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CHAPITRE 1

Introduction

Si l'on cherche un point commun entre trois planètes aussi différentes en apparence que la Terre, Jupiter et
Saturne, c'est vers leur champ magnétique interne qu'il faut se tourner. Ce champ magnétique — dipolaire en
première approximation — interagit avec le vent solaire pour former une cavité magnétique où la dynamique du
plasma est gouvernée par le champ magnétique planétaire : c'est ce que l'on appelle une magnétosphère. Cette ca-
vité est délimitée par sa magnétopause, région où la pression magnétique interne du champ planétaire et la pression
dynamique externe du vent solaire s'équilibrent. Le vent solaire, �ot de particules chargées — principalement des
électrons, des protons, des noyaux d'Hélium (environ 4%) et d'autres ions en quantités très faibles — expulsé par
le Soleil à des vitesses de 400 à 800 km/s, compresse cette magnétosphère, lui donnant une forme oblongue. Le
nez, côté Soleil, est comprimé. La queue, elle, est très étendue vers l'arrière.

Dans le cadre de la magnétohydrodynamique idéale, les particules du vent solaire ne peuvent pas pénétrer
dans la magnétosphère car la magnétopause forme une barrière infranchissable. Magnétosphère et vent solaire sont
alors complètement séparés. La magnétosphère crée donc un obstacle dans l'écoulement du vent solaire. Comme
ce dernier est supersonique, une onde de choc se forme en amont de la magnétopause. La région située entre la
magnétopause et le choc amont est appelé magnétogaine. C'est une zone de transition entre le vent solaire et la
magnétosphère où le �ot du vent solaire est comprimé et dévié.

Dans la réalité, on observe que l'activité aurorale (les aurores polaires terrestres, par exemple) est fortement
corrélée aux variations des paramètres du vent solaire. Ceci contredit l'imperméabilité idéale de la magnétopause.
Le modèle qui rend le mieux compte de ces observations est le modèle de Dungey [1961]. Il fait intervenir le
phénomène de reconnexion magnétique à la magnétopause. Une conséquence de ce modèle est la prédiction que
les lignes de champ magnétique à haute latitude (c'est-à-dire proches des pôles magnétiques) sont ouvertes. Ce qui
veut dire qu'elles sont connectées au champ magnétique interplanétaire et peuvent ainsi laisser entrer des particules
externes dans la magnétosphère.

D'autres sources de matière ionisée alimentent le plasma magnétosphèrique. L'ionosphère de la planète est une
source de plasma. L'ionosphère est la partie la plus haute de l'atmosphère. Elle est partiellement ionisée par le
bombardement de photons ultraviolets (UV) provenant du Soleil. Les particules ionisées ainsi créées s'échappent
de l'ionosphère en suivant les lignes de champ magnétique. Elle restent majoritairement con�nées dans la magné-
tosphère.

Le plasma magnétosphérique peut aussi provenir des satellites gravitant autour de la planète. Dans le cas de
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FIG. 1.1 –Schéma d'une magnétosphère. La magnétopause (en rouge) est la région où s'équilibre la pression
magnétique interne (induite par le champ magnétique planétaire B) et la pression dynamique du vent solaire (en
bleu). Une onde de choc (en jaune) se forme en amont de la magnétosphère puisque l'écoulement du vent solaire
est supersonique. Entre le choc et la magnétopause, se trouve la magnétogaine où le �ot du vent solaire est dévié.
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Jupiter, c'est le satellite Io qui produit une grande partie de la matière ionisée de sa magnétosphère. Le volcanisme
actif présent sur ce satellite est dû principalement aux effets de marée induits par Jupiter et par les autres satellites
galiléens. Io éjecte ainsi environ 103kg=sde matière dans la magnétosphère de Jupiter. Ces particules sont ionisées
par le rayonnement UV du Soleil ou par les collisions avec les particules chargées énergétiques de la magnétos-
phère. Io est ainsi la principale source de plasma magnétosphérique de Jupiter. De plus, la période de révolution
de Io (42h et 27min.) étant différente de la période de rotation du champ magnétique jovien (9h et 55min.), les
particules chargées sont entraînées dans le champ magnétique et ne suivent pas le satellite. Cela forme un tore de
plasma tout au long de l'orbite de Io.

Une magnétosphère est donc une cavité dans le vent solaire alimentée par différentes sources en particules
ionisées par différents processus. Ces particules vont se déplacer le long des lignes de champ magnétique dans un
mouvement giratoire décrit par la force de Lorentz. Les mesures in–situ des fonctions de distribution de ces parti-
cules ont fait apparaître une population raré�ée (� 10� 2 � 10� 3cm� 3 dans la magnétosphère de Jupiter) d'ions et
d'électrons dont les énergies sont supérieures à 10keV, et jusqu'à 2MeV dans les régions plus internes. Deux méca-
nismes permettent d'expliquer l'existence de particules aussi énergétiques. Ces processus de chauffage du plasma
sont appelés effet “bêtatron” et effet “Fermi”. Ils ont lieu lors du transport par diffusion radiale des particules
chargées. Cette diffusion lente est considérée comme adiabatique. Le premier effet provient de la conservation du
premier invariant adiabatique, le moment magnétique,µ = mv2

? =2B. La vitesse perpendiculairev? augmente si le
champ magnétique (B) augmente :v2

? µ B µ R� 3. Le second effet découle de la conservation du second invariant
adiabatiqueJ =

R
mv==d` où l'intégration est effectuée entre les deux points miroirs de la particule. La vitesse

parallèlev== augmente lorsque la longueur de la ligne de champ diminue :v2
== µ ` � 2 µ R� 2. Ces processus adia-

batiques permettent une accélération de particules jusqu'auMeV en quelques dizaines heures. D'autres processus
non adiabatiques (reconnexion, onde d'Alfvén, instabilité de Kelvin–Helmhotz) peuvent avoir lieu de manière
plus transitoire et permettent d'accélérer plus rapidement les particules en créant un champ électrique parallèle au
champ magnétique. L'ef�cacité de ces processus est encore controversée.

Les particules chargées qui subissent une accélération émettent un rayonnement électromagnétique. Les méca-
nismes entrant en jeu dépendent de l'énergie de la particule et de la distribution des vitesses de la population des
particules émettrices. Aux fréquences radio qui nous intéressent (de quelqueskHz à quelquesMHz), ce sont les
électrons qui produisent le rayonnement. Les ions produisent un rayonnement à plus basse fréquence.

