’ionosphère et
perturbent les télécommunications radio. Les protons solaires, qui se propagent à une
vitesse dix fois moindre que celle de la lumière, atteignent la Terre une heure environ
après l’éruption. Comme ils emplissent tout le milieu interplanétaire, leur présence reste
notable durant plusieurs jours. Ils peuvent créer des anomalies dans le fonctionnement
du matériel embarqué à bord des satellites (en particulier, celui des micro-ordinateurs) et
éroder les panneaux solaires.
L’interaction du vent solaire avec la couronne et le milieu interplanétaire provoque des
ondes de chocs MHD interplanétaires. Des sursauts radio de type II peuvent être associés à
ces chocs. Ces perturbations importantes arrivent en moyenne deux jours après l’éruption
et déclenchent des orages géomagnétiques dont les aurores polaires sont la manifestation
la plus visible. Le champ magnétique terrestre perturbé peut avoir au sol des conséquences
importantes (et coûteuses) sur la distribution du courant électrique, le fonctionnement des
réseaux téléphoniques et informatiques et entraîner une érosion des pipelines.
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Ainsi, l’impact des émissions solaires et de leur variabilité sur la Terre et les autres pla-
nètes est une évidence. Ceci démontre l’intérêt de diagnostiquer ces émissions ainsi que
l’environnement solaire et le milieu interplanétaire en étudiant les sursauts radio solaires.

Figure 1.9 – Schéma très général de l’interaction Soleil-Terre. A gauche une éjection de
masse coronale (CME) se propageant vers la Terre. Les lignes de courant du vent solaire
sont déviées autour de la magnétosphère terrestre (jaune). Autour de la Terre, à droite,
le schéma montre les lignes de champ magnétique de la Terre (bleu claire) ainsi que la
surface frontière qui sépare la magnétosphère et le vent solaire, appelée la magnétopause
(mauve). Les tailles et les distances dans ce schéma ne sont pas à l’échelle. (ESA).
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Chapitre 2

Introduction à la radio astronomie
solaire
2.1 Introduction

Les sursauts radio solaire de basse fréquence (inférieur à 100 MHz) sont parmi les pre-
miers phénomènes radio étudiés par les radars des scientifiques après la deuxième guerre
mondiale. L’intérêt de ce type de sursaut réside dans le fait qu’ils proviennent des couches
de l’atmosphère solaire qui sont responsables des perturbations électromagnétiques que
subissent la Terre de la part notre étoile la plus proche : c’est dans ces couches que l’énergie
des éruptions (ces derniers sont liées aux zones actives émergentes) accumulée est libérée
par la suite, et où les particules très énergétiques sont accélérées et les CMEs sont lancées.
Pour interpréter les sursauts radio, il faut identifié une source physique qui fournit l’éner-
gie et un mécanisme d’émission qui convertisse cette énergie en émission radio. On suppose
généralement que l’énergie initiale est magnétique pour tous les sursauts radio. La libéra-
tion d’énergie magnétique semble liée à la dynamique de la couronne. Les sursauts radio
peuvent êtres associés aux éruptions qui sont liées aux régions actives émergentes (source
non mobile) comme les orages de bruit (type I). Ils peuvent être associés également aux
sources mobiles liées aux éjections de masse coronale (CMEs) comme les sursauts de type
II.
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Figure 2.1 – La densité du flux radio du fond galactique et du Soleil à différents ni-
veaux d’activité. Source : Dale E. Gary, Radio Astronomie : Conférence 10 / NJIT
(https ://web.njit.edu/ gary/728/Lecture10.html).

2.2 Notions de base
Le Soleil produit des émissions radio en grande partie en convertissant l’énergie des

électrons en mouvement en rayonnement via plusieurs mécanismes de complexité va-
riables. Une grande partie du rayonnement radio est due à des électrons individuels
lorsqu’ils sont accélérés soit à cause de collisions coulombiennes avec des ions (Bremss-
trahlung) pour de faibles intensités de champ magnétique, soit à cause du mouvement en
spirale dans un champ magnétique (émission de gyrosynchrotrons) lors d’intenses champs
magnétiques, comme ceux au dessus des tâches solaires. Les deux mécanismes cités sont
des mécanismes d’émission incohérents [15]. L’émission cohérente fait référence aux
mécanismes qui convertissent l’énergie des électrons en rayonnement plus efficacement en
raison des électrons émettant en phase ou par le développement d’instabilités qui ampli-
fient des modes d’onde particuliers.

Les mécanismes les plus pertinents pour la physique solaire sont l’émission de plasma
(ondes de Langmuir, ondes électrostatiques) et l’émission de maser électron-cyclotron
(ondes électromagnétiques transversales), qui nécessitent toutes deux une accélération
des particules par des événements énergétiques comme les éruptions solaires.
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Figure 2.2 – Les fréquences caractéristiques de « l’atmosphère » solaire basées sur des
modèles standard ; les faibles hauteurs sont proches des régions actives. Crédit d’image :
Gary et Hurford (2005).

Les mécanismes incohérents et cohérents se distinguent souvent par leurs tem-
pératures d’éclats (brightness temperature) qui est la température équivalente d’un
corps noir pour reproduire une intensité observée à partir d’une source d’une taille et d’une
fréquence particulière (voir la section 2.3).

