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Introduction :

La météorologie de I'espace « space weatlsst »in nouveau domaine de recherche
scientifique et qui s’intéresse aux variations d@sditions du milieu interplanétaire et de
I'environnement Terrestre. Etant donné que les upaations géomagnétiques,
ionosphériques, atmosphériques et enfin les flticls du champ magnétique Terrestre
mesurées au sol sont fortement liées a l'activatéise, leur prédiction est devenue tres
importante pour les besoins économiques (les tgldumications et positionnement) et
les missions spatiales (satellites). Effectivemang éruption solaire intense peut générer
une éjection de la matiere coronale « Coronal NEesstion, CME » qui, de sa part, cause
de fortes perturbations géomagnétiques et mémepdiitants dégats. D’autant plus, vue
le manque de données et d’informations sur ces Clkliiise le Soleil et le point
Lagrangien L1, la ou les satellites SOHO, WIND eCHE se trouvent, rend la
modélisation de la propagation des CMEs et la ptigdi de I'intensité de la perturbation
géomagnétique difficiles. Ainsi, il est devenu imgié# de faire des mesures et des
observations en temps réel des conditions integpddnes, des observations du Soleil a
différentes longueurs d'ondes, des mesures desitimred magnétosphériques, des
mesures ionosphériques et des fluctuations du chmagmétique Terrestre. L'intérét de
telles mesures est de mieux comprendre le lieneelds éruptions et les CMEs,
I'interaction entre les CMEs et le milieu interpddaire ambiant, les propriétés des CMEs
interplanétaires « ICMEs » menant a de fortes peastions géomagnétiques. Ceci
permettra d’établir des relations empiriques ddiptions et de mieux comprendre le

couplage magnétosphere-ionosphére.

En plus de I'éjection de la matiére du Soleits le milieu interplanétaire et durant
une éruption solaire, un intense rayonnement ess.éfn son arrivée sur Terre, ce
rayonnement cause des perturbations dans les sigdaucommunications et de
transmissions. Par conséquent, I'exploitation dgsasix radios est 'un des moyens qui
permettent d’étudier I'effet des éruptions solaises I'ionosphére aussi bien localement

en utilisant les données d'un seul récepteur, dabatement en analysant les données



couplées des réseaux. Comme la basse couche despioere, dite couche D, est une
couche transitoire (apparait le jour et disparainuit), son diagnostic au moyen des
radars et des sondes ionosphériques est imposBanieontre, les signaux des émetteurs
de trés basses fréquences (TBF) sont trés senailkeshangements méme faibles (10%)
de la conductivité a 85 km d’altitude, et donc diment un outil trés efficace pour

I'étude des différentes perturbations qui se matefet dans la couche D.

En Algérie, malgré le fait que ses infrastnes peuvent connaitre des risques (ex :
les satellites, les transmissions radios, commtinit® mobiles, réseaux électriques et
pipelines), la météo de l'espace n'a pas encoreitsugintérét des chercheurs a
I'exception de I'exploitation des mesures du changgnétique Terrestre effectuées dans
différentes régions du pays. Dans cette thése, nous sommes intéressés a la relation
entre I'éruption solaire et I'éjection de masseooate (ou CME), la propagation des
CMEs dans le milieu interplanétaire et leur intécacavec le vent solaire, les propriétés
de leurs homologues interplanétaires (ICME), liatdion entre ces ICMEs avec la
magnétosphére et enfin I'importance de la longitddda région active, source du CME,
dans lintensité de la perturbation. Cette dernipreblématique n'ayant fait |'objet
d'aucun travail antérieur, nous sommes donc lemipre a l'avoir exploité et avons
conclu que l'intensité de la perturbation géomaignétdépend bien de la longitude de la

région source du CME.

Nous avons aussi étudié I'effet solaire sucduche D de 'ilonosphére en récoltant et
exploitant des données locales. Ceci a pu se dafree a l'installation d’'un récepteur de
tres basses fréquences (ou Very Low Frequencié$) ¥n Aolt 2006. Les signaux des
émetteurs TBFs recus ont été analysés, notammastperturbations liées aux éruptions
solaires. L'intérét a été principalement porté l&allure de la perturbation, I'effet des
saisons sur les parametres des perturbations (itang et la durée), la détermination du
seuil minimal du rayonnement X menant a une peatish mesurable, le suivi de

I'évolution temporelle et spatiale de la pertudmatien comparant les données des



différents récepteurs TBF du réseau AWESOME dontdtre fait partie. En plus des
perturbations liées a l'activité solaire, nous avarudié aussi les perturbations des
signaux TBFs liées aux évenements lumineux transgo(ou TLE). Dans cette
thématique et au moyen de notre récepteur noussayamticipé a la campagne
européenne d’observation des TLEs connue sousted'iburoSprite. Notre participation

a cette campagne a apporté bon nombre d’informmoglarifications concernant le lien
entre ces TLEs et les perturbations de type E#&figctivement, dans des analyses de
perturbations des signaux TBFs effectuées duranpiécédentes campagnes, les auteurs
ont conclu que seul les TLEs sont responsablepeédarbations Early. De notre part,
nous avons mené une étude comparative entre legusigecus par des récepteurs situés
dans différentes régions de la méditerranée. @aitde a pu nous éclairer sur 'unicité de
I'association TLE-Early, voire I'étendue de cestpdrations, leur localisation ainsi que le
suivi de l'activité orageuse loin du champ de \lgddes cameras optiques. Nous avons
ainsi mis en évidence les effets de la distance-fddepteur, TLE-émetteur et I'angle de
réflexion de I'onde électromagnétique sur les daratiques des perturbations Early. En
derniére tache, et non des moindres, nous avonk/sandes données du champ
magnétique Terrestre générées par le réseau ITERWMEAG Cette étude a pour objectif
de montrer que le développement d'une perturbagggéomagnétique dépend de la
longitude de la station ou s’effectue la mesuretteCdépendance est expliquée par la

compétition des différents courants ionosphériglsess la formation de la perturbation.

La these se structure comme suit : Dansréenigr chapitre nous introduisons la
météorologie de I'espace ou nous décrivons lesrdifits phénomenes intervenant dans la
connexion Soleil-Terre. Dans le deuxieme chapitresrdonnons les différentes bases de
données exploitées pour la réalisation du travath@se ainsi qu’'une description de notre
récepteur TBF. Dans le troisieme chapitre nous dosnles résultats liés aux
perturbations géomagnétiques dues a l'activitéirgol@lors que l'effet des éruptions
solaires sur la propagation des ondes TBFs fergjefodu quatrieme chapitre, les

perturbations des signaux TBFs dues aux phénomlé@ngseux transitoires observés



durant les campagnes d’EuroSprite sont présentées t& cinquieme chapitre. Le
chapitre six regroupe les résultats liés aux flatuns du champ magnétique Terrestre
mesurées dans différentes stations de mémes ldegitet durant de fortes perturbations
géomagneétiques. A la fin du manuscrit nous ternsnpar regrouper les principaux

résultats de notre travail ou conclusion.



Chapitre 1 : Connexion Soleil-Terre

1.1-Ou’est ce que la météorologie de I'espace ?

La météorologie de lI'espace est la prédictienl'impact des activités solaires sur
I'ensemble des activités humaines. Le Soleil esfaumidable réservoir d’énergie dont
I'expression la plus spectaculaire reste les é@gastide masse coronale (ou CME,
signifiant Coronal Mass Ejection). Ces bulles daspia, gaz composé de particules
chargées positivement et négativement (principahémdes protons et des électrons avec
guelques traces d'éléments lourds), peuvent ateirdks proportions gigantesques
(typiquement quelques dizaines & quelques centdmeayons terrestres {Rpour 16°-
10" kg) et ne sont pas sans conséquence sur I'eniment terrestre. Se déplacant a des
vitesses variant entre 100 et 3000 kih slles mettent, typiquement, 3 jours pour

atteindre la Terre et, sous certaines conditiors;quuent des orages magnétiques.

Par ailleurs, le Soleil émet en permanencBuxnde plasma appelé «Vent Solaire» se
déplacant en moyenne a 450 krl. 4e champ magnétique interplanétaire est la
composante du champ magnétique solaire transpartéepvent solaire dans le milieu
interplanétaire, son orientation est variable. lreentation antiparalléele au champ
magnétique terrestre crée des conditions favoraleclenchement, dans la queue de la
magnétosphére, d’événements impulsifs considéraloje®n appelle les sous-orages
magnétiques. Finalement, le Soleil, et sous certaigonditions, émet aussi du
rayonnement électromagnétique et des particulegétgues qui peuvent étre mortelles
pour I'étre humain. Ainsi, I'atmosphére terrestitelee champ géomagnétique terrestre
constituent deux remparts contre les menaces isgiastre étoile. C’est pour identifier,
mieux connaitre et prédire les risques que faiepés Soleil sur I'étre humain et ses

technologies qu’est née la météorologie de I'espace



1.2- Impacts liés aux tempétes magnétigues

Les effets des perturbations sur l'activitémaine sont multiples. Elles peuvent
affecter les satellites, les systemes de téléconmations et navigations, le
positionnement, les études et les exploitationdogggques, I'industrie et la santé. Les
composants des satellites sont devenus mincegnet gbnt devenus tres sensibles aux
particules énergétiques solaires. Ces particulesrgge endommager les micro-puces
électroniques et changer ainsi les logiciels de mandes dans les ordinateurs. Des
concentrations intenses de particules énergétipeegent entrainer des surcharges dans
les satellites. Cela se produit lorsque les pddsuprincipalement des électrons,
pénetrent dans le revétement extérieur du satellidéposent leurs charges dans toutes
les parties intérieures. Quand les charges s’acleuntuans une partie quelconque, leurs
tendances est de devenir neutres en se déchargeanid’autres composants. Cette

décharge peut étre destructrice pour les systelaetsaniques du satellite.

L'autre phénomene est la charge différemtiellDurant une perturbation
géomagneétique, le nombre et I'énergie des élecebdss ions augmentent. Donc, quand
un satellite passe a l'intérieur de ce milieu éatque, les particules collées au satellite
rendent les parois chargées différemment I'unerppport a l'autre. Cependant, une
décharge électrique peut se produire a traversdegposants du satellite et donc les
endommager. Comme durant une activité géomagnétiquae éruption solaire la haute
atmosphére de la Terre est alors chauffée. Ce ufeh@ent augmente la densité des gaz
rares dans I'atmosphére a ces altitudes (> 1000dimplusieurs satellites orbitent. En
conséquence la viscosité augmente et le satedliteatenti. A certaines altitudes et sous
I'effet de la viscosité, des satellites sont fordéschanger d’orbite et d’aller plus haut,
donc ils tombent lentement et bralent.

Pour les télécommunications, les perturbatig@omagnétiques peuvent causer
I'absorption de certaines fréquences (en particldie radioamateurs). Un autre exemple

est celui du lancement des missiles a grandesndetaEn effet, durant la perturbation, le
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signal d’'un radar peut étre enclavé par des échd®g I'empéchant d’atteindre le

récepteur.

Les systemes de navigation, comme le OMEGA EORAN, eux aussi ne sont pas a
I'abri. Le OMEGA, par exemple, consiste en huit &mgs radios situés dans différentes
régions a travers le monde. Les avions et les eswitilisent les tres basses fréquences
émises par ces émetteurs pour déterminer leurdigpesi Durant une perturbation
géomagnétiqgue ou une éruption solaire, le system# ponner au navigateur des
informations avec des erreurs allant jusqu’a plusikilometres. Donc, si le navigateur
est alerté d’avance, il pourra alors changer desys. Les systémes GPS peuvent étre
aussi affectés par le changement de la densité@iéque dans lI'ionosphére durant une
perturbation géomagnétique. Les réseaux électrigneesrent étre aussi affectés par
I'activité geomagnétique. En effet, quand le changgnétique fluctue au voisinage d’'un
conducteur, comme les céables, un courant électégti@lors induit dans le conducteur.
Cela se produit & grande échelle durant une patiorbgéomagnétique. Les compagnies
électriques distribuent un courant électrique afief au consommateur via de longs
cables électriques. Cependant, le courant générdéapaerturbation géomagnétique au
voisinage des cables peut causer une surchargdler get endommager les

transformateurs.

Dans l'exploration géologique les techniciersisent le champ magnétique de la
Terre pour déterminer les structures des rochetesaines. Dans le but de trouver le
pétrole, le gaz ou bien les minéraux, mais la diéte@xacte de ces structures peut se
faire uniqguement durant une activité géomagnétigaiene. Les couches de la Terre,
magneétosphére et ionosphére, protégent les éwastsides rayonnements et particules
énergétiques provenant du Soleil. Par contre,desm@autes sont fortement en danger. En
effet, la pénétration des radiations et particdasrgétiques dans les cellules vivantes
peuvent endommager les chromosomes et causer degrga D’importantes doses

peuvent étre fatales.
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1-3 : L’activité solaire

13.1- Les éruptions solaires (Eclats solaires) :

La physique des éruptions (ou éclats) sda@st trop large pour étre intensivement
présentée dans cette thése. Donc nous présentensigsement les principales
caractéristiques et leurs effets sur I'environnemermrestre. L’éruption solaire est un
rayonnement soudain émis dans l'atmosphere sol@iypiqguement, elle s’étend sur
plusieurs couches, engendrant un mouvement de reass®e acceélération de particules.
Ce rayonnement implique une dissipation de I'émegii a été emmagasinée dans les
boucles magnétiqgues photosphériques. Cette énsegierme d’'une facon graduelle a
travers la convection sub-photosphérique qui engedds contraintes magnétiques dans
la couronne. Les observations du Soleil en radamg¢de domaine des GHz), rayons UV,
X et y révelent que les éruptions commencent par desepsas énergétiques. Les
processus clefs sont I'accélération des particueséchauffement du plasma dans les
tubes magnétiques et I'éruption comme observéeffarahtes longueurs d’onde. La
figure 1 montre une région active au voisinage dilament observé dans I'UV. Durant
le développement de la région active, plusieurptérns avaient été enregistrées par le
satellite GOES (Geostationary Operational Environtale Satellites). Aucune de ces

éruptions n’avait déstabilisé le filament malgrépsaximité de la région active.

Filament

Figure 1 : Région active au voisinage d’un filamehservé dans 'UV. Source : NASA
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Les observations satellitaires et celles dejgusol ont montré qu’il existe deux types
d’éruptions solaires : éruption (aclat) Confinéeet Eruptive [1]. Les éclats confinés
apparaissent comme de petites boucles brillantefaibee mouvement. Alors que les
éclats éruptifs induisent des événements de déarmes longues avec des boucles
d’arcades, en association avec I'éjection de messmale (CME). Dans la figure 2 sont
présentées les deux catégories d’éruptions. Ddtes figure, on montre les données des
rayons X mesurées par le satellite GOES, les diae la couronne observée par le
télescope EIT (Extreme ultraviolet Imaging Telesgogt les images du coronographe C2
du satellite SOHO. La partie supérieure de la Bgireprésente les enregistrements dans
le cas d'un éclat confiné, alors que dans la panfiérieure sont celles de la catégorie
éruptive. D’apres la figure 2, on constate que, méirles deux catégories sont de classe
d’énergie identique dans le domaine des rayonsgfaade échelle, les deux éclats n’ont
pas les mémes conséquences. En effet, les imagegistrées par le coronographe C2,
présentées en bas de la figure 2, montrent bierdgs&jections de masse coronale sont

produites en association avec les éclats éruptisggstrés par le satellite GOES.

1.3.2- Classifications des éruptions solaires.

L‘éruption solaire est une explosion dansugace du Soleil, se produisant lorsque
I'énergie emmagasinée dans le champ magnétique {gehéralement au-dessus d’une
tache solaire) est soudainement libérée. L’éclaidyit une émission intense du
rayonnement X, gamma et radios. Les éruptions reglasont classées selon leurs
luminosités dans le domaine des rayons X de 1 a BAS principales et importantes
éruptions sont classifiées en trois catégories :

« Classe X,les plus intenses avec un flux >™/m2. Elles peuvent causer des
interruptions dans les communications radios ettdegétes de rayonnement de
longues durées.

« Classe M(10* > Flux > 10°), d'intensité moyenne, elles peuvent causer des
interruptions des communications radios mais dessdgions polaires seulement,

des tempétes de radiations minimes peuvent swdgrédlats de classe M.
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+ LesClasses Cde flux entre 10 et 10° W/m2, ont de faibles conséquences sur la

Terre.

GOES X-Rays: 2010/09/06 15:24
' 1 " 1 ' T '

Eruption de classe
C2.5

14:00 16:00 18:00

Disque solaire

GOES X-Rays: 2003/10/28 11:30
v I TN 1 v I v

N
Al N —

Eruption de classe
X17.2

| . | . |
10:00 12:00 14:00

Figure 2 : Eclats solaires : confiné (en haut)getiptif (en bas).

14



Chaque classe d’éclat est subdivisée en sous-slaks#ifiees par des chiffres allant de 1
a 9 selon l'intensité de I'événement (e.g. C1, M2). Dans la figure 3 est représentée
une série d’éclats solaires enregistrés par ldlisat@ OES de NOAA (National Oceanic

and Atmospheric Administratiomn juillet 2000.

GOES Xray Flux (5 minute data)
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Figure 3 : Différentes classes d’éclats solairesegistrés en Juillet 2000.

1.3.3- Réchauffement de la couronne :

L'un des problemes majeurs non résolus aon@sysique est le processus responsable
du réchauffement de la couronne. Cependant, I'émeng réchauffe la couronne doit étre
d’origine sub-photosphérigue, mais le mécanismesiplag qui transporte cette énergie et
la transforme en chaleur et en énergie cinétiquaagnétique n’est pas encore connu.
Différentes structures peuvent étre, éventuellemeéntorigine du réchauffement de la
couronne comme : les boucles de flux magnétiquesis), les structures brillantes dans
la couronne, les lignes du champ magnétigue damdréeis coronaux et les ondes
d’Alfven et acoustiques [2, 3]. Malgré toutes Idservations, satellitaires et au sol, ainsi
gue les modélisations théoriques et simulations émigues sur le réchauffement de la
couronne et I'accélération du vent solaire, le {ote reste toujours en partie non résolu
[4-6].
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1.4- Le milieu interplanétaire

1.4.1- Le vent solaire :

Le milieu entre le Soleil et ses planetesinfgs vide comme il a été supposé avant
1950. Il est constitué d'un plasma magnétisé dbldadensité, qui est un mélange
d’électrons et d’'ions en écoulement loin du Saleiinu sous le nom deent solaire Ce
plasma se comporte comme un fluide électrigue atlucteur transportant un champ
magnétique de la couronne solaire vers le mili¢erptanétaire. Vu le fait que le vent
solaire a une énergie cinétique suffisante pouagoér a I'attraction gravitationnelle, il
est considéré comme étant une extension de la moersolaire dans le milieu
interplanétaire. Parker en 1958 [7] était le preraiavoir suggéré que la couronne solaire
ne peut pas rester dans son équilibre statiques el est en expansion vu que la
pression interstellaire ne peut permettre cetstdique. Il est vrai que le vent solaire était
connu a partir des observations des cometes, reaipmopriétés prédites par Parker
avaient été confirmées par les satellites LuniletlVenus | en 1959 et par Mariner |l au
début de I'année 1960.

Les satellites ont enregistré difféemsntlasses de vents solaires «lent et rapide»,
en fonction de la vitesse, la densité et la tenmpégadépendant de son origine au niveau
de la couronne solaire. La vitesse du vent solaree entre 400 km/s et 800 km/s alors
que la densité varie entre 1 et 10 particule¥/dra formation du vent solaire lent est
attribuée a la séparation entre les charges pesitat les charges négatives dans la
couronne. En effet, les électrons ont en moyenreuvitesse supérieure a la vitesse de
libération du Soleil et peuvent s’échapper de straction, donc une séparation de charge
entre la couronne (qui devient un peu plus positlue a la perte d’électrons) et les
couches supérieures négatives (dues a un surpilisctibns) est alors formée. Cette
différence de potentiel engendre un champ éledrigl dirigé du Soleil vers le milieu
interplanétaire. La force électrostatique qui stegesur les charges positives tend a les

acceélérer. Ceux-ci vont ainsi pouvoir s’échappkatéraction solaire. Le vent solaire lent
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est observé durant les éclipses solaires ou aumiya coronograph voir figure 4(A).

Par contre, l'origine du vent solaire rapide esdavlaée en coincidence avec l'apparit

des trous coronausziégeantde lignes de champ magnétique ouvertes dans leu

interplanétaire figure 4(B). Cette difféerence des origines cent solaire rapide et le

avait été mise en évidence apres le lancement tdlliteaULYSSES en 1990. En effet,
I'orbite du satellite pase par les régions polaires Soleil en traversant I'équateur, ce (

lui a permisde mesurer ces classes du veraire, figure 5 (A et B).

A)

Figure 4:A) Ceinture équatoriale source du vent solairetld) trou coronal (régior

sombre) source du vent solaire rapide. Se: site web de la NAS

Speed (km s!) Open and closed magnetic flux

Closed flux: slow
solar wind

Asmall part of the
total flux through the
solarsurface
connects as open
fluxto interplanetary
space

1000

Open flux: fast selar
. wind
Inward IMF

Figure 5: A) Vents solaires mesurés par le satellite ULYS S Lignes du chan

magnétique solaire fermées et ouvertes. Sc: site welde la NAS/
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Les principales différences entre ces deté&gmaies du vent solaire sont la vitesse, la
densité de particules, le flux de masse et I'abooéale I'hélium. Par contre, les densités
des flux d’énergie et du moment sont presque ideat. Cela montre que la forme et la
taille de la magnétosphére Terrestre ne changenayec la nature du vent solaire. Les

principales caractéristiques des deux catégoriesedt solaire sont présentées dans le

tableau 1.
Low Speed wind Fast speed wind
Flow speed : y 250-450 km/s 400-800 km/s
Proton density : p 10.7 cn? 3 cmi®
Proton flux density : gv, 3.7 10cm?s’! 2.0 10 cm?s!
Proton temperature ;T 3.4 10K 2.310K
Electron temperatureel 1.310K 110K
Momentum flux density 2.26yne/cm? 2.26 falyne/cm?

Total energy flux density

1.55 erg/cm?

1.43 erg/cm?

Tableau 1 : Propriétés des vents solaires rapidemt Source [8].

1.4.2- Eclats radios type IV :

Les éclats radios en général sont des émissimndes électromagnétiques dans le
domaine radio, leurs origines different d’'une caté&ga une autre. Les éclats radios de
type IV couvrent un spectre continu avec des fragesg inférieures a 200 MHz, i.e, des
longueurs d’ondes dans le métrique. Parfois, leatsces sont vues s’éloigner du Soleil.
lls sont supposés étre dus aux électrons piégésdimboucles magnétiques des éjectas

d’éruptions, mais cette interprétation est toujamnslébat.