1.1 Émissions radio non-thermiques

La première détection d'une émission radio planétaire fut fortuite. Burke et Franklin [1955a,b] cherchaient
à cartographier le ciel en radio basse fréquence (à 22:2MHz). Ils observèrent une source radio très intense qui
se déplaçait de jour en jour dans le ciel. L'hypothèse première d'un parasite d'origine humaine fut abandonnée
lorsqu'ils s'aperçurent que le mouvement de la source correspondait au mouvement de Jupiter dans le ciel [Burke
et Franklin, 1955a]. Ils avaient observé pour la première fois le rayonnement radio jovien décamétrique (DAM).
Ces émissions ont très vite été interprétées comme la signature d'émission cyclotron d'électrons dans le champ
magnétique de Jupiter [Burke et Franklin, 1955b]. Par la même occasion, on découvre donc que Jupiter possède un
fort champ magnétique (� 14:10� 4T, soit environ 20 fois celui de la Terre). Quelques années plus tard, Roberts et
Stanley [1959] découvrent le rayonnement décimétrique (DIM) de Jupiter et proposent l'explication d'une émis-
sion synchrotron d'électrons ultra-relativistes piégés dans des ceintures de radiations du type des ceintures de Van
Allen (découvertes un an plus tôt autour de la Terre par des mesures in–situ [Van Allen, 1958]). Avec le dévelop-
pement de la physique spatiale et de l'exploration planétaire, on a pu observer que toutes les planètes magnétisées
produisaient des émissions radio non-thermiques. Le caractère non-thermique de ces rayonnements est clair : les
énergies libérées lors de leurs émissions atteignent des températures de brillance de l'ordre de 1015K pour le DAM
et “seulement” 106K pour le DIM. La mission Voyager, en particulier, a observé les émissions radio de Jupiter, Sa-
turne, Uranus et Neptune. Ces émissions s'étendent dans une gamme très large de fréquence. Pour Jupiter, celle-ci
s'étend de quelqueskHzà � 10GHz, fréquence à laquelle le rayonnement thermique devient prépondérant.

Ce sont principalement les électrons énergétiques (de quelqueskeV à quelquesMeV) qui produisent ces émis-
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sions radio non-thermiques. Les mécanismes (microscopiques, pas forcément le scénario détaillé) de génération
sont généralement bien compris, notamment grâce aux études détaillées des émissions radio aurorales terrestres
permises par les nombreuses missions spatiales mises en orbite autour de la Terre. Elles ont permis de comprendre
les mécanismes d'émissions du rayonnement radio auroral terrestre (AKR ou TKR, pour Auroral ou Terrestrial
Kilometric Radiation) en traversant les sources aurorales et en mesurant les distributions des particules in–situ.

Les émissions radio non-thermiques des planètes magnétisées peuvent être classées en 4 catégories (les émis-
sions aurorales, les ceintures de radiations, les éclairs d'orages, le continuum) auxquelles on adjoint une série
d'émissions moins bien identi�ées. Les différentes émissions ne sont pas présentes pour toutes les planètes.

1.1.1 Émissions aurorales

Cette catégorie regroupe les émissions radio BF (basses fréquences) provenant des hautes latitudes aurorales.
Elles sont induites par l'accélération des électrons aux pôles magnétiques de la planète, ainsi que, le cas échéant,
celles résultant de l'interaction des satellites avec le champ magnétique planétaire (par exemple, l'interaction Io–
Jupiter). Le mécanisme d'émission reconnu aujourd'hui est l'instabilité maser–cyclotron (IMC) [Wu et Lee, 1979].
Ce mécanisme permet une émission cohérente à la fréquence cyclotron électronique locale (fce = eB=2pme). Le
caractère cohérent du processus d'émission est nécessaire pour expliquer les intensités produites. Pour les émis-
sions aurorales terrestres le �ux1 moyen mesuré vaut environ 105Jy à 1UA. Dans le cas de Jupiter, les mesures
dépassent 107Jy à 1UA. Une limite supérieure de l'extension des sources du DAM a été établie à 400kmpar in-
terférométrie intercontinentale (VLBI) [Dulk, 1970]. Ceci implique une température de brillanceTB > 1018K. La
puissance radio émise est estimée à 1% de la puissance précipitée sous forme d'électrons énergétiques dans les
sources.

Ces émissions couvrent une large gamme de fréquences : quelques dizaines dekHzà quelques dizaines deMHz
(soit les gammes kilométriques à décamétriques) [Zarka, 2000]. Les observations montrent que les ondes sont prin-
cipalement émises sur le mode X (extraordinaire) : elles sont polarisées circulairement à droite lorsqu'elles pro-
viennent du pôle Nord magnétique et à gauche lorsqu'elles proviennent du pôle Sud magnétique. Le mécanisme
implique la présence d'électrons de quelqueskeV dans des zones fortement magnétisées (i.e.fpe � fce). Les ré-
gions concernées sont donc généralement les hautes latitudes magnétiques (autrement dit circumpolaires). Ces
émissions portent différents noms suivant la planète d'où elles proviennent. Pour la Terre, les émissions kilomé-
triques aurorales s'appellent “TKR” (Terrestrial Kilometric Radiation) pour les astronomes, ou “AKR” (Auroral
Kilometric Radiation) pour les géophysiciens. Les émissions joviennes sont plus complexes et ont différentes ap-
pellations suivant la gamme de fréquence et les régions émettrices : “bKOM” (Broadband Kilometer) émission
aurorale kilométrique à bande large que l'on différentie des émissions kilométriques à bande étroite ou “nKOM”
(Narrowband Kilometer) qui proviennent du tore de plasma de Io, “HOM” (Hectometer) émission aurorale hec-
tométrique, “Io DAM” émission décamétrique contrôlée par Io, “non–Io DAM” émission décamétrique aurorale
indépendante de Io. Dans le cas de Saturne, on les appelle “SKR” (Saturnian Kilometric Radiation).

1.1.2 Ceintures de radiations

Les ceintures de radiations sont une région de la magnétosphère où sont piégées des électrons de très haute
énergie. Sur Terre, ce sont les ceintures de Van Allen, du nom de son découvreur [Van Allen, 1958]. Aucune
émission radio en provenance de ces ceintures n'a été observée sur Terre. Seul Jupiter montre un rayonnement
décimétrique (DIM), soit quelquesGHz, en provenance de ces ceintures de radiation. Cette région forme un toroïde
autour de Jupiter. Son extension équatoriale avoisine� 2RJ (rayons joviens). Ce rayonnement synchrotron est
induit par les électrons ultra-relativistes (quelquesMeV). Contrairement au DAM, le processus d'émission n'est
pas cohérent. Les températures de brillance de 103 � 106K résultent de la superposition incohérente des intensités
émises par chaque électron.

1. Les �ux radio sont mesurés en Jansky : 1Jy= 10� 26Wm� 2 Hz� 1. Les mesures de �ux sont rapportées à 1UA (Unité Astronomique) pour
pouvoir les comparer plus aisément : un �ux donné “à 1UA” est le �ux que mesurerait un observateur situé à 1UA de la source.
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1.1.3 Éclairs d'orages

Un éclair d'orage résulte d'un claquage atmosphérique entre deux régions chargées. En général, ils se pro-
duisent entre des nuages chargés positivement (partie haute des nuages) ou négativement (partie basse) et le sol
qui lui possède une charge négative encore plus importante. Ces décharges sporadiques permettent de rétablir la
neutralité de charge perturbée par la formation de l'orage. L'établissement de l'éclair s'effectue en 2 étapes. Tout
d'abord un courant de faible amplitude (le précurseur) crée un canal ionisé dans lequel un courant de grande inten-
sité passe ensuite. Ces pulses de courant créent un rayonnement radio sporadique et à large bande (quelqueskHz
à quelques 10MHz). La largeur de la bande est liée au temps caractéristiquet du pulse de courant. Les fréquences
excitées couvrent un spectre[0; fmax[ où fmax � 1=t .