Table 2.1 – Processus d’émission proposés pour les sursauts radio du Soleil actif.

Distribution de la vitesse des électrons Processus d’émission cohérents Émission incohérente
Thermique - Gyromagnétique

Non-thermique Emission de plasma, maser électronique Gyro-synchrotron

Pour une émission incohérente : la température de l’éclat est égale ou inférieure à la
température réelle de la source (par exemple la température des électrons), en fonction
principalement de la densité et de la température du matériau émetteur le long de la ligne
de visée.

Pour l’émission cohérente : peut avoir des températures d’éclats qui dépassent de loin
la température de la source, ce qui implique que le mécanisme d’émission doit être non
thermique. Le Tableau 2.1 résume les processus d’émission proposés pour le rayonne-
ment radio.

Chaque mécanisme est déterminé par les fréquences d’émissions caractéristiques du
plasma, qui dépendent de la densité et de la force du champ magnétique. Deux des quan-
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tités les plus importantes sont :

1. la fréquence du plasma électronique (en MHz) :

fpe =

√
e2ne
πme

' 0, 009
√
ne (2.1)

où :
ne est la densité électronique en cm−3, me est la masse d’électron. Cette fréquence
est très importante pour caractériser un plasma et les ondes qui sont supportées par
ce dernier.

2. la gyrofréquence électronique (fréquence électron-cyclotron) :

fB =
eB

2πmec
(2.2)

où :
B : L’intensité du champ magnétique en G.
e : La charge d’électron.
C : vitesse de lumière.

La Figure 2.2 montre les fréquences caractéristiques de l’atmosphère solaire et leurs
mécanismes d’émission associés, qui seront décrites dans les sous-sections suivantes [27].

La théorie magnéto-ionique est couramment utilisée pour décrire la propagation des
ondes électromagnétiques dans un milieu ionisé en présence d’un champ magnétique ex-
terne.
La couronne solaire est le plus souvent traitée par l’approche du plasma froid, qui sup-
pose que la vitesse de phase des ondes est beaucoup plus grande que la vitesse thermique
des particules de plasma, ce qui permet de négliger les effets thermiques. Cette approche
ignore également les mouvements des ions et suppose que les particules n’interagissent pas
entre eux à travers des collisions. Sous ces approximations, l’équation de dispersion pour
les ondes électromagnétiques possède deux solutions (mode [o] et mode[x] de polarisation
circulaire opposé) où l’onde électromagnétique peut se propager dans le plasma, ce qui
correspond à ω > ωpe où ωpe est une fréquence de coupure qui est la fréquence plasma
électronique. Les ondes électromagnétiques qui correspond à ω < ωpe seront atténuées, et
donc ils ne seront pas observables dans ce milieu[27].
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Figure 2.3 – Schéma qui illustre la relation de dispersion pour : ondes de Langmuir,
ondes électromagnétiques et ion-acoustiques. Source : Gibbon, P, 2017, Introduction to
Plasma Physics, arXiv :1705.10529v1.

Pour donner un exemple, la fréquence de coupure du plasma de l’ionosphère est de
ωpe ∼ 9 − 30 MHz, par conséquent on ne peut pas observer à la surface de la Terre
des ondes radio provenant de l’espace dont la fréquence est inférieure à 10 MHz car ces
dernières seront atténuées dans l’ionosphère ou seront réfléchies vers l’extérieur. Dans la
Figure 2.1, le gap de la longueur d’onde entre 10 et 100 m correspond à la fréquence de
coupure causé par l’ionosphère.
De la même manière dans le plasma solaire où la Terre baigne, les ondes radio émises
par le Soleil ne se propagent que si leur fréquence est supérieure à ωpe dans ce milieu.
Ainsi, dans la Figure 2.2, les ondes radio détectées correspondent aux émissions dont
les fréquences sont au delà de la fréquence plasma électronique fpe qui est indiquée sous
la forme d’une courbe noire épaisse. L’indice de réfraction des ondes électromagnétique
dans ce milieu est donné par :

Nf =

√
1−

(
f

fpe

)2

A titre d’indication, les ondes radio se propagent pour fpe > 100 MHz dans la basse
couronne. Dans le milieu interplanétaire à 1 UA, la propagation se fait pour fpe > 30
kHz.
La Figure 2.4montre les caractéristiques principales (densité, température) des différents
plasmas qui existent dans l’univers.
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Figure 2.4 – Les différents types de plasmas ainsi que leurs caractéristiques. Source : Dr
Zoltan Donko/ Wigner Research Center for Physics (http ://plasma.szfki.kfki.hu/∼zoli/
research-en.cgi).

2.3 La température d’éclat (Brightness temperature)
A partir de la loi de rayonnement du corps noir, on a la fonction de Planck qui est

donnée par :

Iν =
2hν3

c2[exp ( hν
kT

)− 1]

La limite de Rayleigh-Jeans correspond à la fonction de Planck dans la limite des photons
de basse énergie hν � kT , ce qui est valable pour toute source qui produit une émission
radio.