1.4.3- Eclats radios type Ill :
Une plus grande partie des électrons et detoms, accélérés dans le site de

I’éruption, s’échappe dans l'espace guidé par langh magnétique du vent solaire.

L’éjection des électrons dont I'énergie de I'orde keV est accompagnée par I'émission
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d’'ondes radios entre le MHz et le kHz. Deux typespiocessus sont proposés pour

expliguer ces éclats [8] :

1-Les électrons accélérés, dans le site depfidn a des énergies de I'ordre du keV,
sont éjectés loin du Soleil et excitent localenm&scillation du plasma le long de tout le
chemin depuis la couronne jusqu’a de grandes distadans I'héliosphere. La fréquence
d’oscillation du plasmé, étant déterminée en fonction de la densité desréte
f= 9 x (1)
Avecf, en kHz et pen cn?.
2- Ces oscillations plasmas (appelées ondésdgmuir) sont converties en une fuite
de radiations électromagnétiques, a la méme fréguen de son harmonique, par le
processus non linéaire de l'interaction onde-or@emme la densité des électrons
varie en fonction de la distance, la fréquence'atade décroit graduellement avec le
temps et leurs temps d’apparition sont graduellémmetardés [9]. Des antennes
modernes, a bord des sondes spatiales, permettdétdrmination de la direction de
déplacement de la source émettrice des éclatspaellty La fréquence elle-méme est
une mesure de la densité électronique du plasmasfjaussi la mesure de la distance
radiale de la source émettrice. Donc, le lieu d’'soerce émettrice est possible a
déterminer. En effet, la forme de la spirale dekéale long de laquelle les électrons
se déplacent peut étre vérifiée expérimentalentddit Pes mesures simultanées par
deux sondes distantes donnent une triangulatioriseréle la source émettrice et une
stéréoscopie du chemin du jet électronique, méme aacune supposition du profil
de la densité électronique [11]. Puisque le spatdreéclats Il est large, leurs temps

de vol a un observateur distant varient considérabht [12].

1.4.4- Eclats radios métriques type It

Plusieurs fortes éruptions solaires sont mpamnées par des éclats radios de type |Il.
lls apparaissent comme des bandes d’émissionssradiodérivent lentement de la plus

haute a la plus faible fréquence. La fréquenceediype de radiation décroit de plusieurs
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centaines de MHz a 20 MHz et parfois plus bas au e quelques dizaines de minutes.
Il est supposé que I'éclat type Il est dO a unelkéecation des électrons au front d’'un choc
coronal se propageant a l'extérieur. La décroissame la fréquence correspond au
déplacement du choc au sein d’'un plasma de prefillehsité radial. Pour un profil de
densité connu, il est donc possible de détermmetitesse de propagation de I'onde de
choc [13].

1.4.5- Eclats radios kilométriques type Il:

Il existe un autre type d’éclat appelé édalio kilométrique type Il. Il dérive aussi en
fréquence de quelques centaines de kHz a queldqea&isas de kHz sur plusieurs jours.
Cane et al. [14], ont supposé que ce type d’éslatié a I'accélération des électrons par
I'onde de choc interplanétaire durant leur déplaanau Soleil vers I'espace. La nature
du choc causant ce type d’éclat reste toujoursébatd Cliver et al. [15, 16] croient que
les deux catégories d’éclats type Il sont dues @wocs générés par les CMEs. L'autre
supposition, établie par Cane et al. [17, 18] ep&swamy et al. [19] ou ils soutiennent
I'idée proposée par Wagner et al. [20], qui dit teeeéclats métriques sont dus aux ondes
de chocs coronales générées par les éruptionsitzil fi’était pas possible d’obtenir un
spectre entier regroupant les domaines radios auési et kilométriques. Ceci était
attribué aux défauts d’instrumentations. Ce n'es gecemment que le spectre entier est
alors observable, mais le gap persiste toujourgrbbléme est que les éclats métriques
type Il disparaissent aprés 2fRsest le rayon solaire) depuis le centre du Solasque
leur fréquence descend rarement au-dela de 5 M8z leci suggéere qu’ils sont dus a

des ondes de choc qui disparaissent rapidement.

D’autre part, les chocs générés par les CM&speuvent pas avoir lieu si leurs
vitesses sont inférieures a la vitesse magnétatgeriocale. Pour les CMEs lents, cette
condition n’est pas vérifiée avant qu’ils atteighane distance de plusieurg R1]. Ce
qui peut expliquer pourquoi les éclats kilométrigjigpes 1l ont rarement des fréquences

au-dela de 1 MHz. Dans certains cas, les deux aagsgde I'éclat type Il peuvent étre
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enregistrées simultanément a différentes fréquer@ela ne prouve pas I'existence des
deux types de chocs, mais il est possible qu’ugeldront du choc puisse accélérer des

électrons dans différentes distances par rappddodil.

1.4.6- Particules énerqgétiques d’origine solaire :

Les processus fortement dynamiques dans lmonpe magnétisée et le milieu
interplanétaire peuvent causer une accélération mheticules chargées. Les lieux
principaux de l'accélération de ces particules $emtsites d’éruptions, ondes de chocs
dans la couronne et dans le milieu interplanétdires énergies de ces particules
énergétiques solaires (Solar Energitic ParticldsP)Svarient entre le keV (particules
suprathermiques) a quelques GeV. Parfois les péetides plus rapides acquierent des
vitesses relativistes supérieures a 0.5c (c esdtdase de la lumiere), et arrivent a la Terre
guelques minutes apres la lumiere du flash. Elles um intérét particulier pour la
météorologie de l'espace puisqu’elles peuvent pénélans les sondes spatiales et
endommager leurs systemes électroniques. Les éemternes plus forts, comme ceux
d'aolt 1972 ou entre octobre et novembre 2003,porduit d’'intenses radiations qui
auraient pu étre fatales pour les astronautes raigges. Pour les évenements larges, les
SEP ionisent I'atmospheére polaire et produisent miggates qui précipitent et ensuite
seront piégés dans la glace polaire. Les analysesgldce polaire révélent que
I'évenement SEP le plus fort, durant les derni®@ dns, était observé par Carrington en

1858 et il a été attribué a une éruption solaigagiesque [22].

Pour illustrer I'effet des particules éndigées sur les satellites, nous avons présenté
dans la figure 6 les flux des électrons et desopota différentes énergies durant
différents événements intenses entre le 25/10/20@8%/11/2003. Durant cette période,
plusieurs éruptions solaires de classes différamriesté enregistrées. La plus intense était
enregistrée le 28/10/2003 entre 09:48 TU et 13:4%T était de classe X17, Le nombre
attribué a cette éruption étant en dehors de llchde classification [1-9], car son

intensité était beaucoup plus élevée que celleédagtions standards. Le détecteur de
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rayons X au bord du satellite GOES était saturél@d &t par extrapolation de la courbe

d’étalonnage ils ont trouvé que I'intensité dedijgtion était de I'ordre de X28.
X17 “ X 17
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Figure 6 : Exemple des évenements SEP enregisitésle 25/10 et 06/11 2003. Site
web de CDAWEB (voir chapitre2).

Les conséquences liées a cet évenemere satdllite SOHO sont représentées dans
la figure 7. Avant I'événement X17, des éruptiomscthsses M et C ont été enregistrées
sans effet sur les caméras de 'instrument LASCO nmfaximum de I'éruption, un large
CME avait été éjecté dans le milieu interplanétaitme vitesse de 2268 km/s mesurée a
20R.. Sur le disque du Soleil, on voit bien une réggombre couvrant une grande partie
du disque solaire et qui est due a I'éjection d’'grende masse coronale dans le milieu
interplanétaire. Quelques minutes aprés le maxinmdenm 'éruption, des particules
énergétiques atteignaient SOHO et commencaientfectaf la qualité des images
enregistrées par l'instrument LASCO. La contamomatiatteignait son maximum a
environ 13:49 TU et durait plusieurs heures. Ensplie I'accélération des particules
chargées, il a été prouvé que des neutrons sosit@uss a des énergies entre 400 et 500

MeV [23]. L'accélération des particules a ces éimer@levées dans un laps de temps de
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guelgues secondes a quelques minutes, ainsi qu@rapagation dans I'espace ne sont

pas encore saisies, et des recherches sont enpmurggpondre a ces questions [24].

1.4.7- Ejection de Masse Coronale (Coronal Mass Kjgon) :

Plus d’'un siecle apres la découverte de fiton solaire par Carrington en 1859, une
catégorie différente des événements énergétiqueraretitoires a été découverte [25 et
26], ou une grande masse de gaz a été éjectéesdapuboleil vers le milieu
interplanétaire. Quelques années plus tard le telm@oronal Mass Ejectiom été donné
a ce type d’évenement. Juste apres leur découleuts, effets sur Terre ont été révélés.
La définition d'un CME est: I'observation du chamgent dans la structure de la
couronne qui 1) se produit dans un laps de temppidiEjues minutes a plusieurs heures
2) induit I'apparition (et un mouvement vers I'exxé@ir) d’'une forme nouvelle, discréte et
lumineuse dans le champ de visibilité du corondggaifférentes formes de CMEs ont
été observées qui sont liées a la projection. MdE€qui se produisent pres du centre du

disque solaire sont appelés Halo. Les CMEs dongl&aapparent varie entre 120° a 360°,

sont appelés halos partiels.

1.4.8- Propriétés des CME :

Les CMEs sont caractérisés par leur vitdasergeur angulaire et I'angle de position

centrale sur le plan du ciel. Les vitesses deddranesurées prés du Soleil, varient entre
guelgues km/s a 3000 km/s [27], et les largeursilamgs varient de quelques degrés a
120° avec une moyenne de 50° (halo et halo Paiet exclus). Il est a noter que la
latitude de la source et la largeur angulaire smmément affectées par la projection [28].
La masse globale d’'un CME varie entre"*g0a 13%. L'énergie totale (potentielle et
cinétique) varie aussi de ¥6rg et 16’erg avec des valeurs moyennes de l'ordre de
1.4x10%g et 2.6x18erg respectivement. Yashiro et al. [29] ont cataéoglus de 10000
CMEs jusqu’a 2004 a partir des données du sat&lid¢O. Le tableau établi (voir le
chapitre 2) donne les images des CMEs obtenues lgatelescope EIT et les

coronographes LASCO et leurs caractéristiques.
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Figure 7 : Effetsdes particules acceélérées sur le sate SOHO durant I'éruption X1

qui par extrapolation devient X28.
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Les scientifiques classent les CMEs en deudgcaies :

1) CMEs graduels, de formes semblables a desnsallentement accélérés le long de
grandes distances par rapport au Soleil et a desseis entre 300 km/s et 600
km/s.

2) Une catégorie impulsive, souvent associée d®cruptions, accélérées a des
vitesses élevées (parfois plus de 2000 km/s). Elécation de cette catégorie de
CME s’est avérée se produire au plus bas de lsonoeret prés de la surface du
Soleil [30].

Il n'est pas encore clair si se sont vraiment desgssus fondamentalement différents ou
s’ils représentent les extrémes d’'un spectre cortes propriétés des CMEs. Zhang et al.
[31] décrivent la formation des CMEs en trois plsask phase d'initiation (de quelques
dizaines de minutes) se produit toujours avaneldeshchement de I'éruption associée, la
phase impulsive coincide avec la phase croissant@miption et finalement la phase de
propagation. L'accélération cesse en méme tempdequeaximum du rayonnement X

mou de I'éruption. Il est a noter aussi que cestaimodeles des éjections de CME

postulaient différentes phases de lI'accélératiecn@MdEs [32].

Malgré tout ce qui a été rapporté sur les CMHRutres questions n’ont pas été
résolues. La plus importante est la causalité éeiption (ou éjection) du CME. Ainsi,
I'ingrédient essentiel conduisant au déclenchendenCME n’est pas encore identifié.
Certains envisagent que la détonation du CME ept@®damité d’'un trou coronal [33], le
cisaillement magnétique [34], I'hélicité du filame35] et les sigmoides (région ayant
une forme en S) [36]. Afin de déméler les difféseiprocessus intervenant dans la
formation des CMEs, des observations de meilletfreslutions (spatiales et temporelles)
accompagnées par une analyse spectroscopiquestmssaires, comme il a été démontré
par Innes et al. [37] et Balmaceda et al. [38]. €3pere que les missions satellitaires

récentes ‘Hionde, Stereo (A & B) et SDO’ puissemtiaer plus de progres.
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1.4.9- CMEs et Eruptions :

La relation entre les éruptions et I'éjectidm masse coronale (CME) a fait I'objet

d’'intensives discussions et controverses. En eféetphysique des éruptions est bien
connue via les émissions radiatives, et les CMEaw&ers les mouvements de la matiére
coronale observés par les coronographes. Cepernidanéruptions génerent aussi des
mouvements de la matiére, et souvent, les mémastustes (filaments) peuvent étre
identifiees a la fois dans les éruptions et les GMEes éruptions se produisent plus
frequemment que les CMEs, et les plus énergétispieisassociées a des CMEs. De fagon
similaire peu de CMEs, les plus spectaculaires, associés a de faibles éruptions dans la
basse couronne. L’association entre éruption\CMp@ique la présence de particules tres
énergétiqgues largement étudiées via les obsergatdans le domaine radio de la
couronne, dans le domaine métrique (les longueoredds élevées) et via I'observation
in situ dans I'héliosphere. Le processus de connexiontibn\@ME a été tres
controversé dans les années 90 lorsque I'hypotipgésde CME peut donner naissance a
une éruption a été émise. Effectivement, malgréetles observations effectuées la
question sur le sens de causalité reste posée.

Il a été prouvé que les signes d’'une érupfen: activation et faible croissance du
filament) sont en association avec les effets tdsliazhang et al. [39], ont confirmé
gu'une simultanéité existe entre l'accélérationnd’GME et la luminosité de I'éclat
observé dans les images du satellite Yohkoh. Negennaissons, maintenant, que
I'accélération du CME coincide bien avec la phasgulsive de I'éclat associé.
Cependant, méme avec les nouvelles observatiomoreiées, il parait prématuré de
décider sur le sens de causalité, par le fait guehlysique des processus d’éruption et
d’éjection de masse coronale soient étroitememslidl est a mentionner aussi que
plusieurs modéles numériques ont été proposésrppandre a la question de causalité et
au processus d’éjection de masse coronale enantillss équations MHD idéales [40].
Notamment, le processus dissipatif ou catastroghau propose I'ouverture des lignes
du champ magnétique d’une région active ensuites leetfermetures avec la libération

d’énergie.
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1.4.10- Homoloque Interplanétaire du CME : I'ICME

Les CMEs rapides générent souvent des oscillatiengrandes amplitudes dans le

milieu interplanétaire qui finissent par I'accertoa des ondes de choc. Le front du choc
est la limite extérieure de la gaine du plasmar@siilte de la compression, la déflection
et le réchauffement du vent solaire ambiant pa€CME [41]. La gaine peut contenir
d'importantes distorsions du champ magnétique pdegétaire en raison du drapage des
lignes de champ autour de la matiere éjectée ss@ecpar derriere [42]. Il est devenu
courant de résumer tous ces effets entrainés pamME sous le terme de '"CME (pour
I’'hnomologue interplanétaire du CME) [43, 44]. Lgsatas ont des propriétés différentes
de celles du milieu ambiant (ou vent solaire). €dtfférence est discernable en terme de
composition élémentaire [45], de degré d'ionisat[dB, 47], de la dépression de la
température [48], de décroissance de lintensitéraljtonnement cosmique (Forbuch
Decreases) [49] et dapparition d'une distributidndirectionnelle des protons
énergétiques et rayonnement cosmique [50] et @esréhs suprathermiques [51].

Dans la plupart des éjectas, une suraboeddacl’Hélium a été observée et peut
atteindre 30% de la composition globale [45]. Getantre que les composants de I'éjecta
viennent des plus basses couches de I'atmosphéa@resoou la stratification
gravitationnelle permet un enrichissement substhati ions lourds. Aux environs du 1/3
de tous les chocs générés par les CMEs, le plagotg@dant montre pour un observateur
une topologie du nuage magnétique [52]. Une ratatéguliere du champ magnétique
dans le plan perpendiculaire a la direction de @gation, souvent combinée avec un
plasma de faible béta, i.e., faible densité du rpéaset forte intensité du champ

magnétique, donne lieu a une topologie de fluxatdes de ces nuages magnétiques.

1.4.11- CME, ICME et la météo de I'espace :

La compression de la gaine du plasma pacHess, entre les nuages magnétiques,

peut causer une déviation substantielle de la tiredu champ magnétique. Dans ce cas
une direction vers le sud de la composantellBchamp magnétique interplanétaire peut

avoir lieu. Il a été observé que les perturbatigismagnétiques enregistrées sur la Terre
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sont liées aux propriétés des ICMEs a savoir: itasse, la pression dynamique,
I'intensité du champ magnétique et I'orientation ke composante ,BTsurutani et al.
[42] ont examiné une série de nuages magnétiqudailoles vitesses et les ont trouvé
géo-effectifs. L'exemple le plus surprenant esticdlu 6 Janvier 1997 qui était un halo
partiel de faible vitesse et qui a causé de fquarsurbations géomagnétiques 85 heures
apres [53, 54]. D’autre part, les ICMEs rapides étgt responsables d’intenses orages
géomagneétiques dus aux développements de fortesigme sur la magnétosphere de la
Terre [55, 56].

Malgré toutes ces connaissances, il restessiple d’avoir une bonne prédiction sur
I'arrivée d’'un CME géo-effectif, afin qu’un opératepuisse transformer nos conclusions
scientifiques en une application pratique. Maisi gerrait étre utile pour de futures
recherches. Les questions qui demeurent les slggifusieurs recherches sont :

« Comment peut-on prédire les éruptions et les CMEmntaqu’ils ne se
produisent, en termes du temps de détonation,wte leux sur la surface du
Soleil et de leurs intensités ? Quelles sont lgnadures potentielles d’un
événement ?

« Comment peut-on prédire le flux des particules gétiques (SEP) éjectées
durant une activité solaire ?

e Comment peut-on prédire la diffusion de ces fluxS@d® dans I'héliosphére
afin de pouvoir protéger les missions satellitaaeant I'arrivée des SEP ?
 Comment I'lCME se propage-t-il dans le milieu imt@nétaire ? Quels sont
les ingrédients nécessaires pour un modele nunegépgumettant de connaitre
le temps d’arrivée de 'ICME bien avant son arrivéelle ?

Comme il est possible de connaitre les pédgsi des CMEs par I'observation du
Soleil, celles des ICMEs ne sont mesurables qué&nt f.agrangien L1, ou sont placés
les satellites SOHO, WIND et ACE, figure 6. Done, gqui se passe entre le Soleil et le
point L1 fait I'objet de modélisations numériqueadhetoriques. Cela étant di au fait que
le milieu interplanétaire est transparent et aucnasure ne peut se faire. Donc, la mesure

des propriétés des ICMEs obtenue au point L1 gsitat@ puisque elle constitue les
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parametres clés pour toutes modélisations théaigue simulations numériques du

développement d’'une perturbation géomagnétique.

heliospheric magnetic

Stereo B

Figure 6 : Positions des satellites dans le milerplanétaire. Source site web de la
NASA.

Dans les années suivantes, la météoroldgid’espace connaitra de nouveaux
soutiens et supports techniques. En effet, plusigussions satellitaires seront exploitées
en plus de celles existantes comme SOHO, ACE, WISDEREO A et B (lancés en
2006), HINODE (lancé en 2006), SDO (lancé en 2@t @eut étre d’autres missions dans
le futur. Donc, il y'a et il y'aura suffisamment decherches sur le Soleil et le milieu

interplanétaire qui sont ou pourront étre lancées.

1.5- La Magnétospheére

La magnétosphére est la région entourant ljet acéleste et dans laquelle les
phénomenes physiques sont dominés ou organisése pelnamp magnétique. Toute
planete (du systéme solaire) dotée d’'un champ ntiggieé(la Terre, Jupiter, Saturne,
Uranus et Neptune) possede sa propre magnétosplaeneagnétosphére Terrestre a été

découverte en 1958 par la sonde Explorer 1 dueantdcherches de 'année géophysique
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internationale (IGY, International Geophysical Yepar Avant cela, les scientifiques
savaient que des courants électriques s’écouldem I'espace, parce que les éruptions
solaires provoquaient parfois des perturbationsnégues. La magnétosphere Terrestre
est située au-dela de I'ionosphere emprisonnargdescules chargées (électrons et ions)
[57]. S’il n’y avait pas de vent solaire, le champgnétique de la Terre serait semblable a
celui d'un champ dipolaire. En réalité, la magnptese agit comme un écran et protege
la surface Terrestre des exces du vent solairafsnpour la vie. Elle s’oppose au vent
solaire comme une culée de pont qui dévie le coudame riviere. En contrepartie le
vent solaire déforme le champ magnétique de laeTerr lui donnant une forme de

comete, comme le montre schématiquement la figure?.

1.5.1- Structure de la magnétosphére

La structure de la magnétosphere est repselans la figure 8. Elle se compose de
la magnétopause qui se trouve a environJ0R R, est le rayon de la Terre) de la Terre
et qui sépare la magnétosphére du milieu interpdénee En avant de la magnétopause se
trouve la surface de choc (Bow shock), lieu ou lesma solaire est fortement ralenti
avant de s’écouler dans la magnétogaine, zonerbelémce comprise entre la surface de
choc et la magnétopause. Dans les régions polaex6té du Soleil (cété jour), se
trouvent les cornets polaires. Les cornets polaagissent comme des entonnoirs dans
lesquels les particules électrisées du vent solaeevent pénétrer et provoquer
I'apparition d’aurores polaires. Les aurores, bla®aans ’hémisphere nord et australes
dans I'Antarctique, se forment dans les zones alesrnord et sud de l'ionosphere
respectivement. Du c6té nuit, les lignes de chaenesonnectent loin derriere la Terre et
constituent alors la magnétoqueue (ou la queue)s@ire a plus de 64 Rdans la

direction opposée au Soleil.
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magnetosheath

magnstopause

Figure 7 : Forme de la magnétosphere Terrestreramusite web de la NASA.