Ce rayonnement électromagnétique se propage sur le mode sif�eur à basse fréquence — fréquences inférieures
aux fréquences cyclotronfce et plasmafpe des électrons — le long des lignes de champ magnétique. Cette partie
basse fréquence a été observée sur la Terre, [Helliwell, 1965], Jupiter [Gurnett et al., 1979] et Neptune [Gurnett
et al., 1990]. La partie haute fréquence, qui se propage dans tout l'espace, a été observée sur la Terre [Herman
et al., 1973], Saturne [Kaiser et al., 1983; Zarka, 1985a] et Uranus [Zarka et Pedersen, 1986]. Si les processus
d'émissions sont les mêmes, les observations sont différentes suivant les planètes, en particulier le fait que l'une
ou l'autre des deux composantes soit absente des observations (voir [Farrell, 2000; Zarka, 1985b,c] pour une
discussion sur les différentes explications). Les deux types d'émissions sont probablement produites dans tous les
cas, mais ne sont pas toujours détectées.

1.1.4 Continuum

Ce sont des émissions de basse fréquence (< 100kHz) et de faible amplitude qui sont présentes dans les spectres
radio de toutes les planètes magnétisées. Elles résulteraient de la conversion d'ondes électrostatiques en ondes
électromagnétiques sur des gradients de densité dans des régions proches de la magnétopause. Les ondes dont la
fréquence est inférieure à la fréquence plasma du vent solaire restent piégées dans la cavité magnétosphérique.
La partie supérieure du spectre peut s'échapper dans le milieu interplanétaire. Les multiples re�exions sur des
interfaces mobiles modi�ent la fréquence des émissions par effet Doppler. La superposition de toutes ces ondes à
différentes fréquences forme un spectre continu et lentement variable dans le temps [Kurth, 1992].

1.1.5 Autres

Viennent �nalement des composantes plus spéci�ques d'origines moins bien identi�ées. Par exemple, dans le
cas de Jupiter, on peut distinguer 2 autres types d'émissions particulières. Tout d'abord les émissions dites “nKOM”
(Narrowband Kilometer Radiation, émission kilométrique à bande étroite). Elles proviennent de sources discrètes
réparties dans le tore de Io. En�n, il existe des émissions sporadiques basse fréquence, appelées “sursauts QP”
(pour Quasi–Périodiques). Ces émissions montrent en général une pseudo période de l'ordre de 15 à 40 minutes
[Hospodarsky et al., 2004] et s'observent à des fréquences de l'ordre de 10kHz. Des sursauts d'une morphologie
temps–fréquence semblable sont aussi observés sur Terre. On les appelle les sursauts BF terrestres [Steinberg et al.,
2004]. On ne sait cependant pas si les sursauts QP jovien et les sursauts BF terrestres ont pour origine la même
phénoménologie.

1.2 Étudier à distance les plasmas sources

L'étude des différentes émissions radio planétaires donne accès à un certain nombre de paramètres sur les
conditions du plasma source et aboutit donc à une meilleure compréhension des mécanismes d'émissions. Les
émissions radio sont donc potentiellement intéressantes pour sonder à distance les plasmas sources.

Dans le cas des émissions aurorales, où le mécanisme d'émission admis est l'IMC, les mesures nous permettent
d'obtenir des informations sur le champ magnétique dans les régions de haute latitude magnétique : la coupure
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FIG. 1.2 – Spectre composite de toutes les émissions joviennes et des émissions aurorales des autres planètes
magnétisées. Les traits gras indiquent les émissions provenant des hautes latitudes magnétiques. La zone grisée
des éclairs d'orages correspond aux intensités détectées à Saturne et Uranus. Les signatures d'éclairs terrestres
sont plus faibles de plusieurs ordres de grandeurs. “DIM” est l'émission décimétrique de jupiter (rayonnement
synchrotron provenant des ceintures de radiations). Le pointillé “LF” représente les sursauts basse fréquence
terrestres (Low Frequency Bursts), le “QP”, les sursauts quasi-périodiques joviens et le “NTC”, le continuum
non-thermique de Jupiter [adapté de Zarka, 2000; Zarka et al., 2004]
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FIG. 1.3 –Schéma de la position des radio-sources dans la magnétosphère de Jupiter. Les axes de rotation sidérale
Wet magnétique M sont indiqués. Le tore de Io est schématisé en gris. La courbe à l'extrême gauche représente
la magnétopause de Jupiter, mais la distance Jupiter–magnétopause n'est pas à l'échelle. Les lignes pointillées
grasses indiquent les régions d'émissions aurorale qui existent dans les deux hémisphères. Les émissions bKOM,
HOM et DAM sont générées à une fréquence f� fce et sont focalisées en des cônes d'émissions alignés avec les
lignes de champ magnétique. Le continuum non-thermique (NTC) proviendrait de gradients de densité dans des
régions proches de la magnétopause [Kurth, 1992]. Les sursauts quasi-périodiques (QP) pourraient provenir des
régions à très haute latitude [Hospodarsky et al., 2004]. Le nKOM est émis par des inhomogénéités non-identi�ées
du tore de Io. Son diagramme de rayonnement est très large.

haute fréquence nous donne par exemple l'intensité du champ magnétique à l'altitude oùfpe devient comparable à
fce, altitude qui peut varier de zéro à plusieurs rayons planétaires (de 0.3 à 3RT , sur Terre, jusqu'à 3RJ sur Jupiter
ou encore de 0.1 à 5RS sur Saturne). La morphologie du diagramme d'émission est très particulière : c'est un cône
�n axé sur le champ magnétique local. Les paramètres de ce cône d'émission peuvent être reliés à des paramètres
du plasma source (rapportfpe=fce et proportion d'électrons énergétiques par rapport aux électrons thermiques
[Wong et al., 1982; Wu et al., 1982; Ladreiter, 1991]). Ces déductions peuvent être con�rmées par des mesures in–
situ dans le cas des aurores terrestres [Louarn et al., 1990]. Des mesures in–situ de plasma ont aussi été effectuées
grâce aux missions d'exploration planétaire (Voyager, Galileo, Cassini, etc) dans les magnétosphères de Jupiter et
Saturne. Ces missions n'ont toutefois jamais exploré les régions aurorales des planètes géantes, nécessitant alors
une orbite polaire. Les électrons énergétiques qui produisent les ondes radios aurorales sont guidés par les lignes
de champ magnétique. Certains d'entre eux vont précipiter dans l'atmosphère donnant naissance aux aurores. Les
observations radio permettent de compléter les données enregistrées en UV, Visible ou IR de ces phénomènes
auroraux. Ces dernières observations ont l'avantage d'avoir une grande résolution angulaire contrairement aux
observations radio, mais les informations sur les particules et les phénomènes d'accélération sont obtenues plus
indirectement qu'avec la radio.

Des informations plus globales sur la dynamique magnétosphérique peuvent aussi être déduites. La position
des sources donne la localisation des régions émettrices (mais avec la résolution spatiale des instruments radio que
l'on verra plus loin). Les variations temporelles permettent de relier les observations à leurs sources d'excitation.
Une analyse de Fourrier fera apparaître les fréquences caractéristiques de la source d'excitation (rotation de la
planète, vent solaire, satellites...). Ainsi, les émissions radio planétaires sont modulées par la rotation du champ
magnétique de la planète (des anomalies du champ magnétique en particulier). Pour les planètes géantes, c'est le
seul moyen d'avoir accès à la vitesse de rotation interne de la planète. En effet, du fait de leur nature de planète
gazeuse, les différentes couches atmosphériques ne se déplacent pas à la même vitesse. La vitesse de rotation
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des couches nuageuses les plus externes ne re�ète pas directement la rotation du cœur de la planète. Or le champ
magnétique est justement généré dans les régions internes de la planète. La variabilité des émissions radio aurorales
est la seule observable permettant la mesure de la vitesse rotation sidérale d'une planète. La dernière mesure de la
période de rotation sidérale de Jupiter — et la plus précise — a été donnée par Higgins et al. [1997] à partir de 24
ans de données décamétriques :P = 9h 55min: 29:6854savec une erreur de 0:0035s, soit une précision de l'ordre
de 10� 6.