Iν =
2hν3

c2[exp ( hν
kT

)− 1]
∼=

2ν2kT

c2

(en J s−1 m−2 Hz−1 Ster−1), d’où la température d’éclat :

Tb =
c2Iν

2ν2K

On peut définir cette dernière comme étant la température équivalente à celle d’un
corps noir afin que son éclat soit le même que l’éclat observée. Il est important de se
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rendre compte que c’est un concept utile uniquement pour les radiations qui obéit à la loi
Rayleigh-Jeans.

Souvent, même des sources très froides à hautes fréquences obéissent au critère de
Rayleigh-Jeans, ce qui est très pratique en radio astronomie. La Figure 2.5 montre
une courbe log-log de l’intensité du rayonnement Bν(T ) qui est Iν(T )dans notre cas en
fonction de la fréquence (de 100 MHz à 1020 Hz) pour des températures allant de 300 K
à 107 K. La part de la courbe qui est sous la forme d’une droite en pente obéit à la loi de
Rayleigh-Jeans.

Figure 2.5 – Courbe log-log de rayonnement du corps noire d’intensité Bν(T )
en fonction de la fréquence. Le critère de Rayleigh-Jeans est valable dans la par-
tie droite en pente. Source : Dale E. Gary, Radio Astronomy : Lecture 1/ NJIT
(https ://web.njit.edu/ gary/728/Lecture1.html).

En radio astronomie, on utilise souvent la densité de flux, donnée par

Sν =

∫
2kTBν

2

c2
dΩ =

2kν2

c2

∫
TBdΩ

(en J s−1 m−2 Hz−1 = W m−2 Hz−1) qui est une quantité fondamentale mesurée par les
radiotélescopes en utilisant deux types d’unités :

— 1 Jansky (Jy) = 10−26 W m−2 Hz−1 , utilisé en radioastronomie générale.

— 1 Solar Flux Unit (sfu) = 10−22 W m−2 Hz−1 = 104 Jy, utilisé surtout en radioas-
tronomie solaire.
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En CGS, 1 Jy = 10−23 erg cm−2 Hz−1.

Figure 2.6 – Un exemple d’un spectre radio typique d’une éruption solaire. Source :
E.Kontar Presentation/CESRA summer school 2015.

La Figure 2.6 montre un spectre radio typique d’une éruption solaire.
Ainsi, la densité de flux mesurée par un radiotélescope n’est que la température d’éclat
intégrée sur la source, multipliée par certaines constantes fondamentales et par la fréquence
au carré. Cette équation ne concerne pas que les émissions thermiques, mais elle peut
s’étendre à toutes les émissions radio en considérant les sources non thermiques comme
ayant une température effective Tef f . Pour un électron d’énergie E, sa température
efficace est juste sa température cinétique Tef f = E/k, dans ce cas il suffit de remplacer
TB par Tef f dans l’équation de la densité de flux. Cependant, la résolution d’une antenne
parabolique de diamètre D est de l’ordre de 1, 22λ/D qui est également la largeur du champ
de vision de l’antenne. Ce champ de vision est aussi appelé le faisceau (the beam).
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Chapitre 3
Les sursauts radio solaires

3.1 Introduction
On distingue cinq principaux types de sursauts solaires, numérotés de I à V. Ils sont

caractérisés par leur origine, la bande de fréquence des signaux émis et la durée du phé-
nomène. Certains sursauts s’accompagnent de l’émission de rayons X et ultraviolets. Les
sursauts radio solaires sont classés comme indiqué ci-dessous.

• Sursaut de type I (orage de bruit, bande étroite, sursaut sans dérive de courte durée).
• Sursaut de type II (produit par des électrons accélérés par choc, vitesse de dérive

lente).
• Sursaut de type III (produit par des électrons accélérés par éruption, vitesse de

dérive rapide).
• Sursaut de type IV (produit par des électrons piégés).
• Sursaut de type V (émission continue qui suit un sursaut de type III).

3.2 Les mécanismes d’émission radio solaire

3.2.1 l’émission de bremsstrahlung

Le rayonnement de freinage ou émission libre-libre (free-free emission), on l’ap-
pelle aussi Bremsstrahlung fait référence aux ondes électromagnétiques produites par
la déviation des électrons libres sous l’effet du potentiel de Coulomb produit par les ions.
Le bremsstrahlung thermique correspond aux radiations qui sont émises par un plasma
en équilibre thermique. Celle-ci est la plus dominante émission de la couronne calme dans
les basses fréquences. Des structures coronales très denses peuvent générer des émissions
de bremsstrahlung de fréquences de l’ordre de GHz. [27].

3.2.2 L’émission gyromagnétique

Comme bremsstrahlung, l’émission gyromagnétique convertit l’énergie cinétique des
particules chargées, principalement des électrons, en rayonnement. Dans ce cas, le champ
magnétique qui est présent dans ce milieu produit un mouvement de giration en spirale
dans la trajectoire d’une particule le long d’une ligne de champ magnétique particulière,
entraînant une accélération centripète [15]. L’émission gyrorésonance domine également
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le bremsstrahlung dans toute la chromosphère, où les densités et les forces des champs
magnétiques sont plus élevées que dans la couronne de sorte que fB > fp (voir Figure
2.2).