Magnétogueue
Vent solaire dévié
,—Vent solaire entrant
Corngt polaire :
/ / \,/ —Atmosphé_re terrestre (0-100km)

LA
\Gaine neutre

Magnétopause

'1— Or'_ucfe de ::"h,r_)__c

L T .
—= Magnétogaine

Figure 8 : Structure de la magnétospheére, soursite: web de la NASA.
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1.5.2- La surface du choc (Bow Shock) :

Avant d’examiner la physique de la magnétesphelle-méme, nous parlerons

brievement de la surface de choc (ou se forme €aiel choc). Le role de cette onde de
choc, zone séparant un écoulement supersoniqueeetégion sans écoulement, est de
dévier le plasma du vent solaire (flux solaire)oautde I'obstacle magnétosphérique qui a
la forme d’une boule blindée. Dans la figure 9rdgion blanche a droite représente la
magneétosphére qui peut étre considérée comme @tasdrps imperméable. Au front du
choc, les lignes du champ magnétique qui étaiemtddeites deviennent courbées sous
I'effet de la pression du vent solaire. La formatid'onde de choc résulte donc du
changement dans la pression du flux supersonique neeau de [I'obstacle
magnétosphérique. En effet, la pression du fluesgnique consiste en deux parties : la
pression dynamique, donnée par le produit de Iaitlede masse et le carré de la vitesse
(pu?), ainsi que la pression thermique proportionnalleproduit de la densité et de la
température. Dans un plasma magnétisé, un autreeteiajoute a la pression totale du
flux, il s’agit de la pression magnétique qui esbportionnelle au carré du champ

magneétique (~B?2).

Comme la pression totale reste constantptdasion thermique augmente lorsque la
pression dynamique décroit. Cependant, quand be d&t supersonique, la pression
dynamique excéde la pression thermique et donaldient est insuffisant pour ralentir et
dévier le flux. La formation d’'onde de choc chauffecompresse le flux en convertissant
la pression dynamique en pression thermique. Ldigma ainsi formé devient suffisant
pour ralentir et dévier le vent solaire autour @bdtacle. Le point (lieu) ou I'onde de
choc se forme est déterminé par la facon dontube dist compressé sur le c6té aval du

choc. La physique de I'onde de choc est riche faisdervenir différents processus [57].
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— Ligne du champ

Vent zolare

Figure 9 : Schéma représentatif de la surface decch

1.5.3- Taille de la magnétosphére :

Afin de connaitre la taille de la magnétospheous devons connaitre d’abord la
pression appliquée par le vent solaire sur la ntagpéere. Pour se faire, il n’est pas
nécessaire de résoudre le probleme compliqgué derkiction du vent solaire avec la
magnétospheére. Il suffit d’obtenir une estimatianldrdre de grandeur de la distance
depuis le centre de la Terre jusqu’a la magnétapanautilisant, seulement, I'’équation de
conservation de la pression donnée par :

Dynamique Thermique Magnétique

BZ
pu? + nkT + — | x S = Cte (2)
2Uq
Ou:p,u, n, T, B etS sont respectivement la densiténdsse, la vitesse, la densité, la
température du vent solaire, le champ magnétigaesporté par le vent solaire et

I'élément de surface. Comme le vent solaire sead@&phvec une vitesse supersonique, le



terme pu® dans I'équation (2) est prédominant. La pressioagmétosphérique est

gouvernée par la pression du champ magnétique dqrarg57] :

Pn = (3)

Bp
a est le facteur de forme et vaut 2.4, lest la distance depuis le centre de la Terre
jusgu’a la magnétopause. En faisant I'égalité e(®jeet (3), et en ne considérant que la
pression dynamigue, nous permet de trouver I'egwasde la distance d’arrét donnée
par :

Lmp = 107.4 (s u,s)™° (4)
ol ns est la densité du vent solaire, entm, est la vitesse des protons constituant le

vent solaire en km/s,l; est la distance d’arrét exprimee en rayon de teeTR.

1.5.4- Reconnexion entre le champ magnétique solairet le champ

magnétique :

Le mécanisme principal par lequel le ventaisel transmet son énergie a la
magneétosphere a été proposé par J. W. Dungey §8c&@nme illustré dans la figure 10.
Le champ magnétique du vent solaire orienté vebate(ou au sud) devient connecté au
champ magnétique de la Terre du co6té jour via lecgssus de reconnexion. La
reconnexion produit des lignes de champ magnétiguertes avec un c6té connecté a la
Terre et un c6té connecté au champ magnétiquelateitaire, une autre partie des lignes
de champ est refermée et connectée a la Terreedescdtés. La géométrie résultante du
champ magnétique redresse et accélére le plasnm I(dogine est a la fois le vent
solaire et la magnétospheéere), dans la directiorfldekes représentées dans la figure 10.
Cependant, le champ magnétique de la Terre rallenptasma grace a I'extension des

lignes de ce champ pres du terminateur (point &jarr
Du c6té jour, I'énergie est transmise deprishamp magnétique vers le plasma, mais
du co6té nuit (dans la queue de la magnétospHerergnsfert d’énergie se fait depuis le

vent solaire vers les lignes du champ magnétiqueflik d’énergie magnétique connu
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sous le nom de Flux de Poynting est alors emmagatans les lignes de champ de la
gueue magnétosphérique, ce qui ralentit et rédémtefgie du vent solaire. Le flux
d’énergie ainsi emmagasiné est alors utilisé patdema durant son aller-retour depuis la

gueue magnétosphérique jusqu’au point de reconnekiaoté jour.

Quand le champ magnétique interplanétaterenté vers le haut (ou vers le nord)
la reconnexion peut se faire mais differemmenti@dumagnétosphére. Le schéma dans la
figure 11 montre cette situation. Le champ maguétiqmterplanétaire se connecte au
champ magnétique Terrestre au-dessus et en ad@yepdles. La reconnexion ainsi
formée retire un tube de flux de particules du it et le transporte vers le c6té jour de
la magnétosphére.

Plusieurs modélisations numériques de Faddon entre le vent solaire et la
magneétosphére ont montré que la conductivité dadsphére polaire affecte le taux de
reconnexion dans la magnétopause [60]. En effegdannexion est liée au coefficient de
diffusion magnétique et celle-ci ne peut se pradir la conductivité est infinie. Si la
convection sur la calotte polaire s’amortit du faue le pble devient plus électriqguement
conducteur, le flux du champ magnétigue s’accumaleun point de la queue
magnétosphériqgue et forme alors un obstacle au dlexplasma circulant dans la
magnétosphére, la reconnexion sub-solaire est doapée. Il n'existe pas de données
d’observation qui confirment ou infirment cette ctture, car la conductivité de la
calotte polaire n’est pas facilement mesurable.e@dant, 'accumulation du courant
annulaire semble dépendre, principalement, du seldire et du champ magnétique
interplanétaire et indépendamment des changemanstslionosphére polaire durant une

tempéte géomagnétique.

35



Nord

Vent —=TN
solaire

N
Point de reconnexion
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Figure 10 : Schéma de la reconnexion du champ ntagreginterplanétaire (orienté vers

le Sud) et le champ Terrestre. Source [57].

f

Nord

Rwﬂlt h-.‘l.
solaire

Figure 11 : Schéma de la reconnexion du champ ntapgreginterplanétaire (orienté au

Nord) au champ magnétique de la Terre, source [57].

Les contraintes tangentielles appliqguéeseatdrieur de la magnétosphere doivent
appliguer aussi des contraintes sur le plasma phreogjue du fait qu’il représente un site
ultime pour la dissipation dans le systeme magpétrsque. Malgré I'existence de
différentes formes de dissipation d’énergie depaisnagnétosphere vers I'ionosphere,
telle que la précipitation des particules chargéesénergétiques qui rentrent dans
I'atmosphere et disparaissent, ou bien en tantrgiéa@énérée dans la magnétosphere qui
se propage dans l'ionosphére et la réchauffe,us iphportant mécanisme de dissipation

d’énergie est la dissipation par effet Joule dansaurant électrique.
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La figure 12 montre les différents couranicuwant dans la magnétosphére. En
absence de contraintes, les courants de la magn&®et de la queue deviennent non
dissipatifs circulants sur la surface de la magreiise et n’affectent pas l'ionosphere.
Quand un champ magnétiqgue se manifeste perpenidicuknt a la magnétopause ces
deux courants accélerent ou décelerent le fluxgpant la magnétosphére) du coté jour
et la queue. Le courant qui traverse le feuillespla, nommé courant neutre du feuillet
plasma, n’est que I'extension du courant de la gudlupeut aussi accélérer le plasma
quand une composante normale du champ magnétitapmguée sur le feuillet plasma.
Les contraintes appliquées au plasma sur les ligneshamp connectées a la Terre sont

couplées, par les courants alignés au champ,r@objghere ou se produit la dissipation.

Manteau
Onde plasma e
de choc Lignes de champ

Magnétique

Magnétopause

/ aligneés -
_'I 5
i /[ Courant de
solaire —, b —
¥
= Courant de
Courant feuillet neutre
Cﬂ&’g?"t annulaire |/ aurorale Précipitation
a
magnétopause aurorale
Courants alignés Plasmasphére

au champ

Figure 12 : Schéma descriptif de la magnétosphelesadifférents courants

magnétosphériques. Source : site web de la NASA

La figure 12 montre les différents courantsuwant dans la magnétosphere. En
absence de contraintes, les courants de la magnus®et de la queue deviennent non

dissipatifs circulants sur la surface de la magueatee et n’affectent pas I'ionosphere.
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Quand un champ magnétiqgue se manifeste perpenidicuknt a la magnétopause ces
deux courants accélerent ou décelerent le fluxgmpant la magnétosphére) du coté jour
et la queue. Le courant qui traverse le feuillespla, nommé courant neutre du feuillet
plasma, n’est que I'extension du courant de la quéupeut aussi accélérer le plasma
guand une composante normale du champ magnétigappmsjuée sur le feuillet plasma.

Les contraintes appliqguées au plasma sur les ligneshamp connectées a la Terre sont

couplées, par les courants alignés au champ,r@oBghére ou se produit la dissipation.

1.5.5- Couplage magnétosphére-ionospheére :

Le plus grand taux de dissipation est caasdepcourant aligné au champ représenté
dans la figure 12. Ce courant se referme dans tmétasphére sur le gradient de pression
dans le plasma qui est donc contrélé par les dotesamagnétosphériques. Au moins une
partie de ce courant est refermée a travers le gharagnétique dans l'ionosphere
collisionnelle. Les collisions chauffent I'atmospbg et les courants transversaux au
champ magnétique accélérent le plasma ionosphédqgote la trainé atmosphérique.
Ainsi ces courants tentent de forcer le flux iofaspgue a suivre celui de la
magneétosphere. Lorsque les contraintes dans laétegphere augmentent, la courbure
des lignes de champ magnétique ainsi que le fluxalgant circulant le long de ces
lignes augmentent. Néanmoins, des événements toaesj comme les sous-orages,

peuvent induire des systemes de courants qui sameht dans I'ionospheére.

La figure 13 illustre la physique impliquéeand le couplage magnétosphere-
ionosphére via les courants alignés. Au sommetaddigure 13 est représentée la
magnétopause ou les contraintes appliquées suad¢métosphére ont fait déplacer une
partie des lignes de champ par rapport aux awgtes, trouvent donc inclinées par rapport
a leur voisinage. Ce cisaillement dans les lignestthmp magnétique est donc équivalent
au courant parallele. Ce courant, créé dans la éagphére, agit dans la direction du
vent solaire et exerce une charge dans l'ionosphfre contrainte est alors appliquée sur

le plasma ionosphérique dans la méme direction lgueontrainte appliquée par la

38



magnétosphére. Cette configuration fait en sorte Kjonosphere se déplace dans la
méme direction que le vent solaire. Si le plasnaosphérique bouge par effet de
contraintes, le produit de la distorsion du changgnétique §B) et le champ électrique

(V XB) donne le flux Pointing (S) dans l'ionospheree§l’ cette énergie qui est dissipée

dans l'ionosphére par effet Joule.

Magnetopau V /‘\7

/:-;IxEl I‘.r"f‘,_l

/ . :J,'. J‘,,..,.., /—_

P lonosphere

Figure 13 : Schéma représentatif du couplage maxgpdtere ionospheére.

1.5.6- Le courant annulaire :

Le courant annulaire consiste en un courandétive des électrons (vers I'Est) et un
courant de dérive des protons (vers I'Ouest) dareinture de radiation. Ce courant est
dit non dissipatif puisqu’il ne pénétre pas I'iopbére. Le courant annulaire cause une
décroissance du champ magnétique de la surface derte [61, 62], contrairement au
courant de la magnétopause qui fait augmenter dnphmagnétique. L'énergie de ces
particules peut étre estimée a partir de leur eftetle champ magnétique Terrestre.
Durant les orages magnétigues de classes majecets, énergie peut atteindre 10
Pentajoules ou plus, et le taux de transfert despmice vers le courant annulaire peut

dépasser plusieurs Térawatts.
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L’indice de perturbation géomagnétique, Stdiime Index notéDst, calculé a partir
de mesures des fluctuations du champ magnétiqusurmd’énergie des particules du
courant annulaire comme étant la dépression ma&ydana composante horizontale (H),
gui représente la résultante des composantes auopcBasur I'axe X et I'axe Y, dans les
régions de basses latitudes. Ce champ magnétiqueladois sensible au courant de la
magnétopause et a celui de la queue magnétospbetigucourant dans le cété jour de la
magnétopause tend a augmenter le champ magnétidaesaface de la Terre. Par
conséquent, une soudaine compression de la tadlelad magnétosphere, due a
'augmentation de la pression dynamique du vendis®nl engendre une augmentation
brusque du champ magnétigue mesuré au sol. Pairedentourant de la queue tend a
s’opposer au champ magnétique Terrestre et a @ efhsidérable dans le c6té nuit,
engendrant le gradient jour-nuit dans le champ rmdtgme di0 au forces externes.
Cependant, une soudaine compression de la maghétesaffecte plus le coté jour de la
magnétosphére que le cété nuit. Dans I'ensemlielide Dst (défini ci-aprés) donne une
bonne mesure du courant annulaire une fois la lediog avec le restant des systemes de

courants est établie.

1.5.7- Les indices géomagnétiques :

Les indices géomagnétiques sont utilisés miaarire les fluctuations du champ
magnétique Terrestre. Ce champ est la somme dativas transitoires et d'une
composante Terrestre qui varie lentement au couremps (sur des périodes allant de
guelgues années a quelques millions d’années)vdrigtions transitoires résultent, quant
a elles, de courants externes circulant dans I§phere et dans la magnétosphere, et de
courants internes induits dans la Terre conductri®eur quantifier ces fluctuations
magnétiques, les grandeurs les plus utilisées l§adice Dst et les indice, ou a,
suivant I'échelle utilisée, comme on le verra céstmus. L'indice équatoridDst est
disponible depuis 1957. Il est mesuré par quateematoires magnétigues situés a basse
latitude. L'indiceK, est un indice planétaire disponible depuis 193&esguré par treize

observatoires. Les indic&s, eta, sont calculés sur des intervalles trihorairesndice A,
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correspond a la moyenne journaliere des indichertiresa,, il vari entre 0 et 400 et est
exprimeé en unité de 2 nT. L’indid€, suit une echelle logarithmique, et les valeurd son
comprises entre 0 et 9. Une activité magnetiquaeaorrespond a un indi¢g compris
entre 0 et 1. Un faible orage magnétique est reptespar un indic&, entre 2 et 4.

LorsqueK,> 6, on est en présence d’un orage magnetiqueesever

L’indice le plus utilisé pour caractérisereutempéte géomagnétique est I'indis.
La mesure de l'indicdst est alors effectuée a travers la déflexion deoiamposante
horizontale du champ magnétique Terrestre ‘H’. hdation temporelle de la composante
‘H’ durant un orage (ou tempéte) géomagnétiquecasictérisée par une augmentation
soudaine de l'intensité pour quelgues minutes cersnus le nom de commencement
soudain de la tempéte (Storm Sudden Commencem@é)jt 88res le SSC, lintensité de
H retourne a la valeur ordinaire pour quelques éeuCette phase est appelée la phase
initiale de l'orage. Ensuite une large décroissadee 'intensité de H commence,
indiqguant ainsi le développement de la phase pratei de la tempéte. Le niveau de
décroissance dans la magnitude de H caractéris&érité de la tempéte. Apres le
développement de la partie principale, la tempéteait et I'intensité de la composante H

retourne graduellement a son niveau ordinaire.

La figure 15 représente une des mesures’iadice Dst durant une tempéte
géomagnétique qui avait eu lieu entre le 15 etdeJdillet 2000. L'origine de cette
perturbation géomagnétique était une éruption ke classe X6, produite le 14 Juillet
2000, comme présenté dans la figure 3. Jusqu’onios la réponse a la question : quelle
serait I'intensité de la perturbation une fois IRIE est éjecté? N’est pas encore connue.
Cependant, plusieurs travaux tentent de trouvercda®lations entre les propriétés des
ICMEs avec la valeur de Dst. En patrticulier la tielaentre la valeur du champ électrique
du ICME (qui est égale au produitcvie X B,) et la valeur de I'indice Dst. Mais cela reste
restreint du fait qu’en plus de I'effet du champattique il y’'a aussi la contribution de la

pression dynamique du ICME.
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Figure 15 : Perturbation géomagnétique du 15-1618uR000. Source page web de

I'université de Kyoto.

1.5.8- Les orages géomagnétiques :

Les orages géomagnétiques se produisentulrg§gnergie emmagasinée dans la
ceinture de radiation, i.e, le courant annulairegraente considérablement. Les
conditions, dans le vent solaire, conduisant auxges géomagnétiques de classes
majeures sont relativement rares et dépendent aidivité solaire. En particulier, la
composanté8, du champ magnétique interplanétaire doit étre éleatéorientée vers le
sud (ou négative) pour plusieurs heures [63]. barg 14 illustre les conditions du vent
solaire et durant un orage géomagnétique et mdrtttainement les différentes réponses
de la magnétosphere a l'activité. En haut de larégl4, est représentée la pression
dynamique du vent solaire. Cette pression compr&ssmagnétosphére et augmente
l'intensité du champ magnétique a la surface deelame. Quant a l'indic®st (en bas de
la figure 14), il montre une augmentation en asgmmn avec l'augmentation de la
pression due au courant de la magnétopause. Leeteenpanneau, a partir du haut de la
figure 14, représente la variation temporelle dedmposante Nord-Sud (ou composante
Z) du champ magnétique interplanétaire. Au déluthamp magnétique est légerement
orienté vers le sud (ou négatif), générant desacusidans la région aurorale comme il est

montré dans le®f®panneau & partir du haut.
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Figure 14 : Conditions du vent solaire et la répemnie la magnétosphére durant un orage

géomagnétique. Source CEDAWERB (voir chapitre 2).

le champ magnétique interplanétaire présente deatieas. Apres l'arrivée du pulse,
entre 23:00 et 02:00 UT, les contraintes dues aamphmagnétique interplanétaire

augmentent et commencent a présenter des fluatsatians la direction Nord-Sud. Ces
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fluctuations se traduisent dans la magnétosphéred@s perturbations dans la région
aurorale ou dans le courant annulaire, comme esirégilans la variation ddst Aprés
02:00, la composant®, du champ magnétique devient orientée vers le auaégative),
avec une forte intensité, pendant plusieurs he®a&sconséquent, le courant annulaire se

forme et I'indiceDst décroit jusqu’a une valeur inférieur a -200 nT.

Nous pouvons comprendre le processus d’iojeate particules chargées dans le
courant annulaire par un simple modéle [63]. Lag@ge de ce modéle est que dans le cas
d’'une reconnexion du champ interplanétaire avecmiagnétosphere, I'énergie est
transférée depuis le vent solaire jusqu’au couaanulaire, avec un taux proportionnel au
champ électrique interplanétaire dans la direcaoibe-soir. Ce champ électrique est
donné par le produit de la vitesse du vent solatrele la composante Z du champ
magnétique interplanétaire. Russell et al. [63] prdposé le modele suivant pour la

prédiction de la valeur de l'indid@st, connaissant les conditions du vent solaire :

== = F(E,) — a.Dst, (5)
Dst, = Dst — b. le + c (6)
F(E,) =d(E, — 0.5) E>05mvim  (7)
F(E,)=0 JF0.5mVvim  (8)

ol:a=36x10s", b=158nT/nP4c=20nT;etd=1.5x OnT/(mV m’s).
L’équation (5) stipule gque le taux de changemensda courant annulaire, représenté par
I'indice Dst, augmente a travers une fonction de couplage tj@€ (E), et décroit d'un
pourcentage fixe, chaque minute, a cause des pétépiation (6) stipule que l'indice
Dst observé est composé de la contribution du cownamtlaire Dsty, et du courant de la
magneétopause qui est proportionnel a la racineéeate la pression dynamique du vent
solaire. Le parametre, est choisi de telle sorte que la référence delitie Dst soit nulle
pour une pression typique du vent solaire, et nas pour une pression nulle. Les

équations (7) et (8) donnent I'expression de lation de couplage d’énergie, avec un
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champ électrique interplanétaikg égal au produit de la vitesse du vent solaireeelad
composante du champ magneéti@i¢g, = V.B,).
L'énergie contenue dans le courant annulaire esiné® en fonction du champ
magnétique interplanétaire par [63] :

Eca (J) = 2.8X 10" X B (nT) (9)
Donc la valeur 200 nT dans la figure 14 représente énergie de 10" Joule, qui est

perdue par échange de particules ou par précgmtdtins I'atmosphere de la Terre.

1.5.9- Contrble du plasma et transport de masse :

L’orage géomagnétique se produit lorsque dat\solaire génere une profonde et
intense circulation du plasma magnétosphériqueyitedoar la reconnexion du champ
magnétiqgue interplanétaire avec celui de la TeEedte circulation intense et profonde,
associée a une forte reconnexion, se manifeste éponse a une perturbation
interplanétaire associée a une large éjection desenaoronale (CME). Lorsque le vent
solaire et le plasma magnétosphérique deviennést le plasma du vent solaire peut
générer un flux, circulant du coté jour au cotét,nautour de la couronne polaire, et
I'énergie magnétigue peut étre emmagasinée dangukue. Comme mentionné
auparavant, ce transport est fortement lié a lacdon de la composant, (ou Nord-
Sud) du champ magnétique interplanétaire. Ainsgdoe la composant®, est de sens
opposé a celui du champ magnétique Terrestre,ue d&@ reconnexion est éleve, et
lorsqu’ils sont du méme sens, le taux de reconmexset faible. Cela s’applique
localement dans la magnétosphére. Et comme la agmese possede des régions ou le
champ magnétique peut avoir des orientions diftéera reconnexion peut exister dans
différents endroits. Le déplacement de la régiofaaeconnexion se produit, en fonction
de l'orientation du champ magnétique du vent selgar rapport au champ de la
magneétospheére, cause I'asymeétrie Jour-Nuit danstiestures des flux de plasma dans

I'ionosphére qui ont des directions opposées desbémispheres Nord et Sud.
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Le controle du transfert d’énergie depuisvémt solaire par I'orientation du champ
magnétique interplanétaire est modulé par la \eteds vent solaire, la densité et
I'intensité du champ magnétique, mais l'orientatiocln champ magnétique reste
prédominante. La question qui se pose est donas spelles conditions le champ
magnétique interplanétaire devient trés intenserienté vers le Sud (la composaige
négative) ? La réponse est 'ICME. Ces structua# $ résultat des éruptions de la
matiere dans la couronne [65]. Ces €jectas se geopalans le vent solaire avec des
vitesses parfois dépassant les 1000 Km/s, commtessaléviant le vent solaire qui se
trouve vers l'avant. Une des corrélations entretiNété géomagnétique et I'activité
solaire a été établie depuis plus d'un siecle etidd s’agit de la corrélation entre le
nombre de perturbations géomagnétiques et le noddraches solaires. La raison est
gue I'éjection de masse coronale atteint son maxiniorsque le nombre de taches

solaires est au maximum.