En�n, l'étude des éclairs d'orages nous donne des informations sur la dynamique atmosphérique (détection
des zones de formation orageuse) ainsi que sur certaines propriétés de la haute atmosphère et de l'ionosphère.
Zarka [1985b] donne par exemple un pro�l de densité électronique dans l'ionosphère de Saturne contraint par les
observations de SED (Saturnian Electrical Discharges) enregistrées par les sondes Voyager. Comme les SED sont
produits à l'intérieur de l'atmosphère de Saturne, les ondes émises à des fréquences inférieures à la fréquence de
coupurefc de l'ionosphère ne peuvent la traverser. Cette fréquence de coupurefc dépend de la densité électronique
ne dans l'ionosphère par le biais de la fréquence plasma (fpe µ

p
ne) et de l'angle d'incidence de l'onde sur l'io-

nosphère :fc = fpe=cosq. Cette relation permet d'analyser les fréquences de coupures observées sur les signatures
d'éclairs d'orages.

1.3 Cassini RPWS

Ma thèse est axée sur le dépouillement des données de l'instrument radio de la sonde Cassini, enregistrées
lors du survol de Jupiter �n 2000, début 2001, et bientôt de celles enregistrées à Saturne. Le récepteur radio haute
fréquence HFR2 fait partie de l'expérience RPWS (Radio and Plasma Wave Science) et couvre une gamme allant
de 3:5kHzà 16:125MHz. Il a été conçu et réalisé au DESPA (Département de Recherche Spatiale) de l'Observatoire
de Paris. La gamme de ce récepteur est adaptée aux émissions radio de la magnétosphère de Saturne — le SKR
s'étendant� 3kHz à 1:2MHz — et aux SED. Sur Saturne, la fréquence plasma électronique de l'ionosphèrefpe
vaut� 6MHz. En considérant un angle d'incidence maximum de� 70� , on arrive à� 16MHz, la borne supérieure
de la gamme de RPWS/HFR.

Pourquoi ne pas observer Saturne depuis la Terre? L'ionosphère ré�échit toutes les ondes radios de fréquence
inférieure à� 10MHz. Elle ré�échit d'ailleurs aussi bien les émissions venant de l'espace que les émissions radio
humaines. C'est le principe de la radio “ondes courtes” qui utilise l'intervalle entre la surface de la Terre et son
ionosphère comme guide d'onde pour émettre sur tout le globe. Le spectre du SKR, compris entre 0:1� 0:4kHz
et 1:1 � 1:2MHz, est donc inaccessible depuis le sol d'où la nécessité des observations spatiales. Des missions
d'explorations spatiales ont donc été lancées et on y a placé des récepteurs radio. Le rapport signal sur bruit des
émissions sera d'autant meilleur qu'on se rapproche des sources. Les données radios viendront de plus compléter
les observations in-situ de champ magnétique et de distribution de particules qui pourront être effectuées simul-
tanément. Petit avantage à s'éloigner de la Terre, les parasites radio d'origine humaine (RFI, Radio Frequency
Interferences) n'existent pas dans l'espace. Provoqués par les stations hertziennes de radio ou de télévision, par les
téléphones mobiles ou les radars militaires, ces parasites polluent une grande partie du spectre radio BF observable
depuis la Terre. Les mesures spatiales loin de la Terre seront tout de même perturbées par les parasites émis par les
autres instruments placés sur la sonde.

1.4 Observer en radio basse fréquence

La résolution angulaire d'un téléscope est liée à la longueur d'onde de l'émission observéel et au diamètre de
la pupille d'entréeD. La limite de résolution du télescope vaut alors� l =D. C'est la séparation angulaire la plus
petite que l'on peut observer. Dans le cas d'un radio télescope, la situation est la même. Si le radio télescope com-
porte une surface ré�échissante, c'est la dimension de ce miroir qui donne la résolution, comme pour les télescopes

2. Le récepteur RPWS/HFR est connu par le CNES sous le nom de KRONOS (Kilometric Radio Observations of Natural waves in the
vicinity Of Saturn).
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optiques. Dans le cas d'antennes, c'est son aire effective qui permet de déduire une dimension effective qu'on peut
relier à la résolution. En général, les radio télescopes basses fréquences terrestres (aux longueurs d'ondes décamé-
triques, soitl � 10m) sont composés d'un réseau d'antennes dont l'extension spatiale �xe la résolution. Ainsi, les
radio télescopes décamétriques de Nançay en France (D � 100m) ou de Kharkov en Ukraine (D � 1km) ont des
résolutions angulaires de l'ordre du degré (0.1 à 0:01rad soit 6 à 0:6� ).

Dans l'espace le problème de l'encombrement et de la masse entre en jeu. Ces limites dépendent des capacités
de lancement des fusées. Ainsi les antennes des récepteurs radio envoyés dans l'espace ne sont pas des paraboles
mais, des dipôles ou des monopôles. Ceux-ci peuvent être souples (tendus par la force centrifuge dans le cas des
satellites tournants) ou rigides (dans le cas des satellites stabilisés sur leurs 3 axes). Elles sont toujours déployées en
vol. Les antennes ont des longueurs variant de quelques mètres à plus de 100m. Ce qui nous donne une résolution
de 6 à 60� (0:1 à 1rad) à l = 10m comme c'est le cas pour le récepteur radio de Cassini (contrairement à la
caméra UV de Cassini (UVIS) qui a une résolution spatiale de 0:3� et à la caméra visible ISS dont la résolution est
de 0:20). Si on dé�nit la résolution spatiale d'un récepteur radio par sa capacité à distinguer deux sources séparées,
on peut dire que les récepteurs radio spatiaux n'ont aucune résolution angulaire : le champ électrique mesuré par
une antenne est la somme des champs électriques des différentes ondes électromagnétiques se propageant dans
le milieu et il est impossible de les séparer [Carozzi et al., 2000]. On a compensé cette lacune en augmentant
la résolution spectrale et temporelle des instruments. L'analyse détaillée des spectres dynamiques (diagrammes
représentant l'intensité en fonction du temps et de la fréquence comme celui présenté à la �gure 1.4) a permis
de comprendre les mécanismes d'émissions et de contraindre les paramètres magnétiques et les distributions de
particules des régions d'émission.