3.2.3 L’émission de plasma

L’émission de plasma est la forme la plus courante d’émission radio cohérente du
Soleil, impliquant la conversion non linéaire de l’énergie des électrons en ondes de
plasma électronique appelé aussi les ondes de Langmuir ou oscillations de plasma [1]. Ces
oscillations se produisent lorsqu’un plasma est perturbé de telle sorte qu’une population
d’électrons est déplacée par rapport aux ions. Ainsi, la force de Coulomb tire alors les
électrons vers l’autre sens les amenant à osciller dans un sens et dans l’autre.

Figure 3.1 – Le schéma ci-dessus décrit différent stages d’émission de plasma, qui est
responsable de la plupart des des sursauts radio solaires. Crédit d’image : Melrose (2009).

Le processus qui produit les ondes de Langmuir dans la couronne solaire est généra-
lement considéré comme une instabilité provoquée par un faisceau d’électrons non ther-
miques qui se déplacent à travers le plasma de fond après avoir été accélérés par une
reconnexion magnétique (flares) ou une onde de choc (CMEs) [35].
Les ondes de Langmuir sont produites par un faisceau d’électron injecté dans le plasma
à partir d’une instabilité de type « bump on tail », une sorte d’une petite bosse dans la
fonction de distribution du plasma (Figure 3.2 à gauche). Cette instabilité va permettre
une croissance exponentielle des ondes de Langmuir. Une petite fraction d’énergie de ces
ondes peut être convertie en radiations électromagnétiques à travers une interaction avec
un autre type de mode d’onde qui est les ondes acoustiques ioniques (voir Figure 2.3
et Figure 3.2 à droite). Le rayonnement radio peut être émis avec la fréquence plasma
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fp ou avec son harmonique [2fp] (Figure 3.3) tout dépend du parcours de l’interaction
indiqué dans le schéma de la Figure 3.1.

Figure 3.2 – Le panel à droite : l’observation des ondes de Langmuir ainsi que les ondes
ionique-acoustique par la sonde spatiale Ulysses. Le panel à gauche : instabilité de type
faisceau (bump on tail ). Source : E.Kontar et L.Klein presentation /CESRA summer
school 2015.

On peut montrer ceci comme suit :
Soit L = Onde de Langmuir, T = Onde électromagnétique transverse, S = Onde acoustique-
ionique.

Couplage des ondes :
L+ S → T dominant dans le milieu interplanétaire IP.
L+ L→ T dominant dans la couronne solaire.

Conservation de l’énergie des photons hν :
νT = νL + νS ≈ νL ≈ νpe : « le fondamental » (en générale on a νS � νL)
νT = νL + νL = 2νL ≈ 2νpe : « l’harmonique »
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Figure 3.3 – Une coupe sur un sursaut radio de type II (ligne pointillée rouge) qui est
produit par une émission plasma et qui montre une bande fondamentale avec la fréquence
νpe et une bande harmonique avec la fréquence 2νpe.

3.2.4 Émission Maser Électron-Cyclotron

Maser est l’acronyme de « Microwave Amplification by Stimulated Emission of Ra-
diation ». Les conditions de base pour une émission maser sont (a) une inversion de la
population dans la distribution des électrons par rapport à l’équilibre. Ceci est produit
par le passage d’un faisceau d’électrons non thermiques (b) un plasma de faible densité
et/ou de champ magnétique fort de sorte que fB > fp [15].
Dans ce cas, l’excès d’énergie des électrons non thermiques ne sera pas converti efficace-
ment en onde de Langmuir comme dans le cas de l’émission plasma, mais plutôt l’instabi-
lité du plasma qui sera la plus favorable pour donner naissance à une émission radio avec
la fréquence radio fB.

3.3 Les effets de propagation du rayonnement radio
Les propriétés observées du rayonnement radio solaire, particulièrement dans les basses

fréquences sont largement influencées par les effets de propagation dans les différent mi-
lieux (couronne, milieu interplanétaire, ionosphère) après que ces radiations sont émises.
On peut résumer ces effets comme suit :

1. La couronne est très structurée avec souvent de grands contrastes de densité entre
deux régions adjacentes. Ceci va conduire à une succession de réflexion et de pro-
pagation de l’onde à travers la variation de l’indice de réfraction du milieu (voir
la section 2.2). Cette diffusion des ondes radio a pour effet d’augmenter la taille
apparente de la source de radiation (angular broadening) et réduire la température
apparente d’éclat.
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2. Une diffusion multiple et aléatoire peut systématiquement décaler la position appa-
rente du sursaut radio vers les hauteurs les plus larges par rapport au Soleil.

3. La diffusion tend à dépolarisé l’émission radio. Ceci explique pourquoi plusieurs
sursauts radio possèdent une faible polarisation circulaire par rapport à ce qui est
prédit par les théories standards.

4. La réfraction devient très importante lorsque le rayonnement radio passe à travers
l’ionosphère de la Terre. Ceci va significativement décaler la position apparente de
la source, tout dépend comment l’instrument est calibré [27].