1.5.10- Sommaire sur la magnétosphere :

La magnétosphére de la Terre est un system@lexe. Elle agit comme un obstacle
entre le vent solaire, lionosphere et I'atmosphesagpérieure de la Terre. La
magnétosphére de la Terre est contrélée par Iasipredynamique du vent solaire. Sous
des conditions extrémes, la magnétosphére peupétite, ayant un rayon inférieur a 5 R
(Re est le rayon de la Terre), alors que dans le tas\@nt solaire de faible pression, le
rayon de la magnétosphére peut dépasser les.. ZlaRdis que les contraintes normales
sont dues a la pression dynamique du vent sola@é® contraintes tangentielles sont dues
au processus de reconnexion. Le taux de reconnexisan effet sur la Terre dépendent
fortement de [lorientation du champ magnétique rplenétaire (le signe de la
composantd,). La reconnexion, dans le cas d'un champ fortméevers le sud, transfére
du flux magnétique vers la queue. Par contre,dameexion dans le cornet polaire, avec
la présence d’'un champ magnétique intense et érieants le Nord, peut augmenter le
flux magnétique dans le c6té jour en le réduisamsdla queue. L'Ejection de Masse

Coronale peut conduire a une situation ou la coampesdu champ magnétique soit
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orientée vers le Sud sur une longue période etggEmpeant dans le milieu interplanétaire
(ICME). Ces ICMEs suivent le cycle des taches sedafll ans) obligeant alors I'activité
géomagnétigue de suivre le méme cycle. Donc lagiréd a long terme du climat spatial
dépend de notre capacité a prédire les propriétés ICME. Méme si nous ne
connaissons pas exactement tous les processudadaraginétosphere, il est clair que la
majorité des phénomenes acquiérent de I'énergiaislép vent solaire par le mécanisme
de reconnexion. En plus de lintérét académique lsucomportement d’'un plasma
magneétiseé, il est important d’étudier I'interactidn vent solaire avec la magnétosphére

car c’est cette interaction la qui controle lesmimaénes de la météorologie spatiale.

1.6- L’ionosphére :

1.6.1 : Introduction :

L’'ionosphere est la partie de I'atmosphereaguntient un gaz ionisé (plasma) et qui
assure la propagation des ondes radio. Dans lektioms calmes, elle est située entre 70
et 1000 km en altitude. A ces altitudes, la pressst si faible que des électrons libres
peuvent exister. Le processus d’ionisation esigiar des rayonnements solaires UV et
X. Ces photons sont suffisamment énergétiques gwacher les électrons des atomes des
gaz atmosphérigues. Simultanément, ces électrbnsslise recombinent avec les ions
positifs. La compétition entre ces processus dsation et de recombinaison détermine la
densité globale en électrons de l'ionosphere. Gpittité dépend de plusieurs facteurs
comme la pression (le phénomene de recombinaisoples prononcé a des altitudes
basses) et la quantité de rayonnement recu deatesfu Soleil principalement, mais
aussi des sursauts de rayons gamma GRB). Par cammégdjiionosphére présente des
modifications diurnes (jour/nuit) et saisonnieregé(hiver). Elle est aussi fortement

perturbée par I'activité solaire (cycle de 11 amsptions solaires, ...).
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1.6.2- Les couches ionosphérigues
1.6.2.A- Couche D :
Elle est la plus proche de la surface deda€l Selon les conditions de l'activité

solaire, son altitude peut descendre jusqu’a 5@kas¥taler jusqu’a 90 km d’altitude. Du
fait de la forte densité des gaz, le processusedembinaison est tres actif. La densité
électronique est tres faible. Cette couche esbgugrésente durant le jour, alors que le
rayonnement cosmique maintient une ionisation ugdie durant la nuit. Elle ne réfléchi
pas les ondes de Tres Basses Fréquences (TBF ol Mals elle les absorbe. Par

conséquent, I'absorption est plus faible duramiii.

1.6.2.B- Couche E :

by

Elle est a des altitudes plus élevées, eAtbekm et 120 km. Elle réfléchi

principalement les ondes de fréquences relativefadries, moins de 10 MHz environ et

absorbe partiellement des fréquences plus élevées.

1.6.2.C- Couche F:
Elle s’étale de 120 km a 400 km d’altitudeleEest tres importante pour la

propagation des ondes courtes. Durant le jour,salelivise en deux couches, appelées
couches F1 et F2. La figure 16 représente les tiarga Jour\Nuit de la densité
électronique en fonction de Il'altitude mesurée duda minimum et le maximum de
I'activité solaire.

Comme nous l'avons déja décrit au premiempittey I'ionosphére est le milieu ou
I'énergie du vent solaire transmise a la magné&splest dissipée (principalement par
effet Joule). Et nous avons aussi parlé du prosesgu dissipation via les courants
magneétospheriques (annulaires et polaires). lldesic intéressant d'élargir I'étude et
I'observation des perturbations et voir commena sd traduit dans les basses couches de
la Terre, en particulier, dans la couche ‘D’ deorfdsphere. En effet, différentes
techniques de diagnostics ont été utilisées pétude des couches E et F de 'ionosphére

en utilisant des satellites ou bien des ondes sduimites et moyennes fréquences. Seule
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la couche basse de l'ionosphere restait inaccessibtause de son éloignement des
orbites satellitaires et de sa faible densitétedamue qui ne permet pas de réfléchir les
ondes de hautes et moyennes fréquences. Cepeteramndes (TBF), provenant des
émetteurs de télécommunications maritimes, ontiiéées pour sonder la couche ‘D’ et

étudier les différentes sources de perturbatiossiples.
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Figure 16 : les Variations Jour\Nuit de la densitéatronique durant le maximum et

minimum de I'activité solaire.

1.6.3- Les perturbations d’origine solaire de la couwe ‘D’ et leur impact sur

les ondes de trés basses fréquences (TBFS) :

1.6.3.A- Perturbations dues aux éruptions solaires

La couche D a une importance capitale car e#it influencée par les éruptions
solaires et les GRBs les plus puissants. La slame# de la puissance de réception d’'un
émetteur TBF (Very Low Frequencies) distant perrdet repérer les perturbations
ionosphérigues engendrées par les éruptions sol&itgant la journée, les ondes TBF se
propagent dans un guide d’onde formé de la surfemeestre et la couche D. La

propagation est extrémement stable, et des vargatihabituelles dues a une perturbation
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ionosphérigue sont enregistrées. Durant la nuitolache D disparait et les ondes TBFs
sont réfléchies par les couches supérieures. Lificient de réflexion est plus important,

si bien que le signal recu est plus important dule@nuit que durant la journée, figure 17
(A et B). Cependant, la propagation est fortememtupbée par le rayonnement solaire.
En effet, le signal présente des variations caratitfues au lever et au coucher du Soleil.
Elles correspondent a la transition entre la prapag du signal nocturne réfléchi a haute

altitude et la propagation du signal diurne danguwide d’onde.

A) Rayonnement solaire
i 5h.3.rw.:-|-.-f.:.'
Onde sol & ou directe Station “VLF
Surface de la terre
2o NS GOD Amplitude Data Starting On 24-Apr-2010
: Mgeriaé
B i Lever du Soleil = Pause Coucher dfi Soleil

12 i i | i i i i i i : | i , | i i i
00:00  02:00  04:00  06:00  08:00 10:00  12:00 14:00 16:00 18:00 20:00  22:00 00:00

Time (UT)
Figure 17 : A) schéma descriptif de la propagatibonde TBF. B) Exemple d’un signal

de I'émetteur GQD enregistré durant une journéessamption solaire.
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D’aprés la figure 17, le signal recu a unepkiode élevée de 00:00 TU jusqu'a
environ 04:00 TU, suivi par une chute importanigns da au lever du Soleil, aprés 08:00
le signal se stabilise. De la méme facon le sigpa¢s 17:00 TU commence a présenter
des variations nocturnes dues au coucher du Salgiés 20:00 TU et durant la nuit, le
signal devient important a cause de la disparitiena couche ‘D’ et au coefficient de
réflexion élevé a hautes altitudes. Une perturbaiaébut brusque de I'ionosphére ‘SID’
(sudden lonospheric disturbances) résulte de kessement de la densité électronique de
la couche D suite a une éruption solaire. La paltida Terre éclairée par le Soleil est
alors soumise a un intense rayonnement X et UV.r@&gmnements, dus a leurs grandes
énergies, pénetrent jusqu’a la couche D et acemdiske processus d’ionisation et la
densité électronique. Cela accroit I'absorptionatedes radio principalement dans le haut
de la bande MF (300 kHz — 3 MHz) et le bas de ladbaHF (3 MHz — 30 MHz), causant
des interruptions de transmissiomadio blackout¥ Pour les TBFs (3 kHz — 30 kHz), le
coefficient de réflexion s’accroit, entrainant wrele réfléchie plus importante. Du fait
des interférences avec l'onde de sol (propagaticecig), le signal recu peut étre plus

important ou moins important qu’en I'absence deysbation.

Lorsque le rayonnement ionisant cesse, le &ermine et la propagation radio
redevient normale dés que les électrons disparaipse le processus de recombinaison.
Les processus d’ionisation et de recombinaisoroneas instantanés. Par conséquent, la
perturbation est détectée avec un léger retartlastivée des rayons X (mesurée par des
satellites tels que les GOES) et se poursuivrasdprén de I'éruption. Un grand nombre
de facteurs conditionnent les valeurs de ces dgesla l'intensité et le profil du
rayonnement X, le niveau d’ionisation précédanpdaturbation, ...etc. Néanmoins, le
retard est généralement de 1 a 5 minutes sur let diebl’éruption. L'effet, quant a lui,
peut se poursuivre jusqu’a 1 heure ou plus aprefinlade I'éruption. En résumé,
lorsqu’une éruption solaire se produit, la propagaties ondes TBF est perturbée. Il est,
ainsi, possible de détecter ces perturbations ereilant I'évolution de la puissance du

signal d’'un émetteur TBF. La figure 18 montre |ls ddune éruption solaire enregistrée

51



dans le signal GQD le 12/02/2010 de classe M8RLEW/M2). D’aprés cette figure, le
signal perturbé est décomposé en deux parties :nidmgée rapide de quelques minutes
jusgu’au maximum de la perturbation suivie par emps de recouvrement lent qui peut
durer plus d’une heure dans certains cas. Des ewdglcodes numériques, comme le
Long Wave Propagation Capability (LWPC), ont étépmsés pour I'estimation de la
densité électronique produite durant une éruptiolair®. L’objectif est de suivre les
variations de la densité électronique durant ldecgolaire (de 11 ans) et de répéter les
mesures sur plusieurs cycles. Cela permettra diogbtene cartographie de la densité

électronique de la couche ‘D’ en utilisant desrdmas de plusieurs récepteurs.

1.6.3.B-Perturbations dues au vent solaire

Comme nous l'avons décrit auparavant, le \sadire transporte des particules du
Soleil vers le milieu interplanétaire et affectendda Terre. Nous avons aussi parlé du
processus par lequel I'énergie transmise a la magpkere depuis le vent solaire est
dissipée. Il a été largement étudié et observdaguparticules de l'ionosphére, accélérées
par les courants induits via le vent solaire, poment des ionisations secondaires dans les
couches F et E et causent le déclenchement deseaubmréales. En plus de ce
phénomene optique, les transmissions radios peé@teninterrompues. En effet, le signal
d’'un émetteur placé dans la région polaire, pentirskeffet du vent solaire. Il se traduit
par des anomalies inhabituelles dans I'amplitudeidoal. Dans la figure 19, on montre
un exemple de l'effet du vent solaire sur le sigiall’émetteur NRK (63.8°N, -22.5°E,
37.5kHz).
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Figure 18 : Exemple d’'un enregistrement d’'une pdydtion due a une éruption solaire.
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Figure 19 : Exemple d’'une perturbation due au \saigire sur le signal de I'émetteur
NRK
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1.6.4 : Les évenements lumineux transitoires :

Les événements lumineux transitoires se manifegikrs haut dans I'atmospheére
entre I'ionosphére et la mésosphére. En effet,dutactivité orageuse, des phénomenes
lumineux transitoires, «Transient Luminous EvefitisHs)», sont observés au-dessus des
cellules orageuses actives [66]. Basés sur leuectgmistiques a savoir : Leurs formes,
leurs durées de vie et l'altitude de leur formatibes TLEsS ont été décomposés en trois
groupes : Les Jets bleus, les Sprites et les Eh@digure 20 montre les différentes
couches atmosphériques ainsi que laltitude d'aecwre des TLEs. Depuis leur
découverte les propriétés et les mécanismes deafmmmdes TLEs ont été largement
étudiés expérimentalement et théoriquement. Plisieempagnes d’observation ont été
organisées en premier lieu aux USA, ensuite aun]JagoAfrique, en Amérique latine et
récemment en Europe (EuroSprite). Toutes ces adsang ont montré que les TLES
peuvent se produire dans n'importe quel endroit globe, au-dessus des cellules

orageuses.

Figure 20 : Présentation d’altitude d’apparition sl@LEs.

En résumé, les principales caracteéristiqgues desdavegories des TLEs sont donc :
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1.6.4.A- Jets Bleus : sont des faisceaux lumineux (dans le bleu) de éoranique (~7

a 14° de largeur totale) provenant du dessus diedeseorageuses actives et se propagent
a environ 40 et 50 km d’altitude avec une viteseel@0 km/s [67]. lls sont aussi
caractérisés par leurs longues durées de vie gillagt’'a 250 ms. L'apparition des Jets
est associée a une activité pluviométrique imptetanoduisant des décharges orageuses
Nuage-Sol (Cloud to Ground ou CG) de polarités tiegm (—CG). La raison de
I’émission dans le bleu des Jets n'est pas enocaderée, mais I'apparition de la raie
427.8 nm, qui correspond a I'émission de la mokédyl, durant la formation du Jet a
été rapportée par Wescott et al [68]. L’énergidl sgtcessaire pour I'émission de la raie
427.8 nm de N est de 18.56 eV [69].

1.6.4.B-Les Sprites: sont des décharges de la haute atmosphére genpe@it des

formes compliquées. Les plus courants sont lesespalyant des formes de carotte et des
colonnes. Les sprites type carotte ont des formegduines inversées, alors que les sprites
type colonne sont des structures de droites véstiade largeur de 1 km ou moins [70].
Les sprites peuvent apparaitre seuls ou en grayEsune extension latérale entre 25 et
50 km a des altitudes entre 40 et 90 km. Les obsens optiques récentes ont montré
gue I'émission optique débute a 70 km d’altitudswgte elle se propage en haut et en bas,
durant 10 & 100 ms. Elles consistent principalensnt’émission dans le rouge qui
correspond, comme ont confirmé les observationstsges, a I'émission du premier
groupe de la moléculesNentre 600 et 700 nm [71]. Les sprites ont tend@nse produire
au-dessus des régions actives caractérisées gauxifaible de décharges Nuage-Sol et

apparaissent juste apres une décharge positive)(+CG

1.6.4.C-Elves (Emissions of Light and VLF perturbations due tedfomagnetic
pulse Sources) ont été observées pour la premaégeefi 1995 durant la campagne US-
Sprite aux USA. Elles se produisent a des altitietdee 75 et 105 km et a 3p8 apres
une décharge Nuage-Sol intense (>60 kA), indépendarh de sa polarité. Elles
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consistent en de larges anneaux lumineux d’expartsivizontale atteignant les 500 km

et durent moins de 1 ms [72]. L’émission dans legeprovient aussi de la molécule N

L’étude des TLEs reste, a nos jours, sujetndembreuses recherches. En effet,
plusieurs guestions restent non résolues comméori@e de chaque catégorie des TLES
et leurs complexités, leurs taux d’occurrence plegessus de générations des TLEs, leur
effet sur le circuit électriqgue de I'atmospherayrledle dans la composition chimique de
I'atmosphere et aussi leur effet sur I'ionosphéfelles questions, et plusieurs autres,

restent ouvertes pour plus d’études.

Notre analyse était sur la relation entrellegs et les perturbations des signaux TBFs
en apportant de nouveaux résultats et mesurest 8 eoter que c’est la premiere fois,
depuis le lancement de la campagne d’EuroSprite,dgs études et observations sur les
perturbations des signaux TBFs ont été effectuaana@yen de récepteurs TBFs installés
dans la partie sud de la Méditerranée. Néanmouwtse retude ne sera pas sur les TLEs
eux mémes, mais beaucoup plus sur leurs effetssiides’, donc sur la couche ‘D’ de
I'ionosphere, qui se traduisent par des changentmta conductivité électronigue. Cela

crée une irrégularité dans la couche ‘D’ qui akdetpropagation des ondes radios.
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Chapitre 2 : Bases de données utilisées et Instrums de Mesures

2.1- Bases de données de l'activité solaire :

Afin d’étudier I'effet de l'activité solairsur la Terre, plusieurs données provenant
d’instruments a bord de satellites ont été expsité&n effet, pour la détection des régions
actives et la formation des trous coronaux, resgaes de I'émission des vents solaires
rapides, l'instrument EIT (Extrem ultraviolet Imagi Telescope) a bord de SOlar
Heliophysical Observatory (SOHO) permet I'obsemvatde la basse couronne dans trois
principales longueurs d’onde du Fe ionisé. La &gt montre I'image du Soleil sur les

trois longueurs d’onde du Fe durant la phase cdim®oleil.

Trou coronal

Figure 21 : La couronne solaire observée le 01/022 a trois longueurs d’onde de Fe
ionisé : Fe IX,X &4 171 A (Bleu), Fe XIl & 195 Arty.eFe XV & 284 A (Jaune). Les
couleurs sont utilisées juste pour différentierentes images selon leurs longueurs
d’onde. Source : www.soho.org

D’apres les trois clichés, on observe des strusthridlantes qui sont dues a des boucles

magnétiques fermées. La partie sombre dans la moersolaire, qui apparait dans le

cliché de la raie de Fe Xl & 195 A, est un trotboal qui était la source d’un vent solaire

de vitesse 685 km/s et qui a causé des perturlsag@omagnétiques le 03/05/2010. Il est

a noter que pour une phase d’activité plus imptetdes images font apparaitre d’autres

structures complexes et différentes. Comme le molatrfigure 22, les régions actives
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sont plus nombreuses en s’approchant du maximuroydie solaire (autour de 2001).
Ces régions sont responsables de différentes caégd'éruptions et associées dans

certains cas a des éjections de masse coronatf@ttes perturbations géomagnétiques.

2006

Figure 22 : L’évolution de I'activité solaire durate cycle 23 dont le maximum était en
2001. Source : site web de la NASA
Au bord du satellte SOHO, le coronographergeaAngle and Spectrometric
Coronagraph (LASCO) contient trois télescopes :CA(de 1 & 6 Ret C3 (jusqu'a 30
Rs). Le télescope C1 a été désactivé en Juin 1988ret seuls les télescopes C2 et C3 qui
sont exploités pour étudier les CMEs. Toutes lemndes et informations sur les CMEs
observés depuis 1996 peuvent étre obtenues depaitelweb officiel du coronographe

http ://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME _listla liste des CMEs observés par mois ainsi que

leurs caractéristiques peuvent étre obtenues & garsite. Par exemple, dans le tableau 2
est donnée la liste des CMEs observés par LASCf2 ént01 et le 02 Décembre 2010.
Un catalogue descriptif des différents termes eampatres donnés dans le tableau est
disponible dans le site web suivant :

http://cdaweb.gsfc.nasa.gov/CME_ list/catalog_dpson.htm
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First C2 Central | Angular | Linear | 2nd- | 2nd- | Accel | Mass | Kinetic | MPA Movies, Remarks
Appearance PA Width | Speed| order | order | [m/s?] | [gram] | Energy | [deg] plots, &
Date Time [UT] [deq] [deg] | [km/s] | Speed| Speed [erg] links
at at 20
final Rs
height | [km/s]
[km/s]
2010/12/01] 03:48:09 240 9 268| 299| 422| 5.7° - | 244|C2C3195 | Very
PHTXDST | Poor
Java Movie | Event
2010/12/01] 04:48:06 82 21 349 312 0 79| C2C3195 | Poor
12.1* PHTXDST | Event;
Java Movie | Only C2
2010/12/01] 06:24:05 238 6| 287| 327| 398] 4.1 - | 244[C2C3195 | Very
PHTXDST | Poor
Java Movie | Event
2010/12/01] 16:24:05 79 9| 312] 297 0| -5.2" ---| 82[C2C3195 | Poor
PHTXDST | Event;
Java Movie | Only C2
2010/12/02 01:48:05 77 4 300 292 87| -3.6" 77| C2C3195 | Very
PHTXDST | Poor
Java Movie | Event;
Only C2
2010/12/02 11:12:05 247 139 411 509 545 8.0 ----| 309|C2C3195 | Partial
PHTXDST | Halo
Java Movie
2010/12/02| 22:12:06 163 17 390 395 449| 2.2° ---| 159| C2C3195 | Poor
PHTXDST | Event;
Java Movie | Only C2

Tableau 2 : Liste des CMEs observés entre le (8@ Décembre 2010
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2.2- Bases de données du vent solaire et indicesma@gnétiques :

Les parametres du vent solaire incluantddasité des protons, la vitesse, la pression,
la densité des électrons, le champ magnétiqueattdmp électrique sont obtenus a partir
d’'instruments a bord des satellites WIND et ACE. [ilus de ces parametres, les deux
instruments, largement utilisés, donnent ausstdeactéristiques des composants du vent
solaire, en particulier, celles des ions lourdsn®aotre analyse, seuls les parameétres du
vent solaire cités en premier seront considérés.imgices géomagnétiques ainsi que les
parameétres du vent solaire et Terrestre peuveatadtssi obtenus a partir du site web :

http ://cdaweb.gsfc.nasa.qgov/istp publiCé site combine toutes les données, satellitaires

et depuis le sol, obtenues par différents obseiregt@ travers le monde. Un exemple de
données regroupant les parametres du vent soltilesendices géomagnétiques est
représenté dans la figure 24. Les données corrdepbra un événement observé le
16/07/2000.

2.3- Champ magnétique mesuré par INTERMAGNET :

Il est aussi possible d’obtenir les valeuws alhamp magnétique mesuré au sol au
moyen de magnétometres. En effet, un réseau d\odis@mm des variations du champ
magnétique (Intermagnet) est opérationnel et couneegrande partie du globe Terrestre.