Pour pallier à la grande étendue du diagramme de réception des antennes, des méthodes ont été développées
pour augmenter la résolution angulaire. C'est ce que l'on appelle la goniopolarimétrie. Le principe consiste à
retrouver la direction d'arrivée de l'onde, ses paramètres de polarisation et son �ux à partir des mesures enregistrées
par un récepteur radio adéquat. L'idée est de comparer les puissances et les phases mesurées sur plusieurs antennes
(2 ou 3) lorsqu'une onde se propage dans l'environnement du satellite. Sur les sondes Ulysses ou Wind, le signal
est enregistré à partir de 2 antennes. Comme ces sondes tournent sur elles-mêmes, le signal est modulé par la
rotation. En démodulant le signal, on peut retrouver la direction d'arrivée de l'onde. L'inconvénient majeur est
qu'il est impossible de mesurer des phénomènes dont le temps caractéristique est inférieur à la période de rotation
du satellite (12s sur Ulysses, par exemple). Dans le cas de Cassini, qui est un satellite stabilisé 3 axes, le senseur
électrique est composé de 3 antennes. À l'aide d'un récepteur qui enregistre les auto- et les intercorrélations des
tensions mesurées aux bornes des antennes, il devient possible de faire de la goniopolarimétrie instantanée.
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CHAPITRE 2

Instrumentation Radio Spatiale

Il y a au moins trois raisons d'envoyer un récepteur radio dans l'espace pour l'observation des émissions radio
planétaires plutôt que d'observer depuis le sol. Tout d'abord, on s'affranchit de l'ionosphère qui ré�échit toutes
les ondes radio de fréquence inférieure à� 10MHz. Ensuite, on se débarrasse des RFI. Et �nalement on peut se
rapprocher des sources planétaires.

En contrepartie, il faut se soumettre aux contraintes liées à la spatialisation. Celles-ci sont multiples : l'en-
combrement, la masse embarquée, la consommation électrique et le �ux de données que l'on peut rapatrier sur
Terre par télémesure. Les antennes électriques placées sur les sondes spatiales sont des monopôles ou des dipôles.
Cela limite de façon drastique la résolution angulaire : le diagramme de réception d'un dipôle couvre les 2=3 de
l'espace.

La consommation électrique va limiter les performances du récepteur. La télémesure limitera sa résolution
spectrale et temporelle (en imposant un taux de transfert de données maximum). Les ingénieurs doivent ainsi
trouver le compromis entre une faible consommation et les objectifs des chercheurs qui veulent avoir une bonne
résolution spectro-temporelle couplée à une grande sensibilité et une grande dynamique.

2.1 Le dipôle électrique

Les antennes électriques embarquées sur les sondes spatiales sont des monopôles ou des dipôles. Elles sont
déployés en vol. Dans le cas des satellites tourants, les antennes sont des �ls conducteurs tendus par la force cen-
trifuge. Ces �ls sont couplés deux à deux, symétriquement par rapport à l'axe de rotation, pour ne pas perturber
l'équilibre du satellite. Les deux monopôles opposés forment alors un dipôle. Dans le cas de satellites stabilisés 3
axes, on utilise des tiges conductrices tubulaires. Ces monopôles aussi peuvent être associés deux à deux pour for-
mer un dipôle. On se souviendra aussi qu'un monopôle placé perpendiculairement devant une surface conductrice
plane et in�nie constitue l'équivalent d'un dipôle. On considère ainsi qu'en première approximation, un monopôle
placé sur un satellite dont la surface est conductrice mais qui n'est, certes, ni in�ni ni plan, est équivalent à un
dipôle. On ne parlera donc, par la suite, que de dipôle.
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2.1.1 Diagramme de réception d'une antenne

Le diagramme de réception d'une antenne (ou diagramme d'antenne) décrit sa capacité à détecter une onde
incidente en fonction de la direction d'arrivée. Il caractérise le gain de l'antenne dans une direction donnée.

On considère une onde plane électromagnétique émise par une source ponctuelle placée à l'in�ni caractérisée
par sa direction(q;f ) où q est la colatitude etf l'azimut de la position de la source, et la puissancePS de cette
source. Lediagramme d'antenne PA(q;f ) est dé�nit par la fraction de puissanceP(q;f ) normalisée de l'onde
incidente que l'on peut collecter dans une direction donnée [Kraus, 1966] :

PA(q;f ) =
P(q;f )

max(P(q;f ))
(2.1)

On dé�nit ensuite l'angle solide de réceptionde l'antenneWA qui caractérise la résolution angulaire de l'an-
tenne. Il s'écrit :

WA =
ZZ

4p
PA(q;f )dW (2.2)

que l'on peut aussi exprimer

WA =
ZZ

4p

P(q;f )
max(P(q;f ))

dW

=
1

max(P(q;f ))

ZZ

4p
P(q;f )dW

=
4p

max(P(q;f ))
(2.3)

On dé�nit aussi ladirectivitéde l'antenne par :

DA =
4p
WA

= max(P(q;f )) (2.4)

2.1.2 Le dipôle court

Une onde électromagnétique induit une différence de potentielVh aux bornes des 2 brins d'un dipôleh :

Vh =
Z

h
E:dh (2.5)

où, h est le vecteur d'antenne (pour un dipôle, c'est le vecteur qui joint les centres des 2 brins), dh, un élément
in�nitésimal de l'antenne, etE le champ électrique de l'onde. Cependant la caractéristique principale d'une onde
est que les champs qui lui sont associés (champs électriques et magnétiques dans notre cas) varient périodiquement
dans le temps et dans l'espace. Aussi le champ électrique ne sera-t-il pas constant le long de l'antenne.

On peut cependant faire une hypothèse qui permet de simpli�er les calculs : Si la longueur d'onde est grande
devant la longueur du dipôle, on considérera que le champ électrique de l'onde est spatialement homogène, i.e.
constant sur la longueur de l'antenne. C'est ce qu'on appelle l'hypothèse de dipôle court qui se traduit par l'iné-
galité : 2h � l =2. Il faut que la longueur totale du dipôle 2h soit très inférieure à la demi longueur d'onde. Dans
la pratique, on considère que l'antenne est courte devant la longueur d'onde sih < l =10, soit f < 3MHz pour
h = 10m. La tension induite aux bornes du dipôle sera alors simplement :

Vh = h:E (2.6)

Dans le cadre de cette hypothèse, le diagramme d'antenne d'un dipôle court s'obtient simplement. On dé�nit
q, l'angle entre le vecteur d'antenneh et le vecteur d'ondek qui caractérise la direction de propagation de l'onde.
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C'est l'angle d'incidence de l'onde sur l'antenne. Pour une onde plane électromagnétique, le vecteur d'ondek est
perpendiculaire au champ électriqueE. En se plaçant dans le repère de l'onde associé à l'antenneh (voir �gure
G.1, page 174) dé�ni tel quêZw soit colinéaire àk et que l'antenneh soir dans le plan(O;X̂w;Ẑw) , le champ
électrique sera dans le plan(O;X̂w;Ŷw). Le champ électrique s'exprime :

E =

�
�
�
�
�
�

E(t) cosf (t)
E(t) sinf (t)
0

(2.7)

La tension instantanée induite par l'onde sur l'antenne sera donc

V = hE(t) cosf (t) sinq (2.8)

où q est la distance angulaire séparant l'antenneh du vecteur d'ondek. L'observable mesurée in �ne est l'auto-
corrélation du signal reçu par l'antenne :

Whh = < VhV �
h > (2.9)

où < � � � > dénote une moyenne temporelle sur le temps d'intégration et l'étoile “� ”, la conjugaison complexe. Si
on place l'expression deVh dansWhh, on obtient :

Whh = < (hE(t) cosf (t) sinq)2 > =
E2

0

2
h2sin2q (2.10)