3.4 Sursaut radio solaire (Solar Radio Bursts)
Les sursauts radio solaires se présentent sous diverses formes, classées selon la façon

dont leur fréquence change dans le temps, connue sous le nom de taux de dérive de
fréquence. Au départ, trois types d’émission radio ont été nommés type I, II et III par
ordre de fréquence de dérive ascendante, les types IV et V étant introduits plus tard.
Chaque type a des sous-types qui décrivent plus en détail la gamme de comportements
complexes que ces sursauts radio affichent [2]. Dans cette étude, nous allons concentrer
sur le type le plus prolifique de sursaut radio solaire, le sursaut radio de type II.

Figure 3.4 – Le spectre dynamique radio des différents sursauts radio solaire et du
continuum.

3.4.1 Type I

Les sursauts de type I sont un phénomène non lié aux éruptions, consistant en une
composante de continuum et une composante de sursaut. Le continuum, également sou-
vent appelé «orage de bruit», couvre généralement la gamme de fréquences 100–400 MHz,
avec des variations sur des échelles de temps. La longue durée de cette émission suggère
qu’elle est due à des électrons énergétiques piégés sur des lignes fermées de champ ma-
gnétique coronal. Les sursauts de type I associées sont brèves (de l’ordre de la durée en
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secondes) et à bande très étroite, et ont tendance à se produire dans des chaînes dérivantes
de 10 à 20 MHz de largeur de bande [40].

3.4.2 Type II

Les sursauts de type II se produisent à peu près au même moment que le pic de rayon X
généré lors d’une éruption solaire. Dans le spectre dynamique, ces derniers sont identifiés
par une dérive lente vers des fréquences plus basses. Il est fréquent d’observer les deux
bandes : le fondamentale avec la fréquence fpe et l’harmonique avec la fréquence [2fpe].
Chaque bande peut se diviser en deux (DH) ou (DF) (le spliting). Le taux de dérive de
la fréquence est généralement plus lent de deux ordres de grandeur que celui des sursauts
de type III qui sont à dérive rapide, de sorte que les deux types de sursauts se distinguent
facilement.
La Figure 3.5 montre un exemple classique d’une éruption dans laquelle des sursauts de
type III se produisent au début de l’événement (ce qui est souvent le cas), et un sursaut de
type II commence près du pic de l’émission de rayons X (courbe au dessous). Les bandes
fondamentale et harmonique sont bien visibles, et les deux montrent une division. Dans
des rares cas, une trace d’une troisième harmonique peut également être observée [42].

Figure 3.5 – Événement classique de type III / II observé par le radio télescope solaire
de Green Bank (GBSRBS) le 24 Aout 2004. Au début de l’éruption solaire (21h00), un
groupe de sursaut de type III à dérive rapide est observé, suivi de bandes fondamentale-
harmonique de type II à dérive lente (21h14). Les deux bandes montrent une division
évidente. Le panneau en bas montre les pics de rayons X associées au deux types de
sursauts observées par le satellite GOES. L’éruption solaire est de type B5, et donc
elle est faible.

Le mécanisme d’émission des sursauts de type II est supposé être une émission de
plasma à la fréquence du plasma et à son harmonique voir (la section 3.2.3).

La fréquence de l’émission dérive vers les basses fréquences parce que cette fréquence
dépend de la densité locale du plasma qui décroit en général avec la distance radiale par
rapport au Soleil. Le taux de dérive de la fréquence observé à partir du spectre dyna-
mique du type II (df/dt) peut être converti en vitesse V de la perturbation si le profile
de la densité électronique ne en fonction de la hauteur est connu. Les calculs donnent
une vitesse V typique de l’ordre de 1000 km /s ou des valeurs plus grandes que la vitesse
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typique d’Alfvén VA dans la couronne. Un choc MHD ne peut se former que si la vitesse
d’une perturbation solaire V dans le milieu (CMEs, éruptions) dépasse la vitesse locale
du mode magnéto-acoustique rapide (fast-mode), qui est essentiellement la vitesse d’Alf-
vén VA dans la basse couronne solaire. A partir du fait que le nombre de Mach d’Alfvén
deviendra supra-Alfvénique dans ce milieu MA = V/VA > 1, on peut dire aujourd’hui
que les sursauts de type II sont des preuves de chocs dans la couronne solaire rendus
visibles par le rayonnement radio produit par les d’électrons que les chocs accélèrent. On
peut écrire donc dans ce cas que MA = VS/VA , où VS est la vitesse de choc. Le type II
montre parfois des structures fines de très courtes durées appelées sursauts herringbone
qui émanent du sursaut principal et s’étendent jusqu’aux basse fréquences. Il a été sug-
géré que ces structures sont causées par des faisceaux d’électrons accélérés par le choc qui
parviennent à s’échapper de la région du choc [11].