Les données peuvent étre obtenues a partir duhsfe//www.intermagnet.orgll est

aussi possible de suivre I'évolution d’une perttidsagéomagnétique par la comparaison
des enregistrements des différentes stations. Darfggure 25, sont présentées les
différentes stations magnétométriques contribatd mesure du champ magnétique

Terrestre.
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Figure 24 : Données du vent solaire et gé¢omagnétignregistrées le mois Juillet 2000.
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Figure 25 : Carte géographique des stations magnétoiques du réseau Intermagnet.

2.4- Récepteur de Tres Basses Fréguences (TBF) (@ary Low Frequencies

VLF) :

Dans le cadre de la mise en place d'un téss@rnational de récepteurs de trés

basses fréquences, l'université de Stanford (Cal#p USA) nous a donné un récepteur
TBF que nous avons installé en Algérie. Ce réseartédepteurs est opérationnel depuis
2005 et les données sont disponibles en libre ataeés le site web du réseau : http://vif-

ihy.stanford.edu/ La figure 26 montre les différents observatoires institutions

possédant des récepteurs TBFs (A) et les lieuxrgpbgues des différents émetteurs
(B). Nous avons recu notre récepteur TBF en Ao0628l I'avions installé au cours de la
méme année a I'Université M’'Hamed Bouguera de Badet Il se compose de deux
antennes orientées Nord-Sud (NS) et Est-Ouest (BWpréamplificateur, une ligne du
récepteur, un GPS pour la synchronisation, unees adigcquisition et deux cables de

connexion (figure 27).
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A)

Worldwide AWESOME Sites

Figure 26 : Régions ou sont installés A) les réeapt TBFs, B) les émetteurs TBFs.
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Antennes

STANFORD UNIVERSITY
VLF LINE RECEIVER

Ligne du Récepteur Antenne GPS
Figure 27 : Composition du récepteur TBFs instatiéAlgérie.

Le récepteur permet d’enregistrer des doneédarges bandes (de 3 KHz a 50KHz)
et en bandes étroites pour des fréquences préciséableau 3 donne les caractéristiques
des difféerents émetteurs TBFs que recoit notreptéce. Par exemple, la figure 28 (A et
B) montre deux enregistrements en larges bandds signal provenant de I'émetteur
NRK enregistré le 02 et le 03 Mai 2010.
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Liste des émetteurs VLF

)
1

Nt

Indicatif Fréguence Emplacement
GBR 15.8 kHz Rugby (Royaume-Uni)
JXN 16.4 kH: Aldra Island (Norvege
VTX 17.0 kHz Vijaya Narayanam (Inde)
SAQ 17.2 kHz GrimetoiSuéde)
RDL/UPD/UFQE/UPP/UPD8 18.1 kHz Russie (divers 3ites
HWU 18.3 kHz Le Blan¢France)
NTS 18.6 kHz Woodside, Victoria (Australie)
RKS 18.9 kHz Russie (divers sites)
GBZ 19.6 kH: Skelton (Royaun-Uni)
NWC 19.8 kHz | North West Cape, Exmouth, Australi
Occidentale (AUS)
ICV 20.27 kH. Isola di Tavolara (Italie
RJH63, RJH66, RJH69, RIJH77, 20.5 kHz Russie (divers sites)
RJH99
ICV 20.76 kHz Tavolara (ltalie)
FTA 20.9 kH: SainteAssis¢ (France
RDL 21.1 kHz Russie (divers sites)
HWU 21.75 kHz Le Blanc (France)
GQD 22.1 kH: Anthorn (Royaum-Uni)
NDT 22.2 kHz Ebino (Japon)
HWU 22.60 kHz Le Blanc (France)
RJH63, RJH66, RJH69, RJH77| 23 kHz Russie (divers sites)
RJHO¢
DHO38 23.4 kHz Pres de Rhauderfehn (Allemagne
NAA 24 kHz Cutler, Maine (USA)
NLK 24.80 kH. Oso Wash, Jim Creek, WA (US
NML 25.20 kHz La Moure, ND (USA)
TBB 26.70 kHz| Bafa, (Turquie : Précision inconnug)

Tableau 3 : Caractéristiques des différents émestdBFs.

66



2

B)

Amplitude (dB)

-15

[}
[=]

-
(=]

Algeria Amplitude, NRK NS 2010-05-03
L L

- N
w L5 n

=

1
o

L L L L L | L L L L | L L L L | L L L L | L L L L | L L L
100 200 300 400 500 600
Minutes after 00:02:39 UT

+~ Algeria 02-May-2010 UT N/S Antenna

0 10 20 30 40 50
Time (seconds) after 23:00:00 UT

% 10 20 30 40 50
Time (seconds) after 23:00:00 UT

Figure 28 : Enregistrement du signal provenant’denktteur NRK (en haut), et

I'enregistrement larges bandes (en bas). Les ligiteges horizontales dans

I'enregistrement larges bandes correspondent agmasix TBFs des émetteurs.
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2.5- Observation des évenements lumineux transit@s :

L’'observation des évenements lumineux trairsis (TLES) se fait sous forme de
campagnes et, généralement, entre le printempsiverl Pour cela, des caméras munies
de filtres sont installées aux sommets des monsagoar mieux observer les TLEs. La
campagne d’EuroSprite entre dans le cadre du p8mgapling of the Atmospheric Layer
(CAL) et qui a pour objectif d’étudier et compreades processus liés aux décharges
électrigues qui se manifestent dans I'atmosphéreladélerre. Pour la campagne
d’EuroSprite, les caméras sont installées au PiMitli (France), Grenade (Espagne) et
en Corse, a des altitudes au-dela de 2000 m. Lémdans la figure 29 donne les
différentes régions ou les caméras sont installées que leurs champs de visibilité. Les
détails sur les propriétés des caméras et les leuelles sont installées peuvent étre
obtenus dans la référence [73]. Les observatiofgngedurant la nuit, et les caméras sont
contrdlées via Internet. Les résultats et les imatgs TLES sont publiés dans le site web

officiel de la campagne_: http ://eurosprite.bloafsmm/

Maita

Figure 29 : Régions ou sont installées les caméBé=u : Caméra du Pic du Midi. Vert :

Caméra du Corse. Jaune : Caméra de Grenade.

68



Chapitre 3 : CMEs leurs sources et perturbations ggmagnétiques :

Comme décrit auparavant, les principales pertiohstdues a l'activité solaire sont :
les éruptions solaires, I'éjection de masse coeomdlles vents solaires rapides. Les
éruptions solaires sont responsables de l'ionisaigplémentaire dans I'ionosphére due
aux rayonnements X et UV accompagnant I'éruptioert&ines éruptions, en particulier
les éruptions de classes M et X, sont suivies paréjections de masse coronale qui sont
a l'origine de perturbations géomagnétiques. ltéapgouvé aussi que certaines éjections
(ou CME) n'ont pas dactivit¢ de surface associéa €ruption) et donc sont des
manifestations purement coronales. Les vents sglaont aussi sources de perturbations

géomagneétiques mais avec un effet plus faible glie des CMEs.

3.1- L'association Eruption solaire et CME :

Le probléme de l'association entre les éam#tisolaires et les éjections de masse
coronale est toujours posé. Certains CMEs n’ontdadivités de surface associées et le
plus étrange est que certains CMEs causent deficgrsigonnues sous le nom de Post-
Eruptive Events [74]. Dans notre cas, nous avoradya@ tous les événements CMEs
ayant causé des perturbations géomagnétiques mmpest sur la Terre entre 1997 et
2005. Donc nous avons cherché parmi tous les CMiSsre€s, ceux qui se trouvaient
dans la région de géo-activité située entre 502E50° Ouest, en nous intéressant a leurs

activités de surface associées et leurs caraogéest

Pour que le CME cause une perturbation géoétagie importante, il faut qu’il soit
orienté vers la Terre, donc I'éjection doit étre ldegeur angulaire= 200°. Comme
I'éjection de masse coronale peut se produire tanété invisible du Soleil (Farside) et
gu’elle soit observée par les coronographes, ellg tre confondue avec I'éjection qui se
produit du cété face a la Terre si cette dernié&stepeirement coronale et n'ayant pas
d’activité de surface associée (figure 30). Afiguter cette confusion, toute éjection de

masse coronale observée sans activité de surfagei@s est éliminée de I'analyse.
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Figure 30: Images montrardeux CMEs : endut, le CME est dirigé vers Terre. En
bas, un CME du coté invisible Soleil (farside)Le cercle représente Soleil tel
observé par lI'instrument El'l'image est obtenue par superposition des imagéseE
LASCO.
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Un évenement est considéré du cété inviglhl&oleil si le télescope EIT n'observe
aucune activité éruptive et le satellite GOES neaté aucun rayonnement X associé a
I'éruption. Cela n’étant pas suffisant comme argoimour dire que I'événement est du
coté invisible (farside) du Soleil. Pour la sélentd’un événement nous avons utilisé les
images et données de trois instruments : LASCAOe@ord de SOHO et Soft X Rays
Telescope (SXT) a bord de GOES. Les données LASE&@qgitent de sélectionner les
évenements dont la largeur angulairee&00°, les images EIT permettent de voir s'il
y'a eu une activité de surface associée et finaitnes données GOES nous permettent
de déterminer la classe de I'éruption, s’il s’atjitne éruption solaire. On peut, de méme,
avoir une éruption d’un filament (non accompagnéyrarayonnement X) en association
avec le CME, comme on peut trouver a la fois ungtén (de classe C, M ou X) et un

filament éruptif associés au méme CME [75].

Dans la figure 31 sont représentés : le nender tAches solaires et les nombres des
évenements CMEs observés par LASCO selon leursshéares d’origines. Le début du
cycle 23 est caractérisé par un nombre minimabdbes solaires alors que le maximum
du cycle est repéré par un nombre élevé de tadBesutilisant les données des
coronographes OSO-7 et Skylab, Tousey et al. [6hbouti a la formule suivante entre
le nombre de CMEs et le nombre de taches solaires :

=FD.96 + 0.084 N (10)
ou R est le taux de CMEs et N le nombre de tacbkesras. Webb et al. [77] ont utilisé
des données combinées des coronographes Skaylat3-1999), Solar Maximum
Mission (SMM/CP) (1980-1990), P78-1/Solwind (1978%), leurs résultats étaient de
30 CMEs par mois (1 par jour). Les observations@wnographe SOHO/LASCO (1996-
2010) ont donné un nombre plus élevé que celuiroégear les missions précédentes. En
effet, le nombre de CMEs en 2002 uniquement éwil@37 qui correspond au nombre
des CMEs observés par le satellite (SMM) durantet@a mission. La différence était
attribuée a la sensibilité de LASCO qui a une gamgreamique de 6000 alors que pour
SMM et P78-1 la dynamique est de 40 et 30 respauint [78].
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D’apres la figure 31, le nombre de CMEs ext €levé au maximum du cycle solaire,
cela étant di au fait que les CMEs sont des phémesngui se produisent dans les régions
ou se forment les boucles magnétiques ferméese@ans actives), associées aux taches
solaires (individuelles ou en groupes). Nous avanssi constaté que le maximum du
nombre de CMEs est décalé de 2 ans par rapportaaimum du nombre de taches
solaires, et gu’il est plus élevé a la fin du cytla décomposition des événements selon
leurs hémisphéres d’origines montre qu’au débutylile l'activité dans I'hémisphere
nord prédominait, alors que durant la période dximam du cycle, entre 2000 et 2002,
le nombre de CMEs dans les deux hémisphéres étaegiqpe identique. Apres le
maximum du cycle, I'activité dans I'hnémisphére siglenait prédominante. La raison
pour laquelle le nombre de CMEs est faiblement&érau nombre de taches solaires est
gue certains filaments solaires, qui ne sont padatshes solaires, peuvent étre a 'origine
des CMEs. Les filaments sont des structures quaraigsent a hautes latitudes et leur
distribution dans chaque hémisphére n’est pas siquét Cette asymétrie se traduit donc
par I'intermittence en nombre de CMEs par hémispla@rant et apres le maximum du
cycle. Malgré cette intermittence le nombre de CNd&s hémisphére est identique (208

pour 'hémisphere Sud et 200 pour I'hémisphere Nord

L'activité de surface associée a chaque CMEreprésentée dans la figure 32. Au
début du cycle, l'activité solaire est dominée ges éruptions de classe C, durant et apres
le maximum, c’est les éruptions de classe M qudem@nent. Quand aux éruptions de
classe X, elles n'ont, généralement, lieu gu’auimar du cycle solaire. Les vitesses de
chaque paire éruption-CMEs sont représentées dandigure 33. Dans cette
représentation nous avons aussi séparé les évetsemedtes entre un filament et une
éruption solaire. On constate bien que plus onpstaghe du maximum du cycle solaire
plus le nombre de CMEs rapides augmente. |l apipanasi que les éruptions de classe X

sont associées aux CMEs les plus rapides.
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Comme nous l'avons décrit auparavant, leptéms solaires sont classées selon
I'intensité du rayonnement X associé, alors queClgies sont des plasmas éjectés dans le
milieu interplanétaire. La source d’énergie respbies de I'accélération des particules du
CME et de I'éruption est I'énergie magnétique emasagge dans les taches solaires. La
figure 34 montre une région active de la couronhseovée par le télescope SXT de
Yohkoh. Typiquement, il y a trois étapes durantuf#ion solaire. La premiére étape est
le précurseur, ou I'énergie magnétigue emmagasastedégagée. C'est a cette étape
qu'on commence a détecter les rayons X mous (dgukur d’'onde : 0.1 Ax<10 A).
Dans la deuxiéme étape dite impulsive, les élestairies protons sont accélérés jusqu’a
des énergies dépassant 1 MeV. Durant cette étapenldes radios, les Rayons X durs
(0.01 AA<0.1 A) et les rayons gamma sont détectés. L’actation graduelle et la
décroissance des rayons X mous peuvent étre déseamtécours de la troisieme phase dite
de décroissance. La durée totale de ces étapegtpeute quelques secondes comme elle

peut durer plus d’'une heure [31].
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Figure 33 : Vitesses des CMEs observés durantdie @B8.
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Figure 34 : Image en rayons X d’'une éruption saabservéé par Yohkoh le 13 Janvier
1992. A gauche est I'observation en rayons X mAuloite est la combinaison en

rayons X mous et durs. Source : page web de Yohkoh.

3.2- Caractéristigues des ICME :

3.2.1- Vitesse d’arrivée de I'lCME

La relation entre les propriétés des CMEs pi Soleil et prés de la Terre a 1 Unité

Astronomique (1LUA=149 597 870 km) est trés impddapour la météorologie de
'espace. En effet, comme nous l'avons expliquépemier chapitre, les perturbations
géomagneétiques sont fortement liées aux conditaungplasma dans le vent solaire.
L'éjection de masse coronale (CME) dans le miligeriplanétaire subit des changements
durant son parcours vers la Terre. Les instruméatmesure des parameétres du plasma
du vent solaire, a bord des satellites WIND ACES&HO, ont montré que la vitesse
d’'arrivée de I'ICME n’est pas la méme que cellenamment de I'éjection. En effet si la
vitesse d’éjection est inférieure a la vitesse datvambiant alors la vitesse de I'ICME
augmente. Dans le cas contraire, quand la vitéggection est supérieure a la vitesse du

vent, la vitesse de I'lCME décroit et la vitesse wknt solaire au front de contact
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augmente. Dans cette situation des ondes de cimbdamées. La figure 35 montre un
exemple d’'une accélération d'un CME de vitesseed®pn inférieure a celle du vent

solaire.

Dst
—a50
(nT)

—100

1 = R
Cz00s00 L0000 Cz00:00 Cz0Cs00 Cz0Cs00 C:00:00 Cz00:00
AT May 13 A7 May 14 A7 May 15 A7 May 18 A7 May 17 A7 May 18 A7 May 19

Figure 35 : Exemple d’'un CME lent accéléré parémtvsolaire. Données moyenneées.

Source : http://cdaweb.qgsfc.nasa.gov/istp public/
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Le CME correspondant a I'événement avait vitesse d’éjection de 247 km/s, et sa
vitesse dans le milieu interplanétaire a augmargéy'a la valeur de 450 km/s. La vitesse
du vent solaire ambiant avant l'arrivée de I'ICMEie de 300 km/s alors qu’apres
'ICME, la vitesse a atteint environ 500 km/s. Landité et la pression sont restées
élevées pendant 24h et puis ont chuté brusquergnadeurs ambiantes. La composante
B, du champ magnétique présentait des oscillationguawde zéro avant l'arrivée de
I'ICME puis a décru a des valeurs négatives dulaiptassage de I'lCME. Nous pouvons
donc remarquer que deux types d’évenements ditemrt été enregistrés ce jour la ; le
premier est celui de 'CME caractérisé par unesiténde protons élevée et qui était a
I'origine d’une perturbation géomagnétique de -hl2 Le deuxieme est celui du vent
solaire rapide caractérisé par une faible densi#tépbtons, une vitesse élevée, une
composante Bquasiment stable et une perturbation géomagnéfajbke autour de -50
nT arrivant aprés I'lCME. L'origine de ce type demnt solaire rapide est due aux trous
coronaux. Donc ce CME avait été accéléré non saiiepar le vent solaire ambiant mais

aussi par le vent solaire rapide arrivé apres.

Pour I'évenement de la figure 36, la vitedsgection était de 1660 km/s. Ce CME a
été associé par une succession d’éruptions soldéresasse M. La vitesse enregistrée a
1UA était de I'ordre de 700 km/s donc a chuté jigsda moitié de sa vitesse d’éjection.
En plus la composante du champ magnétiqugeB’ICME a varié entre +20 nT et -50 nT
et n'a pas montré d’oscillations comme I'exempléggédent. Ce type d’'ICME est appelé
nuage magnétique (Magnetic Cloud) caractériségpaatiation lisse de la composantg B
entre sa valeur positive et négative. On peut godes situations ou la partie négative de
la composante Barrive en premier ensuite vient la partie positenc ce type d'ICME
peut engendrer des perturbations géomagnétiquessied par reconnexion a la fois au

front de la magnétosphere et au niveau de la queue.
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Figure 36 : Cas d’'un CME rapide décéléré par letvamlaire.

Le but de connaitre la vitesse d’arrivée desfprévoir l'intensité de la perturbation
géomagnétique puisque celle-ci est liée a la fdis gression dynamiqueV cve?) et au
champ électrigue (MveB,) [57]. Les vitesses d'arrivée des ICMES mesuréedJa sont
représentées dans la figure 37. Nous voyons claimemque la vitesse enregistrée est
inférieure a celle observée au moment de I'éjectbrgu’elle dépend fortement des

conditions du vent solaire ambiant. La valeur moyede la vitesse d’arrivée des CME
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est de 590 km/s. Avec cette vitesse, le temps cqetaum CME pour atteindre la Terre est

d’environ 3 jours.
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Figure 37 : Vitesses d'arrivées des CMEs a 1AU.

La corrélation entre la vitesse d’éjection @GME et sa vitesse dans le milieu
interplanétaire est représentée dans la figurd88&lroite représente I'ajustement par une
fonction linéaire, cette méme approximation a ét#ppsee par Gopalswamy et al. [34,
35]. Les données sélectionnées correspondent agrements qui ont causé des
perturbations géomagnétiques intenses (Dst < -50 B effet, certains CMEs peuvent
avoir des vitesses élevées mais ne causent aueunhebation ou bien la perturbation
associée est faible (> -50 nT). Cela étant du @wtee ces CMEs sont €jectés loin de la

région de forte géo-activité située entre 50°NGExdans chaque hémisphere [79-81].
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Figure 38 : Corrélation entre la vitesse d’éjectida CME et la vitesse d’arrivée de
'ICME

3.2.2- Pression de '|CME :

Le deuxiéme paramétre a présenter est sipredynamique de I''CME, figure 39(A
et B). D’'apres la figure 39 (A), la pression dyngo@ suit aussi le cycle de l'activité
solaire, i.e. sa valeur augmente en s’approchanmdximum du cycle ensuite elle
décroit. Dans la figure 39 (B), est représentaida Dst en fonction de la pression des
ICMEs selon la catégorie de I'éruption associeeGME. D’aprés cette figure, on
constate que la majorité des éruptions de classetsMCsont associées a des ICMEs de
pression inférieure a 20 nP. La comparaison eatfeglire 39 (A) et les figures (32, 33)
montre que la valeur élevée de la pression estaduit que le CME est associé a une
forte éruption solaire, de classe supérieure oleégaM, ou bien I'ICME résulte de la

reconnexion de plusieurs CMEs dans le milieu inéergtaire.
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Donc nous pouvons trouver une successiorecién de masse coronale avec des
vitesses différentes méme si les satellites erregisun seul ICME [82, 83]. Nous
remarquons aussi que certains ICMEs de faiblessiores produisent de fortes
perturbations géomagnétiques. Cela est peut éteaidait que ces ICMEs possedent des
composantes Bdu champ magnétique fortement négatives, et conous I'avons déja
expligué dans le chapitre 2 I'indice Dst, est tsessible au produit VxBIl est aussi
possible que la magnétosphére était perturbéeepagrt solaire ambiant avant I'arrivée
de 'ICME. D’apres la figure 39 (B) certains ICMEaractérisés par une forte valeur de la
pression provoquent de perturbations géomagnétiogennes (-150 n€ Dst< -100
nT). Cette situation s’explique par le fait qualigection de I'éjection est un peu éloignée

de I'axe Soleil-Terre, donc seule une faible patéd’ICME atteint la Terre.

3.2.3- Corrélation entre l'indice Dst et B et entre l'indice Dst et le produit VB, :

La composante ,Bdu champ magnétique interplanétaire de I'lCME as$si un
parametre important pour I'étude des perturbatgésmagnétiques. En effet, le champ
magnétique de I'ICME est un bon indicateur du cagpl entre I'énergie magnétique et
I'énergie cinétique. Aussi ce champ permet de rderora l'intensité du champ
magnétique dans la région d’éruption associée al&,GW supposant une dépendance en
r?, ol r est la distance radiale entre le SoleilaeTérre [83]. La corrélation entre la
composante Bet I'indice Dst a fait I'objet de plusieurs traval84-86], mais le lien entre
ces perturbations et I'activité solaire associ@gait pas examiné. De plus, dans la plupart
des travaux, les données exploitées corresponddmtpariode entre 1996 et 2000 et
couvrant donc la phase croissante du cycle 23. Datre cas nous avons sélectionné
toutes les perturbations géomagnétiques entre 499605 en considérant leurs activités

de surface associées et leurs coordonnées géogumaphi
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Figure 40 : Composante,Blu champ magnétique de 'CME.