Cette mesure nous donne le spectre de puissance. En effet, le théorème de Wiener–Khinchin montre que la trans-
formée de Fourier de l'autocorrélation d'une variablef est égale à sa puissance spectrale :

�
� f̂ (n)

�
�2

= F [< f � (t) f (t + t ) > ] (2.11)

où f (t) est la transformée de Fourier def̂ (n) :

f (t) =
Z ¥

� ¥
f̂ (n)e2ipntdn (2.12)

La mesureWhh représente donc une puissance spectrale. Le diagramme d'antenne est donc de la forme :

Pdip = ksin2q (2.13)

On retrouve donc bien la forme en sin2q (voir �gure 2.1). La largeur à mi-hauteur du lobe de ce diagramme vaut
90� . Le gaink est déterminé de la manière suivante :

ZZ

4p
ksin2qdqdf = 4p =) k =

3
2

= max[P(q;f )] (2.14)

Le diagramme d'antenne ne dépendant que deq, il n'y a aucune contrainte sur l'azimutf de la source. Le
diagramme d'antenne d'un dipôle est donc constitué d'un seul lobe à symétrie cylindrique avec un zéro dans la
direction de l'antenne. L'angle solide de réception d'un dipôle court vaut :

Wdip =
ZZ

4p
Pdip(q;f )dW= 8p=3sr; (2.15)

soit 2=3 de l'espace.

Résolution angulaire Un dipôle court n'a aucune résolution angulaire. En effet, la résolution d'un dispositif
de réception exprime sa capacité à pouvoir distinguer deux sources distinctes. Dans le cas de l'hypothèse de dipôle
court, le champ électrique est homogène sur la longueur du dipôle. Les in�uences respectives de 2 ondes provenant
de 2 sources différentes ne pourront alors être distinguées.
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FIG. 2.1 –Diagramme de réception d'un dipôle court. Le gain d'un dipôle court varie ensin2q où q est l'incli-
naison du vecteur d'onde incident par rapport à la direction de l'antenne. La longueur du dipôle est la distance h
reliant les centres des deux brins.

2.1.3 Impédance d'antenne – Résonance

Le circuit électrique constitué de l'antenne plongée dans le vide — aux fréquences qui nous intéressent, les
ondes électromagnétiques se propagent comme dans le vide, i.e. il n'y a pas d'interaction entre l'onde et le plasma
environnant— relié au système d'ampli�cation/réception peut être représenté sous la forme du schéma électrique
de la �gure 2.2. La tensionVh aux bornes de l'antenne est induite par l'onde. La tension mesurée par le récepteur
sera notéeV0

h. L'impédance d'entrée de l'antenne,Za, et quasiment purement capacitive dans le cas d'un dipôle.
Elle s'exprime en fonction des paramètres physiques de l'antenne [King, 1956]:

Ca = eph=(ln(2h=d) � 1) (2.16)

où h est la longueur de l'antenne,d son diamètre ete la permittivité diélectrique du milieu. L'antenne courte
possède aussi un terme résistifRa, mais il est négligeable devant le terme capacitif aux fréquences étudiées. La
capacité de baseCb caractérise l'impédance de sortie de l'antenne. Sa valeur est �xée principalement par le système
de �xation et de déploiement de l'antenne, les câbles reliant l'antenne au récepteur, ainsi que le corps conducteur
du satellite lui même dans une moindre mesure. Sa valeur variera donc d'un récepteur à l'autre. Elle est en général
de l'ordre de 30� 150pF pour un monopôle (moitié moins dans le cas de dipôles) [Manning, 2000].

La tensionV0
h en entrée du récepteur peut s'exprimer en fonction deVh. Le couple antenne–capacité de base se

comporte comme un diviseur de tension si le courant d'entrée dans le récepteur est quasi–nul. Ce sera toujours le
cas : les récepteurs radio sont construits pour avoir une très haute impédance d'entrée. Ainsi, on aura :

Vh

Za + Zb
=

V0
h

Zb
(2.17)

où Za est l'impédance d'entrée de l'antenne etZb = 1=jwCb est l'impédance de base. Si l'antenne est purement
capacitive, l'impédance de l'antenne s'écritZa = 1=jwCa. La tension d'entrée du récepteur sera alors :

V0
h = Vh

Ca

Ca + Cb
: (2.18)
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dans le

Pr�e-amplis

R�ecepteur

vide

Onde EM
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Cb V 0
h

FIG. 2.2 –Circuit électrique équivalent d'une antenne. La tension Vh est la tension mesurée aux bornes de l'an-
tenne à vide. Za est l'impédance d'entrée de l'antenne. Cb est la capacité de base. V0

h est la tension mesurée par le
récepteur.

Résonance Lorsque la fréquence de l'onde augmente et donc que l'hypothèse d'antenne courte n'est plus
valide, la capacité d'antenneCa augmente jusqu'à la résonance demi-onde (2h = l =2) où celle-ci devient pra-
tiquement in�nie puis change de signe pour devenir inductive. Jusqu'à la résonance demi-onde, seul le rapport
Ca=(Ca + Cb) est modi�é, mais juste après, lorsqueCa = � Cb, la résonance d'antenne apparaît. La resistance
d'antenneRa augmente aussi au voisinage de la résonance — ceci limite l'amplitude de la résonance — mais ne
compense pas les effets capacitifs et inductifs [Manning, 2000].

2.1.4 Dipôle électrique équivalent – Etalonnage

En pratique, on trouve souvent des monopôles sur les sondes spatiales stabilisées 3 axes. Théoriquement, un
monopôle est équivalent à un dipôle s'il se trouve placé perpendiculairement à une surface plane, conductrice et
in�nie. Si la condition de conductivité est toujours respectée, celle d'orthogonalité ne l'est pas toujours et celles
de planéité et d'in�nité ne le sont pas. Malgré tout, on suppose toujours qu'on pourra trouver un dipôle électrique
équivalent au système monopôle–satellite mais d'orientation et de longueur effective a priori inconnues bien que
probablement voisines des valeurs physiques. Il sera donc nécessaire d'effectuer un étalonnage des antennes avant
toute mesure. Cet étalonnage est destiné à fournir la longueur effective et la direction du dipôle électrique équiva-
lent. Il existe plusieurs méthodes pour étalonner les antennes d'un récepteur : analyse rhéométrique, modélisation
par éléments �nis ou observation d'une source étalon.

Analyse rhéométrique

Ce type d'analyse est mené en laboratoire sur un modèle réduit du satellite. On place le modèle réduit dans une
cuve contenant un liquide diélectrique (de l'eau, par exemple). On applique entre les parois de la cuve un champ
électrique statique et on mesure la différence de potentiel aux bornes de antennes en fonction de l'orientation du
satellite.

La direction du dipôle électrique équivalent est donnée soit par la direction de réponse maximale qui est atteinte
lorsque le dipôle électrique équivalent est aligné avec le champ électrique ambiant, soit par la direction de réponse
nulle qui correspond à un dipôle équivalent perpendiculaire au champ électrique. La longueur de l'antenne équiva-
lente peut aussi être déduite, mais sa mesure est peu �able, principalement du fait que les capacités d'antennes et
de base ne sont reproduites que très grossièrement.
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Modélisation par éléments �nis

Cette méthode consiste à modéliser l'antenne et le corps du satellite par un ensemble de points reliés par des
�ls conducteurs. On utilise ensuite un code de simulation électromagnétique qui calcule les charges et les courants
induits par une onde électromagnétique sur le modèle. Si la topologie générale du satellite peut être reproduite avec
précision, les détails �ns des systèmes de �xation et de câblage des antennes — qui �xent la capacité de base de
l'antenne — le sont plus grossièrement. Cette limitation est due à la puissance de calcul nécessaire qui croit avec
le nombre de points et d'interconnexions du modèle.