La division de la bande de fréquence (band spliting ) indique que l’émission radio
provienne des régions derrière et devant le front de choc, ce qui est très utile pour carto-
graphier la densité électronique de ces régions. Dans le front du choc (upstream region),
le plasma est caractérisé par une densité n1 et une émission avec la fréquence fL (Lower
frequency branch : LFB). Le plasma derrière le choc (downstream region) est compressé
à la densité n2 > n1 qui correspond à la fréquence fU > fL (Upper frequency branch :
UFB). L’application d’un modèle de densité coronal à la branche de la fréquence basse
(LFB) est plus appropriée pour estimer la cinématique du choc, la mesure de la vitesse
d’Alfvén et le champ magnétique coronal. Ceci est due au fait que cette région correspond
à l’émission de la couronne la moins perturbée par rapport à la région UFB. Ainsi, le
rapport de fréquence fU/fL est directement relié au saut de densité à travers le choc.
Du moment où la fréquence plasma fp ∼ n1/2, alors (n2/n1) = (fU/fL)2 = χ qui est une
quantité qui mesure la compression de la densité à travers le choc (density jump). Une fois
que la valeur de χ est connue, le nombre de Mach d’Alfvén MA peut être estimé. Dans les
chocs MHD, χ < 4 est toujours vérifier [32], ce qui implique que fU/fL < 2. La vitesse de
choc Vs = dr/dt peut être déduite de la dérive de la fréquence df/dt. La valeur moyenne
de df/dt pour les sursauts métrique de type II est de l’ordre de 0.28 MHz/s [19]. Par la
suite, la vitesse d’Alfvén peut être évalué à partir de la relation VA = Vs/MA. Finalement
le champ magnétique peut être obtenu avec la relation B = VA/(µρ)1/2.

Généralement la bande harmonique est souvent utilisée pour le calcul car elle est plus
visible et moins absorbée par la haute atmosphère que la bande fondamentale.
Il est constaté qu’il y a toujours un délai entre le début de l’éruption et le début de
l’émission de type II. Ceci est attribué à la variation de la vitesse d’Alfvén avec la hauteur
dans la couronne : la vitesse d’Alfvén VA ∼ B/n(1/2) est élevée dans la basse couronne où
l’intensité du champ magnétique est importante. Après, la vitesse d’Alfvén décroit avec
la hauteur parce que B décroit généralement beaucoup plus rapidement avec la hauteur
que la densité n.
Cependant, cette variation de la vitesse d’Alfvén décrite ci-dessus n’est valable que si on
tient compte uniquement du champ magnétique du Soleil calme Bqs, ou on sait qu’en
plus de ce champ il y a le champ magnétique des régions actives Bar qui est assez fort au
voisinage de la basse couronne, donc en terme de vecteurs on peut écrire B = Bar +Bqs.
Le reference [38] a étudié la variation de la vitesse d’Alfvén en tenant compte de ce champ
magnétique total B = Bar +Bqs et sa direction vis-à-vis à un axe radial (‘+’ = parallèle,
‘-’ = antiparallèle), et en tenant compte également de l’angle δ que fait cet axe avec la
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ligne où les calculs sont effectuées. On peut voir le résultat principal dans la Figure 3.6.

Figure 3.6 – La variation de la vitesse d’Alfvén en fonction de distance radiale R/Rs

le long d’une ligne droite loin d’une zone active pour un angle δ = 45◦. (V +
A ) et (V −

A )
correspondent aux cas de B parallèle et antiparallèle, respectivement. La ligne en point
montre le comportement de la vitesse d’Alfvén qui correspond au champ magnétique du
Soleil calme Bqs. Source : Mann et al (2003).

Cette figure montre la variation de la vitesse d’Alfvén en fonction de la distance R/Rs

par rapport au centre du Soleil et le long d’une ligne droite, calculée pour un angle δ = 45◦

ce qui correspond à un cas assez général. Cette étude intéressante a montré qu’un champ
magnétique de telle structure conduit à un minimum local de la vitesse d’Alfvén dans l’in-
tervalle R/Rs =1.2 - 1.8 dans la couronne avec un maximum de 740 km/s à une distance
de 3.8 Rs. Ainsi, un choc peut se produire si la perturbation devient supra-Alfvénique
(MA > 1), ce qui correspond à la basse couronne R/Rs ∼ 1.2 − 3 et le milieu inter-
planétaire proche du Soleil R/Rs ∼6 Rs. En conclusion, lors d’une perturbation solaire
(éruptions et CMEs), il y aura deux régions de choc, une dans la couronne qui peut donner
naissance à un sursaut radio de type II, et l’autre dans le milieu interplanétaire qui peut
être détecté par des sonde spatiales in-situ, tout dépend aussi de l’énergie de la perturba-
tion qui donne la vitesse de choc VS. Ceci a été confirmé par les observations.

Les sursauts de type II ont été toujours observés en conjonction avec des éruptions
solaires, même si certaines des éruptions sont très faibles. Cependant, les récentes observa-
tions avec des coronographes plus sensibles ont montrés une corrélation entre les sursauts
de type II et la présence de CMEs, ce qui confirme l’idée que les chocs qui produisent des
sursauts de type II sont entraînés plutôt par des CMEs et se forme au dessus de 1 Rs,
mais sans autant résoudre le problème du lien avec les éruptions solaires [12] [17].

Cependant, le fait de postuler que l’émission plasma qui résulte de l’accélération des
électrons occupe tout le front de l’onde de choc qui est une région très large avec différentes
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densités électroniques se contredit avec les bandes étroites et limitées du spectre radio type
II. Ainsi, le site d’accélération des électrons peut ne pas se produire au niveau de tout le
front de l’onde de choc mais uniquement au niveau du nez ou des flancs du choc propulsé
par la CME [20] [18] [22], tout dépend due la puissance du choc et aussi l’angle que fait
le champ magnétique local avec le front du choc (Figure 3.7).