La figure 40 montre les valeurs de la comptiséB, du champ magnétique de
I'ICME, décomposées selon la classe de I'éruptmlaige associée au CME. De la méme
maniére que la pression et la vitesse de 'lCMBEdieur de Baugmente de plus en plus
en s’approchant du maximum du cycle de l'activiidase et le nombre d’évenements
ayant B< -20 nT est plus élevé autour du maximum. Ce que&srpouvons remarquer
aussi est que les valeurs def@tement négatives sont dues aux fortes érupsolares
(Exp : classe X) ou bien a I'association entre @netion solaire et un filament éruptif.
Cela résulte du fait que I'éruption de classe Xdest a une configuration complexe des
taches solaires ou les boucles magnétiques desstacmt a la fois tordues et cisaillées
[87]. Il est a noter, par exemple, que durant éian de classe X17, qui avait lieu le 27
Octobre 2002, des émissions de rayons X durs érgréegistrées [88]. L'enregistrement

du rayonnement X entre 15 keV et 1 MeV montre gseprocessus d’émission sont a la
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fois thermiques et non thermiques (Bremsstrahluniggmission thermique est
généralement dominante au-dessous de 20 keV etiddisque la hauteur des boucles
magnétiques atteint 15% du rayon solaire [88]. Aanges énergies, I'émission
Bremsstrahlung générée par I'accélération non tiggrendes électrons durant I'éruption
est observée. Durant cet événement, des émissansslds domaines des énergies 3-7
keV et 10-30 keV ont été enregistrées. Cela maqieejuste aprés le commencement de
I'événement, des électrons énergétiques ont ééetéy au-dessus du site de I'éruption.
Apres le maximum du spectre X durs, la source congaiéa se déplacer vers le haut et
dans la méme direction que le CME [88]. Pour le dasie éruption associée avec la
disparition d’un filament, méme si I'éruption sokest de classe faible, C, ou moyenne,
M, la reconnexion entre ces deux manifestations damilieu interplanétaire produit un
ICME de champ magnétique intense et donc cause atéesf perturbations

géomagnétiques.

Avant de discuter la corrélation entre |leapaetre B et I'indice géomagnétique Dst,
nous allons, d’abord, présenter I'importance du bgographique de la région éruptive
dans l'intensité de la perturbation. En effet, desstravaux précédents [84-86], aucune
importance n’'a été accordée au lieu géographiqua digion éruptive et seule I'intensité
de la composante ,Bde I'ICME était considérée. Dans la figure 41 esprésentée
I'intensité de la composante magnétique dcomposée selon le lieu de l'activité solaire
associée au CME. D’apreés cette figure, les éjestmavenant de la partie Ouest du Soleil
ont la composante ,Bortement négative comparée aux €jections provetara partie
Est. En effet, le nombre d’évenements est de 38 lpopartie Ouest et 29 pour la partie
Est du Soleil. L’intensité moyenne de la composaBjeest de -20.54 nT pour les
évenements provenant de I'Ouest et de -14.74 nT lgsuévenements de I'Est. Cette
asymétrie a été déja observée [88, 89], mais |k splication donnée jusqu’a présent
est qu’elle est peut étre due a la reconnexionhdmp magnétique spiral de 'hémisphere
Ouest avec l'orbite de la Terre [89]. De plus, ddes travaux [88, 89], seuls les

évenements ayant causé des chocs dans le mileplarétaire ont été considérés. Donc
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I'explication de cette asymétrie reste non claitenécessite plus d’observations et
d’analyses.

5 3
0
_55
-104d o © %
-154 © o o ©O
-20 3 -

253 " S )
_305 O 0 a

-35 -

_405 O O

-45 3
-50 2
-55 4 -

-60% o
-654 o Hémisphére Ouest
-704 o Hémisphére Est

_75 :""""'"I"""""'I"""""'I"""""'I"""'""I"""""'I"'""""I"""""'

1997 1998 1999 2000 2001 2002 2003 2004

@ 890
.
O
O

IMF Bz (nT)

O

Année

Figure 41 : Composante,Be 'lCMEs ayant causé de fortes perturbations

géomagneétiques.

A partir de I'analyse précédente, nous aw&ndié la corrélation entre l'indice Dst et
la composante Bdu champ magnétique interplanétaire selon la tadgi de la région
source du CME (Est ou Ouest). Dans les travauxépigitts les auteurs utilisaient des
fonctions linéaires pour décrire la dépendance dedd fonction de B[84-89]. Dans
notre cas et d’aprés la figure 42 (A et B), pous galeurs de B -20 nT, la variation
semble saturée. Donc une fonction en loi de puigsast alors utilisée pour décrire cette
dépendance. Nous remarquons que la fonction limésdrdécrit pas bien la dépendance
Dst — Bz en particulier la partie correspondante fmutes valeurs de Dst. Par contre

I'utilisation d’'une fonction en loi de puissanceé@iare cette dépendance.
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Il a été prouvé qu’a l'arrivée du vent sadaau voisinage de la magnétosphere, des
chocs (magnétiques et acoustiques) peuvent aeairllie flux du vent solaire est freiné et
devient donc subsonique. Pour mieux élucider aifeendance non linéaire, nous avons
représenté dans la figure 43 (A et B), les valelerdindice Dst en fonction des valeurs
du champ électrique interplanétaire E = \\{xBans les deux graphes nous avons relié
I'indice Dst avec le produit VxBpar deux types de fonctions: linéaire et loi de
puissance. L'ajustement par une fonction linéalseeoue en utilisant toutes les données
ne donne pas un bon ajustement. Cela est beaudospapcentué dans le cas des
événements provenant de I'Est. Par contre, l'ajnsté par une fonction en loi de
puissance améliore la dépendance entre le Dst ptoaduit VxB, et illustre bien la

saturation de 'indice Dst pour de grandes valeéurgroduit VxB.

Comme la magnétosphere forme un obstacleetnflux de particules provenant du
Soleil, et que ses dimensions sont gouvernées'qgrguillbre de pression entre le vent
solaire et la pression magnétique de la magnétospleetransfert de I'énergie depuis le
vent solaire vers la magnétosphere ne peut sedairee facon continue, mais il dépend
de la contre réaction de la magnétosphére. Dogeieaous pouvons dire est que pour de
faibles valeurs du produit VxBle faibles chocs auront lieu, et les particulesefrént
dans la magnétosphere par la reconnexion des ldgmebhamps magnétiques. Dans le cas
ou le produit VxB est élevé, le gradient de pression entre le veldire et la
magnétosphére fait apparaitre des chocs importdatse fait le flux du vent solaire est
ralenti. Dans ce cas de figure, le transfert ddiquaes peut se faire par reconnexion
comme il peut étre di aux chocs. Effectivementadse des chocs, une zone turbulente
appelée la magnétogaine se forme entre la magnétept le vent solaire ou regne un
champ magnétique variable en intensité et en dwedt’écoulement du vent solaire y est

subsonique et chaotique.
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Il a été prouvé, numériquement [88, 89] padéir des données satellitaires [90], que
les pressions dynamique et thermique jouent uningp@rtant dans la détermination de la
taille de la magnétosphére et de l'intensité dedite Dst. Siscoe et al [90] ont montré
gue le terme de correction dd a la pression daftsraule de Dst n’est pas constant, mais
dépend de lintensité du précurseur (b = P)XHIs stipulent que b est éleve s} Est
faible, et tend vers 0 sijAugmente. lls montrent aussi que le systeme dewbdans le
coté jour change durant une tempéte géomagnétitueompression produite par la
pression dynamique du vent solaire n'augmente pasnuiellement le courant annulaire
(ou de Chapman-Ferraro) dans la magnétopause, phad fait accroitre le couplage
entre le courant et I'ionosphere. De cette manlarmagnétosphere limite la compression
générée par le champ magnétique interplanétaite eitesse du vent solaire. Donc et
d’apres ces résultats I'indice Dst n’est pas r@ti€éairement au produit VxBcomme il a
été proposé avant [83-85], [82] et [90, 91]. Il ekinc impératif de prendre en
considération la contribution de la pression dymprei et les propriétés du milieu

interplanétaire avant la perturbation ainsi quediatre réaction de la magnétosphere.
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Chapitre 4 : Perturbations de la couche ‘D’ de I'ionosphére dues aux éruptions

solaires :

4 .1- Effet du lever et coucher du Soleil :

La hauteur de réflexion des ondes TBFs vaniee 80 km dans le jour et 90 km la
nuit. Durant le lever du Soleil le rayonnement éatigint I'ionosphére avant le sol, et
apres le coucher du Soleil le rayonnement contifra@per I'ionosphére apres méme que
le Soleil soit au-dessous de I'horizon. Cependanttdmps qu’il faut pour que le
rayonnement solaire ionise suffisamment I'ionosphest variable. Il est donc intéressant
d’étudier et de voir aussi les variations dansbisphére dues a l'interface entre le jour et
la nuit (Day\Night terminator) en utilisant les s&gix TBF. L’interface Jour\Nuit est le
trait qui sépare le jour de la nuit, figure 44. fiee du déplacement de I'interface dépend
des coordonnées géographiques des émetteurs pted@seTBFs. En effet si on observe
le signal allant du Nord vers le Sud les donnéed wwntrer des variations bien définies
dues au lever et au coucher du Soleil, par cordres de chemin Est-Ouest I'effet dure

longtemps et ne montre pas des changements rdfigles 45).

Sun o

Figure 44 : Exemple de I'évolution de l'interfacaijf\nuit le 20/10/2010.
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Les observations de changements diurnessetrsaers du signal TBF ont de grandes
importances dans la détection des séismes. Enagffitines études ont montré que des
anomalies avaient été enregistrées au méme tengpdadguwansition Nuit-Jour dans le
signal TBF quelques jours avant un fort séisme.[@2s anomalies ont été attribuées aux
émissions électromagnétiques des roches prés pledrére [92]. Ce phénoméne reste
sujet de plusieurs études et recherches et n'@&tgaslarifié jusqu’a présent. Donc il est
intéressant de faire cette analyse en utilisaméseau AWESOME des récepteurs TBF
installés dans différentes régions en particul@rxcinstallés dans les deux parties de la

méditerranée.

4.2- Effet des éruptions solaires :

Durant les conditions calmes du Soleil, l@gons X sont absorbés au-dessus de 90
km et une variation temporelle du flux des rayons’'Xffecte pas la couche D. Mais,
quand une éruption solaire se produit, d’importaay®nnements X entre 0.5 et 2 A sont
alors émis et pénetrent plus bas dans lionospleéréatmosphere. L'effet de ces
rayonnements sur l'ionosphére se traduit par I'aemgation de la densité d’électrons.
Cependant, la couche D devient suffisamment deonse pouvoir réfléchir les ondes
TBFs, et donc réduire la hauteur de réflexion (®gd6). L’amplitude du signal recu
augmente puisqu’elle ne perd pas de I'énergiearetsant la couche jusqu’a la nouvelle
hauteur de réflexion. Les perturbations des sigiddfxs (amplitude et la phase) dues aux
éruptions ont fait I'objet de plusieurs analysestetdes afin de voir les variations des
paramétres H’ (Hauteur de réflexion) @t(Facteur de forme en Kf durant le cycle de
I'activité solaire [93-96]. En particulier, et danse gamme d’énergie des X donnée, quel
est le seuil minimum du flux capable de produire tgponse détectable de I'ionosphere ?
Malgré que cette comparaison a été proposée dalitélature il y'a longtemps par
Kaufmann et al. [97] mais cela n’a pas été rapp@test alors en 2000 que MacRae et al.
[98] ont fait I'étude de la variation des paramgfpé et H' durant le cycle solaire. En
2005 Satori et al. [99] ont montré en utilisant $&gnaux ULF (Ultra Low Frequencies)

gue des changements sont observés dans le profd denductivité en fonction de la
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hauteur le long du cycle d’activité solaire. Dam® @tude récente Raulin et al. [100] ont
analysé les anomalies soudaines dans la phaseu@dai® Phase Anomalies SPA) du
signal TBFs qui apparaissent durant une éruptitaireo Dans leur étude, les évenements
étaient séparés selon la période du cycle sole@ené ou active). Leur principal résultat
est que la probabilité de détecter un événement GRBS€ par une éruption solaire de
faible classe (C ou moins) est élevée durant leimuim du cycle d’activité que le
maximum. Par contre les éruptions fortes ont dedbalilités indépendantes du cycle
solaire. Leurs résultats montrent aussi que lachaude réflexion H' est élevée durant le

minimum du cycle.
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Figure 46 : Réduction de la hauteur de réflexios dades TBFs sous l'effet des
éruptions solaires

Grubor et al [101], en utilisant les donnéessinal GQD enregistré a Belgrade, ont
déterminé les variations des valeurs de H¥’edues aux éruptions solaires entre 2004 et
2007. Leurs résultats montraient une claire dépmelantre les deux parametres et
I'intensité du rayonnement des éruptions. En effetand lintensité du rayonnement
augmentef3’ augmente alors que la hauteur H' décroit, celaatisibué a I'ionisation
supplémentaire dans la couche D a basses altitudeketermination des deux parametres
B’ et H menant a la détermination de la densit&€tétmique n’est pas aussi simple, il est

donc impératif de prendre en considération towtescbnditions du guide d’onde formé
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par la Terre et I'ionosphére. Des codes comme I€?CWLong-Wavelength Propagation
Capability) ont été développés pour l'analyse degupbations du signal TBF liées aux
changements atmosphériques et a I'activité solbineexemple de perturbations dues aux
éruptions solaires de classes M et C est reprégantla figure 47 (A). Les événements
ont été enregistrés le 08 Février 2010. D’aprew dagure, le signal de I'émetteur GQD
montre une augmentation de I'amplitude du sign& dd'éruption de classe M4.0, alors
gue I'éruption de C2.8 était associée par une éEsance de I'amplitude du signal. Pour
I’éruption C1.9 la perturbation est faible compaagebruit et donc n’est pas considérée.
Pour le signal de I'émetteur NRK, les perturbatioost été associées par des
décroissances de I'amplitude du signal. Par cadires les signaux des émetteurs NSC,
ICV et NAA, les perturbations dues a [I'éruption Kl4commencaient par une
décroissance du signal pour une courte durée spiaieune augmentation. Pour la
perturbation due a I'éruption C2.8 enregistrée darsgnal NSC le méme comportement
était observé. Alors que pour I'éruption C1.9, pesturbations enregistrées présentaient
des diminutions des signaux de NSC et ICV. Apregl®h) le signal ICV était éteint et
donc la perturbation due a I'éruption C2.8 n'a psenregistrée. Pour le signal NAA la
perturbation due a I'éruption C2.8 n'est pas claeat discernable et elle est peut étre

confondue avec d’autres types de perturbations rft@mpar exemple l'activité orageuse).

Afin de mieux élucider la différence entre fgerturbations dues a I'éruption solaire
enregistrées a Alger, nous avons représenté ddiggita 47 (B) les perturbations dues a
I'éruption M4.0. Ce que nous pouvons tirer de céitjere et que non seulement les
perturbations n'ont pas la méme allure, mais alsstillation entre le maximum et le
minimum de I'amplitude varie d’un signal a I'autiffectivement, le signal de I'émetteur
NAA atteint son minimum avant, ensuite c’est lensigNSC et en fin le signal ICV. Pour
le signal de I'émetteur NRK la perturbation se cosgpde deux pics un a 07:41:15 TU et
le deuxiéme a 07:47:00 TU et qui coincide avediasp de recouvrement dans les autres
signaux. La raison pour laquelle le signal NRK prés deux pics reste a étudier sur

plusieurs évenements.
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Amplitude Data Starting On 08-Feb-2010
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Figure 47: A) Perturbations dues aux éruptions de classext K. B) Zoom de |
perturbation M4.0
Le comportement oscillatoire de la perturbationsdynal die a I'éruption a été aus

observé par Grubor et |lO1] en utilisant le signal de I'émetteGQD. Dans leur analys
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effectuée sur une série d’éruptions solaires, oBssrdurant I'été et entre 2004 — 2007,
montrait des perturbations croissantes, oscillaatedécroissantes. Les perturbations du
signal purement décroissantes étaient, d’apres l@sultats, dues aux éruptions solaires
de classe entre C1.5 et C2.3. lls expliquaient pacie fait que le signal pénétre dans la
couche D ou se fait la redistribution de la densitéctronique. Et quand la densité
augmente encore, la hauteur de réflexion descemsl hs. En conséquence le mode
minimum est formé prés du récepteur et faisantraoee la décroissance du signal. La
forme oscillante de la perturbation entre le mimm{avant le maximum de la densité de
puissance des X) et le maximum (aprés le maximuta diensité de puissance des X) a
été expliquée comme suit: au début de Il'éruptiohaise, la densité électronique
augmente mais elle met du temps pour se redistritugfléchir 'onde TBF. Une fois la
densité électronique devient suffisamment élevaendgbormément distribuée, la hauteur
de réflexion est alors formée plus bas permet@néflexion de 'onde TBF (réflexion
type miroir) et donc I'amplitude du signal augmer@ette situation ne concerne que les

perturbations dues aux éruptions de classes supgsia C3.

Dans notre cas, certaines éruptions solames associées a la fois aux perturbations
croissantes, décroissantes et oscillantes commeéréndans la figure 47 (B). Dans la
figure 48 un autre exemple mais pour des éruptidasclasses plus faibles C1.2
enregistrées le 13 Janvier 2010. D’apres cetterdigil est alors possible avec notre
récepteur d’enregistrer des perturbations duesfailkes éruptions. En plus de cette
gualité de sensibilité, les signaux des émetteURKNNSC et ICV montraient des
augmentations de l'amplitude alors que les signdes émetteurs DHO et GQD
présentaient des décroissances des signaux. Doaisiexpliquons cette différence par
le fait que le signal pénétre dans la zone ou iseafarés un certain temps, l'ionisation et
la redistribution de la densité électronique, Ignal de I'émetteur NSC devra présenter
une décroissance de I'amplitude puisque sa fréqueleccoupure est plus élevée par
rapport a celle des émetteurs DHO ou GQD.

96



Amphtude Data Startmg On 13-Jun- 201 0
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Figure 48 : Exemple de perturbations dues a ungtion de classe C1.2

Et si on attribue cette différence a la faiiorade la hauteur de réflexion, le signal
NRK devra montrer une décroissance de I'amplitudisque son chemin vers Alger est
pratiquement le méme que le GQD. Il est alors re=ies de faire une étude élargie sur
plusieurs événements, et faire aussi la comparastme les différentes stations TBFs
(VLF) pour mieux comprendre et déterminer le mésauai responsable du comportement
des signaux TBFs vis-a-vis des éruptions solalsesexemple d’une observation réseau
d’'une éruption solaire est montré dans la figure l48ruption est de classe M4.0 déja
discutée avant. D’aprés cette figure, la pertudpatenregistrée dans le signal de
I'émetteur GQD avait la méme forme indépendammaeriiedl ou se trouve le récepteur.
Par contre dans le signal de NSC, la perturbati@sentait des oscillations entre le
minimum et le maximum observées dans les troisptéces. En comparant les trois
enregistrements, le temps que met le signal paeindte le minimum differe d’un lieu a
un autre. En effet, c’est le signal recu en Tunisagteint le premier son minimum suivi

par le récepteur en Créte (en Gréce) et enfindeptéur d’Alger.
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Amplitude Data Starting On 08-Feb-2010
- R S C————

13.5 Lo .............. ............ O fre T [T OURUR . foe e ............ ]
dB i : : : . NS GOD-Algeria: : 1

dB 29_5:_ .......... .............. ............. ........... ............. .............. FURTTPPR ......................................... T ............ _:

D—Crete

dB

T T T T T T
S N S S S NS NSO AL
. i ‘ | I i
_____________________________________________________________ T UUNSNSCCrete
i i i i i i

NS NSC-Tunisia:

N R R BN L
'?238 7:39 T:40 741 T:42 743

B)

Ll

@ Recepteur @

@ Emettenr

T4
Time (UT)

7:45

746

747

748

P
749 750

Figure 49 :A) Comparaison entre les perturbations des signaur@istrés dans troi

différentsrécepteurs et dues a I'éruption de classe MB) Sites des Récepteu
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Ce que nous pouvons conclure depuis la fig@est qu’au début de I'éruption le
mode minimum s’est formé prés de I'émetteur et lgudifférence en temps d’arrivée est
due a la distance émetteur-récepteur. Cela ne pasitdire que la réorganisation de la
densité électronique n’'a pas d'effet, mais il estliessant de faire une analyse élargie sur
plusieurs évenements et la comparaison entre |H8ralites stations pour mieux

comprendre ce phénomene. Ces analyses feronttladbjiturs travaux et théses.

Un autre phénoméne intéressant qui nécegdite d’'analyse est la variation
saisonniere de la conductivité ionosphérique. Effement, I'ionosphére ne se comporte
pas de la méme maniere d’'une saison a une autca est di a la variation de sa
conductivité électrique (ou densité électroniqu€omme le comportement de
I'ionosphére varie durant I'année, le couplage eeriér magnétosphere et l'ionosphére
change d’'une saison a une autre. Il est donc sdérg¢ de voir comment répond
I'ionosphére a l'activité solaire localement (eiliséint un seul récepteur) et globalement
(en comparant les données de chaque site). Un déxatiym comportement variable est
représenté dans la figure 50 (A et B). Les pertioha enregistrées sont dues a la méme
classe d’éruption solaire, C2.3, mais enregisttéed Janvier 2010 et le 05 Mai 2010.
D’apres cette figure, les perturbations enregisti@el9 Janvier avaient des temps de
recouvrement, ou bien durées de perturbationdefajar rapport a celles enregistrées le
05 Mai. Cela étant peut étre di au fait qu’au nu@sMai on a plus d’électrons que le

mois de Janvier.
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A) Amplitude Data Starting On 19-JTan-2010
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Figure 50: Comparaison entre les perturbations des signaBkd dues a I'éruption d

classe C2.3 et enregistrées . A) Janvier et B) Mz
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L'amplitude de la perturbation en fonctionldguissance du rayonnement X est alors
représentée dans la figure 51. D’apres cette figlimamplitude augmente avec
'augmentation de la densité de puissance du ragment, signe d’ionisation importante
dans le cas de fortes éruptions solaires. llndgtessant aussi de mieux traiter les signaux
TBFs afin de déterminer la densité de puissanceinmile pouvant causer des
perturbations mesurables. Sans aucun traitemestgial, nous avons pu observer des
perturbations dues aux éruptions de classe C121@° W/m?) avec des amplitudes
largement supérieures au bruit de fond. Donc Iasipdisé de détecter des perturbations

dues aux classes B par exemple est faisable apiteaitement adéquat du signal.

Classe: C M X
— -
0O O
10'. r a Oo 3
~ ] = ISO ggoo Q ]
s | 7 o4 =T
] O
S 1 Y0% > o © o o
g {o o ov % ©Y
g @® O <><> \V/
5 0% g E
4 O 4
o 1 <V> VV g AVoV4 O NSC |]
% { SO O NAA ||
R &7 Y, NRK ]
2 & v GQD
C_El 0,14 o <  DHO 4
< O IcV
1E-6 1E-5 1E-4

Puissance du rayonnement X (W/m?)