Etalonnage en vol

Une autre possibilité d'étalonnage est d'utiliser une source étalon en vol. Il n'y a ainsi pas de problème de
modélisation du satellite puisqu'on utilise le récepteur réel. La principale dif�culté sera alors de trouver une source
de référence suf�samment puissante et dont les paramètres d'émissions sont suf�samment bien connus.

2.2 Goniopolarimétrie : 1,2,3 antennes

La goniopolarimétrie est l'analyse des données fournies par un récepteur radio en vue de retrouver les pa-
ramètres de l'onde détectée par le dispositif de réception. On va voir que cette analyse est possible avec un certain
nombre de restrictions qui dépendent du type de récepteur à notre disposition.

2.2.1 Introduction à la goniopolarimétrie

Les paramètres et les équations qui entrent en jeux dans une analyse goniopolarimétrique sont décrits ici de
manière sommaire. On y reviendra plus précisément par la suite.

Paramètres d'une onde électromagnétique

Une onde plane électromagnétique peut être caractérisée uniquement par son champ électriqueE(t). Cette re-
présentation a le mérite d'être très synthétique mais n'est pas facile à manipuler. On utilise donc les paramètres de
StokesS, Q,U etV [Kraus, 1966] pour décrire le �ux et la polarisation de l'onde. Ces paramètres sont dé�nis à par-
tir du champ électrique de l'onde à l'Annexe G.Sreprésente le �ux de l'onde.Q etU caractérisent la polarisation
linéaire etV la polarisation circulaire. La position de la source supposée ponctuelle et unique est caractérisée par sa
colatitudeq et son azimutf . Cette direction est opposée à celle du vecteur d'ondek. Les variables(S;Q;U;V;q;f )
dé�nissent les paramètres de l'onde. Une antenne électriquehi est dé�nie par sa longueurhi , sa colatitudeqi et son
azimutf i .

Mesures

Les mesures effectuées par le récepteur radio connecté aux antennes sont des corrélations. Les récepteurs dotés
de 2 voies d'analyse peuvent mesurer simultanément l'auto- ou l'intercorrélation des tensions induites aux bornes
de 2 antenneshi eth j . Cette mesure s'exprime sous la forme suivante :

Wi j = < ViV �
j > (2.19)

Les mesures sont complexes dans le cas où il s'agit d'intercorrélations. Dans l'hypothèse du dipôle court, on peut
développer l'expression deWi j , en utilisant les paramètres de l'onde (S, Q, U, V, q et f ) et les paramètres des
antennes (hi , qi et f i) et (h j , q j et f j ). Les expressions de ces mesures sont alors (voir Ladreiter et al. [1995] et
l'annexe H) :

Wi j =
Shih j

2

h
(1+ Q)WiWj � U(WiY j + WjY i) + ( 1� Q)Y iY j + iV(� WiY j + WjY i)

i
(2.20)
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où l'on a introduit les termes angulaires :

Wn = cosqnsinq� sinqncosqcos(f � f n) (2.21a)

Y n = � sinqnsin(f � f n) (2.21b)

pourn 2 f i; jg. Lorsque la mesure est une autocorrélation (i.e. lorsquei = j), Wii sera notéAii et est une grandeur
réelle. Lorsqu'il s'agit d'une intercorrélation, on noteraCr

i j la partie réelle deWi j etCi
i j sa partie imaginaire.

Remarques

Plusieurs remarques importantes peuvent déjà être formulées quant à la forme de l'expression 2.20 :

1. Le �ux Sest présent dans un termeShih j , en facteur de toute l'expression. On ne pourra pas dissocier le terme
Shih j sans connaître les longueurs absolues des antenneshi et h j . De la même façon, lorsqu'on cherchera
à obtenir les longueurs d'antennes, on ne pourra aboutir qu'à des longueurs relatives à moins d'avoir une
source étalon dont on connaît le �uxS.

2. Si les termes angulairesWn et Y n sont connus, l'expression est linéaire enS, SQ, SU et SV. Il suf�ra alors
d'avoir 4 mesures indépendantes pour inverser le système.

3. La position de la source est caractérisée par sa colatitude(q;f ). Une source placée dans la direction opposée
(q0;f 0) a pour coordonnées :q0= p � q et f 0= f + p. Les termes angulaires,Wn et Y n, de cette nouvelle
source s'expriment :

Wn(q0;f 0) = Wn(q;f ) (2.22a)

Y n(q0;f 0) = � Y n(q;f ) (2.22b)
Les mesures seront donc strictement identiques à condition queS0= S, Q0= Q, U0= � U et V0= � V. Il
est donc impossible d'obtenir par une quelconque méthode la position de la source sans hypothèse sur la
direction de la source ou sur le signe du taux de polarisation circulaireV. La direction de la source ne peut
donc pas être obtenue indépendamment de son état de polarisation.

2.2.2 1 antenne seule

Le diagramme de réception d'un dipôle court est très peu directif. Pourtant, lorsque le satellite tourne sur
lui-même il est possible de retrouver partiellement les paramètres de l'onde [Lecacheux, 1978]. L'autocorrélation
mesurée sur l'antenne peut être décomposée de la manière suivante :

Whh = W(0) + W(1) sinwst + W(2) coswst + W(3) sin2wst + W(4) cos2wst (2.23)

oùws est la vitesse de rotation du satellite. Les termes 5W(k) sont décrit dans l'article de Lecacheux [1978,annexe
A] et dépendent des 5 paramètres(S;Q;U;q;f ). Si l'antenne n'est ni parallèle, ni perpendiculaire à l'axe de rotation,
Lecacheux montre que l'inversion est possible mais ne peut faire ressortir le taux polarisation circulaireV. L'inver-
sion proposée nécessite que l'émission soit stationnaire pendant au moins une période de révolution du satellite.
Si l'émission varie plus rapidement que la période de rotation, aucune mesure �able ne peut être obtenue. Pour
s'assurer de la validité des observations, il faudra d'ailleurs que le processus d'émission soit stable sur plusieurs
périodes de rotation. Cela limite de fait la résolution temporelle “effective” de l'instrument.

Dans la réalité, il est impossible de placer une antenne inclinée sur un satellite tournant à cause des forces
centrifuges [Manning, 2000]. Le cas d'une antenne alignée avec l'axe de rotation peut aussi poser problème car la
position d'équilibre de l'antenne est instable; dès qu'elle subira une petite déviation de l'axe de rotation, les forces
centrifuges l'en écarteront encore plus. L'utilisation d'antennes tubulaires permet d'utiliser des antennes axiales
sur des satellites tournants. La raideur de l'antenne compense alors la force centrifuge au voisinage de l'équilibre.
Mais si l'antenne est parallèle à l'axe de rotation, on revient au cas où le dipôle est �xe. L'antenne n'a aucune
résolution angulaire et la goniopolarimétrie est impossible si elle est utilisée seule.
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Ainsi, seul le cas d'une antenne perpendiculaire à l'axe de rotation est envisageable sur un satellite tournant.
Cette con�guration impose queW(1) = 0 etW(2) = 0. Nous avons donc 2 équations en moins, pour calculer les
5 paramètres(S;Q;U;q;f ). L'inversion est impossible sans hypothèses sur ces paramètres [Manning et Fainberg,
1980].