Figure 3.7 – A gauche, des images successives de l’expansion d’une CME avec l’observa-
tion d’une onde de choc frontale (Solar Dynamics Observatory @ EUV 193 Å). A droite,
un CME où l’on peut voir l’expansion de la bulle magnétique (flux rope) ainsi que l’obser-
vation d’un choc latérale dans le flanc à gauche de la bulle (SoHo). Source : Gopalswamy,
2010 Springer book presentation.

La relation entre CMEs et les sursauts de type II peut être comprise en observant la
propagation du front brillant de la CME dans l’extrême ultraviolet (EUV) appelé ondes
EUV, sachant les ondes EUV sont un indicateur de la région source du CME et sont liées
à la phase d’accélération des CMEs. Cependant, la nature ondulatoire des ondes EUV est
encore sujette à des débats. Dans les modèles ondulatoires, l’onde EUV est interprétée
comme étant le mode MHD rapide généré par la CME elle-même et c’est l’équivalent
des ondes Moreton qui se propagent dans la couronne, par contre ; dans les modèles non-
ondulatoires, elle est expliquée par des processus liés à la reconfiguration de la structure
à grand échelle du champ magnétique. Elle est interprétée comme étant le disque de pro-
jection de l’enveloppe de la CME qui devient de plus en plus lente et plus diffuse.
Selon une étude, 90% des sursauts radio métriques de type II sont associés à des ondes
EUV, mais il n’y a pas forcement une corrélation entre leur vitesse. D’où l’intérêt d’ob-
server les ondes EUV qui sont un indicateur indirect de la vitesse de la CME et par
conséquent la vitesse du choc [13].

3.4.3 Type III

Les sursauts de type III sont similaires aux types II en ce qu’ils dérivent également
des hautes fréquences vers les basses fréquences et sont attribués à l’émission de plasma.
Cependant, les types III dérivent à une vitesse beaucoup plus rapide (≈ 100 MHz s−1) et
doivent donc être excités par des perturbations, se déplaçant vers l’extérieur à travers la
couronne plus rapidement que les chocs responsables des sursauts de type II [7].
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3.4.4 Type IV

Les sursauts de type IV sont des émissions continues à large bande qui se présentent
sous quelques variétés distinctes, associées à différents phénomènes et différents méca-
nismes d’émission. Les sursauts de type IV mobiles sont les premières à avoir été atténuées
et nécessitent la détection d’un interféromètre (c’est-à-dire des observations par imagerie),
car elles sont caractérisées par une source continue se déplaçant vers l’extérieur [9] [28].
Le mécanisme d’émission n’est pas clair et est généralement attribué à l’émission de gyro-
synchrotron, à l’émission de plasma, ou à une combinaison de ces éléments, associée aux
électrons rapides piégés dans les champs magnétiques d’un CME en éruption [15] [29].

3.4.5 Type V

Les sursauts de type V sont des émissions continues qui durent entre une et quelques
minutes, qui suivent immédiatement un groupe de sursauts de type III et qui se produisent
généralement à des fréquences inférieures à 120 MHz [15] [2]. Ce rayonnement est beaucoup
moins fréquent que les sursauts de type III et on pense généralement qu’il est causé par
l’émission de plasma harmonique associée aux mêmes flux d’électrons responsables des
sursauts de type III associées [41] [3] [15].

3.4.6 Autre

En plus des types I-V, il existe un certain nombre de classes supplémentaires de sur-
sauts radio. Ceux-ci incluent des variantes des types standard, une structure fine au sein
d’un type particulier et des phénomènes totalement distincts. Par exemple les sursauts de
types J et U, qui sont des sursauts de type III pour lesquelles la dérive de fréquence s’in-
verse, indiquant que les faisceaux d’électrons associés inversent la direction et reviennent
vers le Soleil le long de lignes de champ magnétique fermées. Des exemples des sursauts
de structure fine comprennent les motifs zébrés et les sursauts de fibre qui peuvent être
observés en association avec des sursauts de type IV, ainsi que les sursauts à chevrons qui
accompagnent parfois les salves de type II. [27].
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Chapitre 4
CALLISTO e-CALLISTO

4.1 Introduction
CALLISTO est un acronyme de Compound Astronomical Low cost Low frequency

instrument for Spectroscopy and Transportable Observatory. CALLISTO est un récepteur
radio solaire à bas cout et conçu pour être transportable [8] [6] [34]. Sa fenêtre radio est
de 45 MHz jusqu’à 870 MHz, ce qui est équivalent à des longueurs d’onde de 34 cm à 6.7
m. Ses caractéristiques principale sont résumé dans le tableau ci-dessus (Tableau 4.1). Il
était désigné en 2006 dans le cadre du IHY2007 (International Heliophysics Year) et ISWI
(International Space Weather Initiative ) par Christian Monstein (PI) de ETH Zurich.

Table 4.1 – Les caractéristiques principale de CALLISTO.