Figure 51 : Amplitudes des perturbations en forrctie la densité de puissance du

rayonnement X.
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4 .3- Perturbations de la phase dues aux éruptionslaires :

La perturbation de la phase due a I'érupsofaire est aussi mesurable. Le seul
probléme est que certains signaux ont des phasi&esa@t donc ne sont pas accessibles.
Un exemple de phases de deux différents signauxacgessible et I'autre non, est
représenté dans la figure 52. D’apres cette figinmalgré que c’est le méme traitement
du signal qui a été fait, seul le signal de I'ém@ttNSC qui présentait une perturbation de
la phase entre -50° et 200° due a I'éruption MAkgistrée le 08 février 2010. Dans la
figure 53 un autre exemple de perturbation de &sphmais cette fois si en plus du signal
NSC, le traitement de la phase a pu montrer deturpations dans les signaux des
émetteurs ICV et DHO dues a I'éruption C3.8 enteggsle méme jour entre 15:48 et

16:08 TU. Le comportement de la phase du signdiéeat’émetteur.
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Figure 52 : Perturbation de la phase due a une éampsolaire de classe M4.0
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Figure 53 : Perturbation de la phase due a une &anpsolaire de classe C3.8

La réponse de la phase du signal a I'éruptolaire a été aussi étudiée pour
déterminer la densité électronique, la hauteurtHe @arametr@’ [97-101]. Dans I'étude
faite par Grubor et al [101] toutes les perturb&ioenregistrées présentaient des
décroissances dans la phase du signal GQD. liswtient ceci a la structure modale du
signal GQD et la redistribution de la densité étmuue dans la couche D durant

I'éruption.
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Chapitre 5 : Perturbations du signal TBF dues aux ¥enements lumineux
transitoires (TLE).

5.1-Introduction :

Le récepteur de tres basses fréquences egiutintrés utile pour I'étude des
perturbations de la basse couche de l'ionosphéresignal provenant d’'un émetteur de
transmission navale est trés sensible aux évenerhantneux transitoires (TLE) qui se
produisent dans la couche D durant la nuit. Ledupgeations sont, en général, des
changements dans I'amplitude et\ou la phase dakpassant pres du TLE, suivi par un
recouvrement a I'état ambiant dans une échelleengps entre 10 et 100 s [102]. Dans
cette partie de la these, nous allons nous limiteune catégorie particuliere de
perturbations de la couche D, les évenements egulysont générés par les foudres et
peuvent perturber I'amplitude du signal TBF de 8.8 dB. Le terme early se réfere au
fait que la perturbation se produit en coincidefaevoisinage de 20 ms) avec la foudre
[103], qui la fait distinguer de l'autre type derfpebation qui est la précipitation des
électrons induite par la foudre (ou : Lightning udd Electrons Precipitations, LEP)
[104]. Parmi les évenements early, les types daaBt\sont caractérisés par un temps de
montée rapide( 100 ms), alors que les types early\Slow ont degp$ede montée entre
100-1000 ms. Les perturbations early ont de faitdesps de recouvrement (entre 10 et
100s).

Contrairement aux perturbations early, lesnéments LEPs sont un effet indirect de
la foudre sur l'ionosphere. Effectivement, le rayement de la foudre se propage sous
forme d’onde Whistler jusqu’a la ceinture de VarleAl et interagit avec les électrons
piégés via la résonance de cyclotron. L’'onde pedi aediriger le moment des électrons,
réduisant leur angle conique de sorte qu’ils pitap dans I'ionosphere causant une
ionisation secondaire. Ce sont ces électrons sag@sdqui sont responsables de la
perturbation du signal TBF. En général, la régionles électrons précipitent se trouve
dirigée vers les péles depuis le lieu de I'éclairgmt [105] et, donc, dans un autre lieu que

les événements early.
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Dans ce qui suit, nous allons discuter I'asdmn entre les TLES et les perturbations
du signal TBF durant les campagnes d’observatiomd’EuroSprite. En effet, cette
association reste incertaine. Haldoupis et al. JJ1€6 utilisant un récepteur TBF installé a
Créte (en Grece), ont trouvé une association un-gpoe-to-one) entre les sprites et les
perturbations early durant la campagne d’EuroS{2M@3. Il faut noter que durant la
campagne d’Eurosprite-2003, l'activité orageuselest TLES étaient localisées trés
proches (< 200 km) de I'émetteur HWU (en Francakawt al. [107], ont analysé toutes
les perturbations des signaux TBFs observées dgedté campagne (en 2003) ou ils
soutenaient les conclusions de Haldoupis et a6][1IDans une autre étude, Marshall et al
[108] ont examiné les données enregistrées a ltodes Etats Unis durant différentes
campagnes d’observations des TLEs (entre 1995 @@)20ls trouvaient que 48% des
sprites étaient en association avec des perturizaties signaux TBFs. llIs attribuaient
cette différence a la distance relative des lieues TLEs étaient produits et les chemins
TBFs (i.e., prés du récepteur ou pres de I'éméitsignifiant que certaines perturbations
ne sont pas détectables a grandes distances partrapx TLES.

Rodger et al. [109] statuaient qu'une sérecsssive de foudres peut augmenter
localement la densité électronique dans la bassesphére, et donc peut étre a l'origine
d’'une perturbation mesurable. Par modélisation migqmné, Marshall et al. [104] ont
montré qu’une perturbation du signal TBF due adaatiation des molécules par le pulse
électromagnétique (EMP) des foudres peut avoir. lians une analyse récente de
Haldoupis et al. [111], ils montraient que certathemins TBFs sont en association un-a-
un avec les TLEs et d’'un pourcentage égal a 93®%6s ajue d’'autres présentaient de
faibles pourcentages. Il faut noter que dans lesyaas des signaux enregistrés en Créte
par Haldoupis et al. [96, 111], les perturbatiovsient des amplitudes entre 0.2 et 1.2 dB.
Dans notre étude nous allons présenter des résalitgnus selon trois géométries :

1- Quant les TLEs sont pres du récepteur

2- Quand les TLEs sont pres de I'émetteur

3- Quand les TLEs sont loin a la fois de 'émettewdietécepteur.
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5.2- Les évenements d’'Octobre 2007.

Durant la nuit de 12 a 13 Octobre 2007, lftep et un elve ont été captés par la
caméra de Pic du Midi en observant une cellulearag dans le nord-est d’Alger (~ 200
km au nord-est). Seuls les sighaux des émetteur€ NS DHO présentaient des
perturbations considérables. La perturbation n¢ pas étre considérée si son amplitude
est inférieure a 0.2 dB. Toutes les perturbatiomegistrées par le récepteur d’Alger
avaient des amplitudes supérieures a 0.2 dB. Lardidg4 montre 'amplitude des
perturbations, enregistrées dans les signaux desteéims NSC, GQD, NRK et DHO en
haute résolution (50 Hz), en association avec uitespgui s’est produit au-dessus
d’Alger. La localisation du TLE est donnée approaiivement par la position de I'éclair
parent donnée par le réseau de détection de foldlse=orage. L’éclair parent est celui

qui s’est produit aux alentours de 200 ms avafitle [112].

Les perturbations enregistrées dans les signauxs,TREENntifiées comme étant early,
coincident bien avec les temps des TLEs. Comme mhoddéns la figure 54, une
perturbation type early\slow est enregistrée dansignal de I'émetteur NSC avec une
durée d’'apparition de 200 ms, temps que met laugEation pour atteindre 90% de son
maximum, et une amplitude de 1.5 dB. Dans le cassagaux des émetteurs DHO et
NRK les perturbations sont de type LEP d’amplitulie 3 et 0.5 dB respectivement.
L'absence d’'une perturbation dans le cas du sigadlémetteur GQD est peut étre due a
la composition modale du signal de différents ssgf¥eet -). Dans la figure 55 un autre
exemple de perturbations early en association aweelve capté le 13 Octobre 2007 a
00:32:39 TU. Les durées d’apparition étaient de t&0pour I'émetteur NSC et 180 ms
pour I'émetteur DHO, alors que pour les amplitudeles étaient de 3 dB et 1 dB
respectivement. L’existence de la perturbation darssgnal de I'émetteur DHO peut étre
attribuée a la réflexion du signal par I'elve, @tait, probablement, suffisamment large

pour couvrir la région du récepteur.
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Figure 54 : Exemple de perturbations des signauks[Ble type early\slow et LEP, en

association avec le sprite.
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Figure 55: Perturbations des signaux TBFs en associatiort #e¢ve (Event 2
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Durant la nuit du 17-18 Octobre 2007, l'atéwetait a environ 400 km dans le nord
d’Alger. Dans la figure 56 sont présentées lesupeations des signaux dues a un sprite
capturé par la caméra de Pic du Midi a 20:59:32 Ték perturbations sont de type
early\slow de durées d’apparition de 300 ms pouPHE et 600 ms pour le NSC. Pour
les autres émetteurs seulement la trace de ladauété enregistrée. En plus, le signal de
I'émetteur DHO traversait exactement la région ‘@rdnement s’est produit. Donc la
perturbation est due a une réflexion directe dedé&électromagnétique par le sprite. Par
contre, le chemin du signal NSC passait loin deéireement et la perturbation résulte

donc d’une réflexion indirecte.

5.3- Les évenements du Décembre 2007 :

Durant la nuit de 17-18 Décembre 2007, 1&espet 10 elves ont été capturés par la
caméra installée au CRA, Centre de Recherche Atnéosme en France, durant le
développement d’'une tempéte située a 500 km au-owest du récepteur. Le lieu
géographique de I'activité orageuse était bienlisegour une analyse multi-chemin des
signaux. Dans la figure 57 sont représentées |gditades des signaux des émetteurs
NRK, DHO, GQD et NAA, montrant des perturbationstyglee early en association avec
un sprite capturé le 17 Décembre a 23:09:43 TU teegps d’apparition sont de 40, 60 et
220 ms pour le NRK, DHO et NAA, respectivement. [w&s ces temps, les perturbations
enregistrées dans le NRK et DHO sont de type dasly\alors que pour le NAA elle est
de type early\slow qui peut étre attribuée a ldadise entre le sprite et le chemin du
signal. Dans le cas du signal GQD, le temps enédair parent et le début de la
perturbation est de 100 ms, et le temps que mpétiurbation pour atteindre sa valeur
maximale (le minimum en amplitude) est de 150 nmslaGignifie que la perturbation
enregistrée dans le signal GQD est de type eappa®i EP, mais la raison pour laquelle
le signal présente une décroissance est peut@ra th composition modale comme il a

été expliqué dans le chapitre précédent.
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Figure 56 : Perturbations des signaux TBFs en aisgion avec un sprite capturé le 17-
10-2007 (Event 1).
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Figure 57 : Un autre exemple de perturbations dgeaux TBFs en association avec un
sprite capturé le 17-12-2007 (Event 1).
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Un autre exemple montrant I'association etdseperturbations early et les TLEs est
présenté dans la figure 58. Le TLE était un spdée forme carotte capturé le 18
Décembre 2007 a 01:43:59. Les temps d’apparitions de 120, 200 et 320 ms pour le
NRK, DHO et NAA respectivement. Comme dans le cas dvénements du mois
d'Octobre, ces TLEs sont loin des chemins de DHONAA vers Alger, mais les
perturbations enregistrées sont largement supégeur bruit. Cela confirme la possibilité
de réflexion des ondes TBFs avec un angle élevggraive que I'observation des
perturbations type early est possible méme si éanih de I'onde électromagnétique est
loin du TLE, a condition que la distance entre le€ETet le récepteur ne soit pas grande
[113].

5.4- Effet de la distance sur les perturbations tye early :

Afin de mieux élucider I'effet de la distaneatre le TLE et le récepteur sur les
caractéristiques des perturbations des signaux mB#&s allons présenter dans ce qui suit
une analyse comparative des données de plusietgpte@irs et voir comment varie la
perturbation d’'un récepteur a l'autre. Pour cetaysallons prendre les perturbations des
signaux TBFs en association avec un Jet gigantgd@)e En effet, le 19 Décembre 2009
un Jet gigantesque a été capturé dans le bassandéditerranée, pour la premiéere fois
depuis 2003, par un réseau ltalien pour I'obsesmaties météorites. Le Jet se situait pres
des chemins des signaux NRK, GQD et HWU vers lespt&urs de Tunis et de Sebha
(en Libye). En plus de ¢a, un autre sprite a éucé aussi par le méme réseau et a
guelques millisecondes aprés le JG. Les donnéeystame de détection de foudre ont
donné deux éclairs, un de courant négatif et l&ade courant positif. Dans la figure 59
sont représentés : I'image du JG, son lieu géogmaphles deux éclairs positif et négatif
ainsi que les chemins TBFs vers Tunis et Sebhaamtoute la durée de la formation du
Jet, qui était entre 120 et 160 ms, la premieretiprea laquelle il fallait répondre est sur
I'éclair parent du JG. Comme les caméras ont de&tifes du temps de 40 ms, il est donc
impossible de déterminer exactement I'éclair padenjet. Par contre, les enregistrements

TBFs ont une haute résolution de 50 Hz et donc glostutiles.
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Figure 58 : Perturbations des signaux TBFs en aisgi@mn avec un sprite capturé le 18-

12-2007.
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-CG: -15 kA
+CG 1 198 kA
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Sekbhj

Figure 59 : En haut une image de la phase maxirdalget. En bas les lieux

géographiques du Jet et les éclairs (+ et -) aqe les émetteurs et récepteurs TBFs.

114



Dans la figure 60, sont représentées lesiampk des signaux des émetteurs GQD,
HWU et SPH enregistrées a Tunis. Le canal SPH septé l'enregistrement de
I'émission électromagnétique de I'éclair dans lendme TBF. D’apres cette figure, des
perturbations de type early\fast sont enregistdaas les signaux GQD et HWU juste
apres la foudre de polarité négative (-15 kA). fexturbations atteignaient le maximum
en perturbation, minimum en amplitude du signal,n® avant la seconde foudre de
polarité positive (+198 kA). Le maximum de pertdrba des signaux coincide avec la
phase maximale du développement du Jet qui atiei§hakm en altitude [114]. Donc
I'éclair parent associé au JG est celui de polard#gative, -15 kA, et non positive.
L’existence des perturbations early\fast résultd'ideisation importante dans la couche
D dues aux collisions des électrons avec les mtdscl est a noter que la vitesse du JG

était supérieure a 6.10v/s
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Figure 60 : Amplitudes des signaux SPH, GQD et H&Htegistrées par le récepteur de

Tunis
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Dans la figure §lsont tracés les signaux de quelques émetteuegistieés a Tunist
Sebha. D’ares cette figurees données du récepteurtais montrent des amplitudes
durées des perturbations plus importantes quescelieegistrées a Sebha. D’autant
dans le signal de NRK enregistré a Sebha la peatiorbest cnfondue avec le bruitiors

gu’'aTunis 'amplitude est largement supérieure au b

Amphtude Data Startmg On 12-Dec-2009

dB 24

dB

23

21

14.5
13.5
12.5

11.5

dB 12_
10

8
dBll2

108614kt b .

S NR i—Libya |

i i | | i
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Figure 61: Comparaison entre les données des récepteuralliéstien Tunis et Sebl

D’apres ce qui a été présenté sur I'associatioredas TLE<set les perturbations des
signaux TBFs, nous concluons i: si un TLE s’est produit pres des chemins TBF,
perturbations de type early sont alors enregistd@as différents chemins méme d
angle de réflexion large. Les caractéristiquespegeirbaions dépendent  :

1- La distance entre le TLE et le récep

2- Le processus de réflexion (direct ou d’angle dkexén large

3- Les dimensiondlu TLE et son type (Elves, Sprite, Jet..)

116



Selon ces conditions, nous avons proposé un créi@rda possibilité d’existence d’un
TLE optiqguement non observable. Quand une pertiarbast observée au méme temps
dans plusieurs chemins TBFs et sans qu’il y aibséovation optique du TLE : le TLE
s’est produit mais peut étre loin du champ de iligdbdes caméras ou bien n’étant pas
suffisamment lumineux pour étre observé. Des exesnple perturbations sans TLE

observable seront présentés dans la partie suivante

5.5- Identification des TLEs au moyen des signaul BFs :

Dans cette partie, nous allons présenter amsyse comparative en utilisant des
données de plusieurs récepteurs et voir si leunbations sont dues au TLEs non
observables ou sont dues a une succession de $ouHee premier exemple de
perturbations early enregistrées sans observagoiildE était le 18 Décembre 2007 a
05:24:00 TU. Le systéeme de détection de foudrestecte au méme temps une foudre de
courant positif de 316 kA. Les signaux enregistegsAlger, figure 62 (A et B),
présentaient des perturbations d’amplitudes largénseipérieures au bruit. Comme
I'intensité du courant est trés élevée, on pewt diie le TLE existait mais n'a pas été
capturé a cause de la lumiere de l'aube. Le sidadliémetteur NAA recu a Tunis n’est

pas présenté dans la figure 62 di au non dispdéiis données.

L'autre exemple est représenté dans la figaiBe(A et B). Les sighaux TBFs,
enregistrés a différentes stations et sur différehemins, présentaient des perturbations
de type early a 20:3:06. Alors que les caméras dampagne n’ont observé aucun TLE.
Seul le signal DHO enregistré a Sebha qui ne ptéeras de perturbations a ce temps
la. Au voisinage de la perturbation, le systemeléection a enregistré deux foudres de

coordonnées géographiques différentes, comme madat®la figure 63 (A).
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| () Dec 18 event

25 :
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5:24:35
Figure 62 : A) lieu géographique de la foudre saudu TLE non observé, perturbations

des signaux TBFs en association avec le TLE
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L’'absence de foudre au méme temps que laurpation est peut étre due a la
limitation du systéme de détection. La premiere stjae est: quel est le lieu
géographique de la région perturbée ? Comme leslitadgs et les durées des
perturbations, enregistrées par les stations diAdgeée Maroc dans le chemin NSC, sont
tres élevées, les perturbations sont donc dueg adfiexion directe de I'onde EM par la
région perturbée. L’enregistrement de la pertudmatdans le chemin HWU-Sebha
uniguement et au méme temps que les perturbatioregyistrées a Alger et au Maroc,
prouve que le lieu géographique de la région pe¢riise trouve au méme endroit que la
foudre représentée par le cercle rouge. Malgrdaydéstance entre la région perturbée et
les récepteurs de Sebha et le Maroc est presquértee, les propriétés des perturbations,
durées et amplitudes, sont plus importantes damsidenées du Maroc que celles de
Sebha. Cette différence est attribuée a la distamtee la région perturbée et les
émetteurs NSC et HWU. Comme les perturbations somegistrées dans différents
chemins TBFs, nous pouvons dire qu'elles sont &ssca un TLE non observable.
Effectivement, la région perturbée se trouvait difdte des champs de visibilité des

caméras et donc la probabilité de capturer un TdtEagble.

Un autre exemple de perturbations des sigidixs de type early, associées a un
TLE non observable, est présenté dans la figur@\Gzt B). Le systéeme de détection n'a
pas détecté de foudres au méme temps que leshzaitms early, mais deux foudres ont
été repérées avant et apres le début des peranbatie plus important dans cet exemple
est que le signal de I'émetteur ICV recu a Crete Geece) traversait la région ou les
foudres ont été détectées, figure 64 (A). Les chendies signaux TBFs enregistrés a
Alger, au Maroc et a Sebha présentaient des pattans de type early d’amplitudes
largement supérieures au bruit. En plus, les pétgside la perturbation enregistrée dans
le chemin DHO-Sebha sont plus élevées que cellegatrée dans le chemin HWU-
Sebha. Donc la perturbation dans le signal de ftaae DHO résulte d’'une réflexion
directe par la région perturbée, alors que dasgyleal de I'émetteur HWU est d’'un angle

de réflexion large.
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Figure 63 : Exemple de perturbations sans TLE olmgle. A) lieu géographique des

foudres. B) perturbations des différents cheminsigeaux TBFs.
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Figure 64 : A) lieu gégraphique des foudres et I'éventuel TLE. B) Pédtions de:

signaux TBFs en association avec le TLE non obs
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Le signal de I'emetteur ICV recu a Créte méspntait aucune perturbation en
association avec les foudres. A partir de cettdyaeale lieu géographique du TLE est
celui représenté par le cercle jaune dans la figdréA) et pas celui repéré par les lieux
des foudres. Donc, le TLE existait mais loin desnops de visibilité des caméras.
D’apres les résultats présentés en haut : si le @xikte, des perturbations des signaux
TBFs seront alors enregistrées. Donc, le réseau SWME est un trés bon outil de
détection des TLE. En plus, il permet de mieux lsaliser, déterminer leurs éclairs
parents et le suivi des activités orageuses lognodenéras. Ces résultats montrent aussi
gue la distance par rapport au TLE et le procesgugéflexion jouent un role tres

important sur les caractéristiques des perturbatianly.

Dans ce qui suit, nous allons répondre aukestijon sur l'unicité des perturbations
early, c’est-a-dire sont elles dues uniquement laEsT? Dans la figure 65 sont présentés
les enregistrements des signaux TBFs du 13 Oc®d& entre 4:35:00 et 4:44:00 TU.
D’aprés cette figure, seul le signal de I'emett®BC recu a Alger présentait des
perturbations de type early. Alors que les sighaoregistrés a Tunis ne présentaient
aucune perturbation, malgré le passage de cedénsre eux a proximité de la région
perturbée. Un autre exemple de perturbations estrégs dans un seul chemin est
présenté dans la figure 66. D’aprés cette figuliesigurs perturbations de type early ont
été enregistrées dans le chemin NRK-Alger entr&&t 01:40 TU. Alors que durant le
méme intervalle de temps, deux perturbations ahteéregistrées dans les signaux des
émetteurs GQD et DHO et une seule perturbationéaegtegistrée dans le signal de
I'émetteur NAA.

Au temps T1 représenté par la verticale plgurbations des signaux des émetteurs
NRK et GQD ont été enregistrées au méme tempssAjae pour I'émetteur DHO, la
perturbation était enregistrée a un temps décal@lis, entre les temps T1 et T2 d’autres
perturbations ont été enregistrées dans le cherRik dhiquement. L'autre exemple est
celui de la perturbation importante enregistrée tamps T2 dans les signaux des
émetteurs NAA, NRK et GQD.
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Figure 65 : A) Lieux géographiques des foudres ciges aux évenements 1, 2 et 3. B)

Signaux TBFs enregistrés a Alger et a Tunis.
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Comme I'amplitude de la perturbation enregestdans le NAA est tres importante, la
région perturbée était alors dans I'ouest d’Aldgaonc la perturbation du NAA est due a
une réflexion directe de I'onde EM, alors que peuNRK et GQD la réflexion est d’'un
angle large. Entre T2 et T3 d’autres perturbatmmsété enregistrées dans le signal NRK
uniguement. Au temps T3, deux autres perturbation®té enregistrées au méme temps
dans les signaux NRK et DHO uniquement. Alors guéaple temps T3 une autre

perturbation enregistrée cette fois ci dans leadiiRK uniquement.
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Figure 66 : Exemple de perturbations enregistrées ebservation de TLEs.

Ce que nous pouvons conclure d’'apres ce#tatsuest que les perturbations qui ont
été enregistrées au méme temps dans plusieurs rhesont dues a des TLES non
observables. La raison pour laquelle les TLEs njzag été observés est que : la caméra
était pointée dans une mauvaise direction, ou laiemaméra était pointée dans la bonne

direction mais le TLE n’était pas suffisamment logux pour étre observé. Cette
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situation correspond aux perturbations enregiste@estemps T1, T2 et T3. Pour les
perturbations enregistrées entre ces temps, palecient dans le signal de I'émetteur
NRK, sont dues a l'ionisation locale de la couddedue aux foudres de type Nuage-Sol
(Cloud-to-Ground, CG) de faible courant, ou bies flmudres qui se passent a l'intérieur
des nuages (Intra-Cloud, IC), ou bien aux foudeetyde Nuage-Nuage (Cloud-to-Cloud,
CC). Cette ionisation locale et étroite ne pertugbe les signaux passant a son voisinage.
Il est a noter que durant cette période d’enregjisént, les conditions météorologiques
étaient favorables pour I'observation des TLEsq le systeme de détection de foudres
n'a pas enregistré de foudres au méme temps qtenss perturbations. Cela est peut
étre d0 a la limitation du systeme. Mais, il netfpas oublier que le systeme ne peut pas
détecter les foudres de types IC et CC. Par ctegreccepteurs TBFs peuvent les détecter
puisque I'éclair rayonne beaucoup plus dans le doemaBF (de 3 a 50 kHz). Donc, les
foudres IC et CC peuvent causer une ionisationldéoea suffisante pour perturber les
signaux TBF, comme il a été confirmé par la modélism numérique faite par Marshall
et al [104].

En résumé, le réseau AWESOME est un tresohiihpour I'étude de la basse couche
de lionosphére ‘D’. Nous avons montré a travers tonnées des différents sites
AWESOME que :

1- Les perturbations de type early sont en associati@a-une avec les TLEs capturés
par les caméras de la campagne, et que le deggodiation dépend de la distance
entre le TLE et le récepteur et\ou I'émetteur.

2- Les propriétés des perturbations early dépendema digsstance entre le TLE et le
récepteur ou I'émetteur, la taille du TLE et leq@ssus de réflexion de I'onde EM.

3- Dans le cas ou des perturbations sont enregisitéeseme temps et dans différents
chemins sans qu'il y'ait de TLE, on peut dire qa€elTLE existait mais n’'a pas été
capturé parce que : le TLE est loin du champ dibiliié des caméras, ou bien le

TLE n’est pas suffisamment lumineux pour étre olser
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4- Nous avons montré aussi que les TLEsS ne sont pssula source de perturbation
des signaux TBFs, mais les foudres de type CC gtel@ent causer I'ionisation
locale et étroite qui peut perturber le signal TBRssant a sa proximité.

5- Le réseau AWESOME est alors tres utile pour leisieg perturbations plus loin, et
gue les caractéristigues des perturbations doi@tret déterminées en utilisant les

données du récepteur le plus proche de l'activigeuse.

126



5.6 Détection des gammas d'origine Terrestre par leréseau AWESOME,

introduction et perspectives :

Dans cette partie nous allons aborder un emunvdomaine de recherche qui a été
découvert récemment et qui est: la corrélatiomeelds foudres et les flashs gammas
d’origine Terrestre (ou Terrestrial Gamma Flasig3F) en utilisant les signaux TBFs.
Ces flashs sont supposés étre dus a I'émission &twamlung qui résulte de la collision
entre les électrons relativistes et les moléculesut(es) de I'atmosphere [115].
Cependant, les conditions précises conduisantedlération et I'avalanche des électrons
restent une énigme. Initialement, les TGFs onsépposes étre générés entre 50 et 70 km
d’altitude, résultant du champ quasi-électrostatigexcédant le seuil du claquage
d’échappement des électrons [115], mais des armalgsentes suggéerent que les TGFs
ont des sources proches des cellules orageusea @® km) [116, 117]. Les deux
satellites CGRO et RHESSI souffrent de la satunatie leurs détecteurs puisque aucun
d’entre eux n'a été congu pour ce type d’obsermatldanalyse et I'interprétation des
spectres deviennent donc difficiles [118]. Commeplapart des TGFs sont associés
(autour ~ 2 ms) a des foudres [119-122], un intén@brtant a été consacré aux données
TBFs du moment que les foudres émettent dans |laidendes TBFs.

Les mécanismes d’accélération des électrod&®mission de rayons gamma ne sont
pas encore clairs, mais ils se situent autour atecélération des électrons par le champ
électrostatique de la foudre, et I'avalanche d%atiopn due aux collisions des électrons
énergétiques et les molécules de I'air, figure Bapres cette figure, le peu d’électrons
qui existent dans I'atmosphere, sous l'effet dwraement cosmique, sont accélérés par
le champ électrique élevé, les collisions avearetécules de I'air augmentent le nombre
d’électrons et seront accélérés par le biais dmphélectrique. Les électrons relativistes
rentrent encore en collision avec les moléculed’ae qui conduiraient a I'émission
gamma sous forme de Brumsstrahlung [122, 123]stild®nc intéressant d’étudier et
d’analyser, au moyen des données TBFs, les casditjées des foudres associées au

TGF, les localiser et faire I'association entre TdsEs et les TGFs. En particulier la

127



comparaison entre les observations sol du résealePOME et les futures missions

satellitaires dédiées a la détection des gammblsket comme le TARANIS et 'ASIM.

Champ électrique .E

4——— Accélération
Electrons Primaires et collisions

Electrons Primaires
Etape 1 Etape 2

Avalanche continue
Plus d'électrons

S L I e 4 \ /

®

Etape 3 Etape 4

Gamma

émis

Etape 5

o—

Figure 67 : Les étapes conduisant a I'émission gardrorigine Terrestre (TGF)
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Chapitre 6 : Perturbations du champ magnétigue Terestre mesurées dans les

régions de moyennes latitudes.

Dans le but détudier le développement spatioporel d’'une perturbation
géomagneétique, nous allons présenter les résuttagurés par des magnétometres du
réseau Intermagnet, en particulier les donnéesiobtepar les magnétometres des régions
de méme latitude que Tamanrasset. Les évenemdetsi@nés sont ceux ayant causé de
fortes perturbations géomagnétiques. L’'importanee cétte analyse est de montrer
'asymétrie spatiale dans le développement d'unetugmation qui résulte de la
contribution de plusieurs types de courants. Léetab2 donne les noms et coordonnées
des stations sélectionnées pour cette analysesérale de certains enregistrements dans

les figures qui suivent est due au non disponébdiés données des stations en question.

Nom de la Station IAGA CODE Latitude. Longitude.
Alibag [ABG] 18.64 °N 72.87 °E
Honolulu [HON] 21.32 °N 158.00 °W
Tamanrasset [TAM] 22.79 °N 5.53 °E
San Juan [SJG] 18.11 °N 293.85 °E
Phuthuy [PHU] 21.03 °N 105.95 °E

Tableau 2 : Noms et coordonnées géographiquestdisrs des magnétometres
utilisées.
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La figure 68 montre un exemple d’enregistrente la composante horizontale H du
champ magnétique par les différentes stations. l&gette figure, I'enregistrement

differe d’'une station a une autre et que le maximdenperturbation (minimum de

I'amplitude du signal) ne se produit pas au mérseaint.
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Figure 68 : Exemple d’enregistrement d’une pertdidbra géomagnétique le 31/03/2001.
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D’apres cette figure, une augmentabiarsque de la composante H enregistrée a
01h TU (02h en Algérie) et d’amplitude différengaf exemple : 200 nT a TAM et 100
nT a HON), apres le commencement de la perturb&aomplitude décroit et atteint des
valeurs négatives. Nous remarquons aussi que Iseplie recouvrement de la
perturbation est aussi difféerente d'une station e uautre. Effectivement dans
I'enregistrement de la station ABG le signal mantila valeur -100 nT jusqu’a la fin de
la journée (en TU), alors que pour les signaux gignes a TAM et SJG deux phases de
recouvrement sont présentes : une entre 06h-12atTHutre entre 18h-24h TU. Pour la
station de HON le signal recouvre a 18h TU. lldmtc intéressant de convertir I'échelle
de temps universel en temps local pour mieux conuree le développement de la
perturbation géomagnétique et le role de chaque tg courant, le tableau 3 donne la

différence entre le temps local et le temps unilede chaque station.

Temps HON| SGJ TAM ABG PHU
LT/UT -10 -5 +1 +5 +7

Tableau 3 : Différence entre le Temps Local eT@mps Universel de chaque station.

6.1- Développement des perturbations en temps local

En effet, nous avons sélectionné des temes précis : avant le commencement
soudain (SC), durant la phase décroissante jusagqnadmum de perturbation et la phase
de recouvrement comme illustré dans la figure 68urPcette analyse nous avons
sélectionné deux différents évenements ayant cadeé fortes perturbations
géomagneétiques. Il s'agit donc des évenements dd32D01 et du 24/11/2001. Les

figures 69 et 70 montrent les enregistrements d&egenements respectivement.
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Figure 70 : Enregistrement de la perturbation du1242001.

La figure 71 montre: A) le développement penel (en temps local) de la
perturbation du 31/03/2001 enregistrée par legufftes stations et B) les conditions du
vent solaire. D’apreés les figures, la perturbatiense développe pas de la méme maniere
entre les régions du c6té nuit et celles du cotg ¢e la Terre. En effet les signaux
enregistrés par les stations d’HON et PHU présemfealitativement la méme évolution,
alors que les signaux de TAM, Alibag (ABG) et SGdntnent des oscillations entre des
valeurs positives et négatives. Cependant, en wdrseles conditions du vent solaire on
remarque que lintensité de la composaniedB champ magnétique prend des valeurs
positives et négatives. L'indice Dst lui aussi prés deux pics un a 9h et I'autre a 21h.
D’apreés la figure 71 (A), la valeur fortement négatde H a été enregistrée durant la nuit
a HON, PHU et TAM. Les oscillations observées dassenregistrements montrent que
le processus de développement de la perturbatiest ipas le méme et dépend des

conditions du site ou se fait 'acquisition.
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Figure 71 : A) Evolution en temps locale de la pdration enregistrée le 31/03/2001. B)

condition du vent solaire.
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Le deuxieme exemple est celui de la pertishadu 24/11/2001, figure 72 (A et B).
Dans cet exemple la composantgvarie d’'une valeur -10 nT a une valeur de +40 nT
ensuite elle descend jusqu’a -40 nT. En plus l&ugeaition arrivait a la Terre au début de
la journée. D’apres cette figure, le méme compoetgngue celui de la composante 8
été enregistré par le magnétometre de TAM donettupbation s’est développée durant
le jour. Alors que pour les deux cas extrémes (HEDRPHU) I'enregistrement a été fait
durant la nuit pour le cas de HON, et en apres malir PHU. Pour le cas d’'HON
I'enregistrement commence d’'abord par une décnoissalu signal ensuite une faible
montée suivie par une deuxieme décroissance aalearwlus négative. Pour le cas de
PHU le signal présente une montée jusqu’a la val@Q0 nT suivie par une décroissance
et prend la valeur -200 nT ensuite retour a I'étatmal. Dans cet exemple la valeur
fortement négative a été enregistrée durant legour TAM (a 16 TL) et au début de la
nuit pour PHU (a 19 TL).

6.2- Développement des perturbations selon la lorigde des stations de mesures :

Afin de mieux comprendre I'asymétrie dansdiveloppement d’'une perturbation
géomagneétique et lI'importance de I'endroit ou smite le magnétometre, nous avons
tracé dans les figures 73 et 74 I'intensité deolmmosante H en fonction des coordonnées
géographiques des stations pour des temps (TU)ispr&€aprés ces figures, une
asymétrie bien évidente est enregistrée dans tabdigon spatiale de la perturbation
mettant en évidence la différence dans le développé des perturbations d’'une région a
une autre. En effet, la valeur de H étant impodatans les deux stations extrémes (PHU
et HON) alors gqu’elle est faible a nulle dans legres régions (TAM, ABG et SGJ) et
vice versa. La raison pour laquelle 'asymétriestxidans la distribution géographique de
la perturbation résulte en fait du processus plugsimenant au développement de la
perturbation. Effectivement, le processus respdasid la déclinaison de la composante

H différe d’'une région se trouvant dans le coté puelle se trouvant dans la nuit [124].

135



T
6 -4-20 2 4 6 8 101214 16 18 20 22 24 26 28 30 32
Temps Local (H)

OMMI {140 IF Data) IMF, Plasma, Indices, Energetic Proton Flux  HOG=Definitive Hourly

B)

120(!.8

Vs 1002.0
( km /S) 8oz

GO0

DSt %
( nT) :15-:.

=230 , , ; . . ; , . ; . . ; : : ;

CQ:00s00 DE:0Cs00 12:00:00 18:00:00 COz00a0 CE:.0C:a0 12:0000
01 Moy 24 01 Moy 24 01 Nov 24 01 Nov 24 D1 Moy 25 D1 Moy 25 01 Moy 25
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conditions du vent solaire.
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Comme plusieurs types de courants peuvernt b&o dans le systeme composé de la
magnétosphére et lionosphére, la perturbation g@métique enregistrée dans les
régions de moyennes latitudes résulte donc dentxibation de chaque courant. En effet,
durant le jour les courants alignés au champ magret(FACs) et le courant de Hall
tendent a augmenter le champ mesuré au sol, alersegcourant de Pederson tend a le
réduire. La combinaison des courants FAC et de fddllapparaitre la phase croissante
(phase préliminaire) dans lintensité de H enre§estdans les régions de moyennes
latitudes. Une situation inverse se produit dangde du développement de la phase
principale de la perturbation (phase décroissatag)artie négative de champ B générée
par les courants FAC et de Hall participent au ppgement de la phase décroissante.
Durant la nuit, les courants de Hall et de Pedetsndent a réduire la composante H du
champ magnétiqgue de la Terre, tandis que les ctur@ignés au champ tendent a
'augmenter. Donc si les courants de Hall et deePmmh prédominent, la phase
décroissante de lintensité du champ mesurée dipadans les régions de moyennes
latitudes et dans le cas contraire on observerartoissance de la valeur de H [124]. La
valeur de la perturbation est plus faible durarjple que celle enregistrée la nuit [124-
128]. Il est aussi supposé que I'asymétrie régidtéa formation d’'un courant annulaire
partiel, dans les régions de moyennes latitudesesfusimilaire au courant annulaire
équatorien (qui se forme dans les régions équatte®e ou de Chapman-Ferraro) [129].
En effet, la présence des sous orages apparait eaamcourbes emboitées du champ
magnétique renforcé vers minuit, alors que le auueanulaire partiel apparait comme
des courbes emboitées du champ magnétique dimmegélp la tombée de la nuit. Cette
configuration fait apparaitre 'asymétrie de laewalde H mesurée par différentes stations

de méme latitude [130].
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Conclusion

L'étude présentée dans ce manuscrit regrqupiues aspects sur la relation Soleil-
Terre. Commencons par la relation entre les érnpta les CMES, les résultats montrent
gue les éruptions qui émettent du rayonnement ehgd (ou de classe C et plus) peuvent
causer des CMEs de dimensions différentes. Cestecision devient plus accentuée en
s’approchant du maximum de [l'activité solaire. Leisesses d'éjection des CMEs
deviennent aussi plus élevées au maximum de ligetat que les CMEs énergétiques
sont associées a des éruptions de classe X. Gelaeddpliqué par I'apparition des taches
solaires (individuelles ou en groupes) de champgnétgues tres intenses. La
décomposition des CMEs selon les coordonnées gdlugrees des régions actives
associées, montre que le nombre des CMEs proveeandeux quadrants solaires (Nord

et Sud) est identique.

Dans le milieu interplanétaire, les CMEs sabnt soit une accélération soit une
décélération selon la vitesse du milieu ambiant.vitasse moyenne d’arrivée de ces
CMEs a 1 UA est de 590 km/s. Avec une telle vite$sgection met 3 jours pour
atteindre la Terre. Pour la pression du flux d&€EMIEE (CME Interplanétaire), elle
augmente en s’approchant du maximum d’activitéisolet elle est élevée si I'éruption
solaire associée au CME est de classe élevée.mmpasante Bdu champ magnétique est
aussi fortement négative au maximum de l'activitiise. D’autant plus, les éruptions de
classes élevées (M et X) associées aux CMEs ontldeaps magnétiques d’intensités
élevées. Cela est la preuve d’'une forte converdtolénergie magnétique en accélération
des particules dans les boucles magnétiques ajiériBéchappement a la gravité solaire.
La distribution longitudinale de la composantg rBontre une asymétrie est-ouest. Les
éjections provenant de I'ouest du disque solaitedes valeurs de Bortement négatives
gue celles situées a I'Est. La seule explicationnée pour cette asymétrie est qu’elle est
peut étre due a la reconnexion du champ magnésgiral provenant du Soleil avec

I'orbite de la Terre, mais cela reste a étudier.
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La relation entre les propriétés des ICMEsisdée milieu interplanétaire et les
perturbations géomagnétiques sont d’'une importacagitale puisque elle permet
d’établir une loi de prédiction qui sera un outilaldrte. Comme la distribution
longitudinale de B présente une asymétrie, il est alors importandéeomposer les
évenements selon les coordonnées longitudinalesré&iens sources. Les résultats
montrent que la corrélation entre I'indice Dstatbmposante Bseule n’est pas précise
indépendamment de la longitude. D’autant plus,ptaphe par une fonction linéaire est
trop dispersée. Il est alors indispensable de peead considération la vitesse de I'lCME
puisque son champ électrique est proportionnel radyit VxB,. Contrairement aux
travaux précédents, nous avons opté pour une foneti loi de puissance au lieu d’'une
régression linéaire pour corréler I'indice Dst etBL Comme montré dans la figure 43,
I'approche par une loi de puissance donne de rmedll@ésultats qu'une régression
linéaire et décrit bien la partie de quasi-sataratle Dst (entre -200 et -500). Nous avons
préféré fixer 'exposant dans la loi de puissan€&@5apuisque dans la surface du choc la
vitesse de I'lCME, qui était supersonique, devisnys I'effet des chocs, subsonique. En
plus de ¢a, la compression de la magnétosphérks pant solaire engendre une contre-
réaction de la magnétosphere pour équilibrer lagioe et limiter le transfert de I'énergie

depuis le vent solaire vers la magnétosphere.

Il est alors important d’étudier et voir legriations des propriétés de la
magnétosphére interne durant l'activité solairen afe pouvoir éclaircir le réle de la
magnétospheére contre I'effet du vent solaire. Malgwe nous n’ayons pas encore abouti
a une prédiction exacte de l'intensité d’une pédtion géomagnétique, nous avons pu
faire le lien entre les éruptions et les CMEs ééegges, leurs distributions durant le
cycle de l'activité solaire, la corrélation entes lvitesses des CMEs et celles de leurs
homologues interplanétaires ‘ICMEs’ a 1AU, l'impamte de la longitude de la région
source du CME dans l'intensité de la perturbatiéorgagnétique. Nous avons aussi

montré que l'interaction entre le vent solaire pamticulier 'ICME, et la magnétosphere
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n’est pas un processus linéaire et que l'indiceMase en loi de puissance en fonction du
produit VxB,.

Dans le cas des mesures des signaux TBFs, amans montré que la densité de
puissance seuil du rayonnement X pouvant causerpenierbation du signal est de
1.2x10° W/m2. Cette valeur pourra étre améliorée avecraitetnent du signal adéquat.
En plus de la densité de puissance seuil, les @snméontrent que l'allure de la
perturbation ne dépend pas de la classe de I'érugtlaire. La méme perturbation peut
causer une décroissance dans un chemin et unsamoesdans un autre, cela étant dd a la
structure modale du signal prés de I'émetteur. €tat vérifié en observant les données
des différents récepteurs du réseau AWESOME, oapparait clairement qu’une
perturbation oscillante, enregistrée dans différestiemins, son minimum arrive aux
récepteurs a des temps différents. Nous ne poysasiguger définitivement ce probleme
puisque les résultats restent préliminaires et ss#emt plus d’études statistiques sur

plusieurs événements.

Concernant les perturbations des signaux T8&ss aux phénomenes lumineux
transitoires (ou TLE), le probléme d’associatiotrees phénomenes et les perturbations
des signaux reste encore un sujet de rechercha.|Bainésultats de Haldoupis et al. [113,
118], lI'activité était a une grande distance dwepéeur et seuls les événements intenses et
proches de I'émetteur ont été observés. Par codénes nos observations nous avons
analysé des données de différents récepteurs et diférentes géométries : prés du
récepteur, pres de I'émetteur et entre I'émettele eécepteur. Les résultats contredisent
la conclusion rapportée par Haldoupis et al. sucdasalité TLE et la perturbation du
signal TBF. Des perturbations en absence de TLEs@nindividuellement observées
dans les chemins TBF traversant la région ou estuit I'éclair. L'absence des
perturbations dans les autres signaux était aéeibau la dimension étroite de la région
affectée de la couche D. Cette analyse réseau a@esmis de donner des criteres sur

I'association TLEs et les perturbations des sign@B¥s. En effet, dans le cas ou les

141



cameras ne peuvent pas observer les TLEsS et quepedisgbations des signaux TBFs
enregistrées au méme temps dans différents cheomingeut supposer donc I'existence
d’'un TLE non observé. Les propriétés des pertushati temps de I'évenement, lieu,
I'éclair parent associé, seront donc obtenues def@s données du récepteur le plus
proche de I'évenement. Le réseau AWESOME permes ae suivre I'évolution d’une
activité orageuse durant son passage a traveeéséau. Cela étant tres important pour
étudier et comprendre le transfert d’énergie ehimaosphere et I'atmosphere (connue
sous le nom de : Atmospheric Electricity). |l esissi possible depuis les données du
réseau AWEOME de faire le lien entre la précipiatiies électrons énergétiques, piégés

dans la ceinture de Van Allen, et les effets sefair

Pour les mesures du réseau INTERMAGNET s flactuations du champ
magneétique mesurées au sol, les résultats mormjrente développement longitudinal
d’'une perturbation géomagnétique differe d'unei@tad une autre. La compétition entre
les courants (FAC, Pederson et Hall) contréle ¢nsité et I'allure de la perturbation
enregistrée dans les stations de moyennes latitlidest intéressant de voir aussi la
différence latitudinale dans le développement desupbations géomagnétiques afin de
voir la contribution du courant de Chapman Ferrproaffecte principalement les régions

équatoriennes.
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