Les paramètres Les spécifications
Fenêtre de fréquence 45 MHz – 870 MHz (34 cm < λ < 6.7 m)

Largeur de la bande radio 300 KHz
Temps d’intégration 1 ms par pixel spectral
Fenêtre dynamique > 40 dB

Bruit < 10 dB
La vitesse de mesure 800 fréquences/s

Sortie FITS-files

Jusqu’au juillet 2019, 160 instruments de type CALLISTO sont installés dans 90 dif-
férents pays dans le monde (Figure 4.1), ce qui constitue une couverture de 100% de
l’astre solaire le long de toute la saison, et ce depuis Mai 2013. Les données de ces instru-
ments sont diffusées gratuitement sur le site e-Callisto : http ://www.e-callisto.org/.

L’Algérie est devenue un membre d’e-Callisto depuis novembre 2019 en installant
un radio récepteur dans la station du CRAAG à Boumerdes (Figure 4.2).
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Figure 4.1 – Le réseau e-Callisto dans le monde (02 Septembre 2020). Source : e-Callisto
website.

Figure 4.2 – A gauche l’antenne du Callisto dans la station CRAAG à Boumerdes. A
droite l’analyse du spectre radio observé par le Callisto de Boumerdes.

4.2 Les constituants du Callisto
Le Callisto est constitué principalement de l’antenne LPDA (Log Periodic Dipole

Antenna) qui est reliée à un amplificateur LNA (Low Noise Amplifier) qui amplifie le
signal radio solaire. Si le signal est trop amplifié (saturation) on place un atténuateur (6 dB
pour notre cas) juste à la sortie du LNA. On peut placer également d’autres filtres comme
un filtre de rejet FM. A la sortie de l’atténuateur ou le filtre, on place le spectromètre
e-CALLISTO qui est relié à son tour à un PC. Afin de réduire les interférences causées

32



CHAPITRE 4. CALLISTO E-CALLISTO

par l’alimentation électrique du Callisto, on place souvent des stabilisateurs (de courant
ou de tension) à la sortie de l’alimentation.

Figure 4.3 – Un schéma qui montre les principaux constituants du Callisto de Boumerdes.
Source : Rapport CRAAG, Boudiba Imed, 2020.

4.3 Les interférences radiofréquence (RFI)
Dans la fenêtre de fréquence du Callisto qui est de 45 MHz à 870 MHz, on peut identi-

fier deux catégories d’interférences radiofréquence (RFI) : les interférences artificielles et
les interférences naturelles. Ces interférences apparaissent très contrastées par rapport au
fond du spectre sous la forme d’une bande de fréquences étroite qui dure dans le temps,
parfois sous la forme périodique, ou sous la forme d’une large fenêtre de fréquences à un
instant bien fixe, ou une variance des deux cas, ou sous une forme plus complexe.

4.3.1 Interférences artificielles

Il existe plusieurs types d’interférences radio causées par des objets de fabrication
humaine. On peut citer les principales sources :

•De 70 à 80 MHz : bande de fréquence réservée au trafique et a la navigation
aérienne.
•De 87.5 à 108 MHz : bande réservée à l’émission locale de fréquence FM-radio.
•De 117 à 137 MHz : bande réservée à la communication aérienne.
•De 144 à 146 MHz : bande réservée a la fois pour la radio amateur et le GENSO
qui est un réseau mondial composé de stations au sol et des satellites.
•De 216 à 230 MHz : DAB-T (Digital Audio Broadcast- Terrestrial).
•De 380 à 395 MHz : TETRA (Terrestrial Trunked Radio) système de radio nu-
mérique mobile professionnel (police, pompiers. . . .).
•De 430 à 438 MHz : radio amateur.
•De 470 à 608 MHz : DVB-T (Digital Video Broadcast-Terrestrial).
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Figure 4.4 – Des exemples d’interférences artificielles observées sur le Callisto. En haut,
une transmission militaire autour de la fréquence 147 MHz et son harmonique à 294
MHz. En bas, une modulation d’amplitude sporadique qui résulte d’une communication
du trafique aérien. Source : Monstein 2020 (Burst Cataloge/e-Callisto website).
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4.3.2 Interférences naturelles

•Interférences provenant de la réflexion du sol : Ces interférences se pro-
duisent lorsque le Soleil est très bas (après le levé ou avant le couché du Soleil).
Elles sont causées par la réflexion des radiations solaires sur la surface d’eau, du
métal, des bâtiments ou des plantes.
•Interférences causées par des coups de foudres : Ces interférences peuvent
êtres détecté pendant des orages locaux où des ondes électromagnétiques sont émises
par la foudre. Ils ont la même forme que des sursauts solaires de type III.
• Dans des cas rares, certains sursauts radio solaire peuvent être déformés par l’io-
nosphère.

Figure 4.5 – Des exemples d’interférences naturelles observées sur le Callisto. En haut,
une interférence causée par la réflexion des radiations solaires sur la surface de la mer
observée à Crimée en Ukraine. En bas, des ondes radio de large bande générées par
des coups de foudre très proches observées à l’observatoire de Bleien en Suisse. Source :
Monstein 2020 (Burst Cataloge/e-Callisto website).
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