2.2.3 2 antennes – Satellite tournant

Les premiers instruments utilisant deux antennes pour déterminer les paramètres de l'onde furent le récepteur
radio de la sonde ISEE-3 [Fainberg et al., 1985], puis celui de la sonde Ulysses [Manning et Fainberg, 1980].
L'idée est de sommer les réponses de deux antennes (l'une axiale, l'autre équatoriale) de gains différents et avec
un déphasage. On obtient alors une antenne équivalente inclinée [Manning et Fainberg, 1980; Stone et al., 1992a]
et on peut retrouver les paramètres de l'onde par la méthode proposée par Lecacheux [1978], par exemple. La
méthode d'analyse utilisée sur la sonde Ulysses est décrite par Manning et Fainberg [1980].

Le récepteur radio d'Ulysses permet de synthétiser des antennes inclinées par rapport à l'axe de rotation de la
sonde. Pour cela il introduit une phaseb et additionne les signaux reçus sur le monopôle axialZ et sur le dipôle
équatorialX : l'antenne synthétisée est notéeZ+ eibX et le signal synthétisé,Sb. Les signaux sont sommés en phase
pourb = 0� ou en quadrature pourb = 90� . Lors du survol de Jupiter, Ladreiter et al. [1994] ont utilisé les signaux
S0, S90 et SZ pour étalonner les antennes électriques, et ensuite pour effectuer une inversion goniopolarimétrique
analytique dans le cas d'émissions sans polarisation linéaire. Les résultats qui en découlent sont les premiers
résultats de goniopolarimétrie sur les émissions radio bKOM (kilométriques à large bande) [Reiner et al., 1993b]
et HOM (hectométriques) [Ladreiter et al., 1994; Reiner et al., 1993a] de Jupiter (voir �gure 2.3).

2.2.4 3 antennes – Satellite stabilisé

Les satellites d'exploration spatiale comportent de nombreuses expériences. Certaines, comme les caméras
d'imagerie, demandent à ce que la sonde soit stabilisée 3 axe. Il a donc fallu trouver un moyen de se passer de
la rotation du satellite pour effectuer l'inversion goniopolarimétrique. La solution consiste à utiliser trois antennes
et à enregistrer les autocorrélations ainsi que les intercorrélations aux bornes des antennes. Plusieurs méthodes
d'inversion goniopolarimétriques ont été développées, généralement fondées sur l'ajustement de valeurs calculées
aux valeurs observées par des méthodes de moindres carrés. L'avantage de ce type de récepteur par rapport à ceux
utilisés sur les satellites tournants est qu'il permet d'effectuer des mesures goniopolarimétriques instantanées. Ce
qui veut dire qu'à chaque mesure, on pourra effectuer une inversion goniopolarimétrique. La limitation temporelle
est alors le temps d'intégration du récepteur, et non plus la période de rotation du satellite.

Principe – Cas idéal

On suppose que l'on dispose de 3 dipôlesh1, h2, h3 et d'un récepteur capable d'enregistrer instantanément
les trois autocorrélations et les trois intercorrélations (soit 3 voies d'analyse sur le récepteur). Idéalement, on
prendra des dipôles perpendiculaires les uns aux autres, selon les directions des trois axes d'un repère ortho-
normé(x̂1;x̂2;x̂3). On a alors 9 mesures réelles : 3 autocorrélationsA11, A22 etA33 et 3 intercorrélations complexes
(Cr

12;C
i
12), (Cr

13;C
i
13) et (Cr

23;C
i
23). On doit ensuite tirer les 6 paramètres de l'onde(S;Q;U;V;q;f ) de ces 9 mesures.

Dans ce cas idéal (i.e. trièdre trirectangle), Lecacheux [1978] a montré que l'inversion goniopolarimétrique est
possible avec seulement 7 des 9 mesures (3 autocorrélations et 2 intercorrélations complexes).

Cas réel

Cette constatation permet d'envisager des récepteurs radio à 2 voies d'analyse au lieu de 3. Ceci permet de
diminuer d'un tiers la consommation électrique du récepteur. On diminue aussi la masse et la complexité du
récepteur, ainsi que la télémesure par la même occasion.
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FIG. 2.3 –Premier résultat de goniopolarimétrie sur les émissions HOM jovienne. Ces résultats ont été obtenus
grâce à l'instrument radio de l'expérience URAP sur la sonde Ulysses. Jupiter est représenté en bas à gauche,
avec son axe magnétique. [�gure tirée de Ladreiter et al., 1994]
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On considère un récepteur radio du type de celui de Cassini. Il est constitué de 3 antennes connectées à un
récepteur comportant 2 voies d'analyse. A�n de simuler des mesures sur 3 antennes, le récepteur doit effectuer 2
mesures successives sur 2 antennes en changeant l'une et en conservant l'autre : (h1;h3) et (h2;h3) par exemple. Les
antennes sont des dipôles électriques formant un trièdre qui n'est pas trirectangle. Les mesures enregistrées par le
récepteur sont :

A11 =
Sh2

1

2

h
(1+ Q)W2

1 � 2UW1Y 1 + ( 1� Q)Y 2
1

i
(2.24)

A22 =
Sh2

2

2

h
(1+ Q)W2

2 � 2UW2Y 2 + ( 1� Q)Y 2
2

i
(2.25)

A33 =
Sh2

3

2

h
(1+ Q)W2

3 � 2UW3Y 3 + ( 1� Q)Y 2
3

i
(2.26)

Cr
12 =

Sh1h2

2

h
(1+ Q)W1W2 � U(W1Y 2 + W2Y 1) + ( 1� Q)Y 1Y 2

i
(2.27)

Ci
12 =

SVh1h2

2
(� W1Y 2 + W2Y 1) (2.28)

Cr
13 =

Sh1h3

2

h
(1+ Q)W1W3 � U(W1Y 3 + W3Y 1) + ( 1� Q)Y 1Y 3

i
(2.29)

Ci
13 =

SVh1h3

2
(� W1Y 3 + W3Y 1) (2.30)

Si l'on tient compte des expressions développées deWi et Y i (voir équations 2.21a et 2.21b), ces 7 mesures
obtenues à la sortie du récepteur font apparaître 15 paramètres : les 4 paramètres de Stokes(S;Q;U;V), la posi-
tion angulaire de la source(q;f ) et les paramètres de chacune des 3 dipôles électriques équivalents(h1;q1;f 1),
(h2;q2;f 2) et (h3;q3;f 3). Il y a trop d'inconnues (15) par rapport au nombre d'équations (7) pour pouvoir résoudre
le système directement. Il faut donc faire des hypothèses pour réduire le nombre d'inconnues. Les variables sup-
posées connues par des hypothèses adéquates seront appelées paramètres �xés, par opposition aux paramètres
libres (ou inconnues) qui sont les variables que l'on cherche à évaluer.

Pour une inversion goniopolarimétrique, on cherche les paramètres de l'onde. Les paramètres �xés sont les 9
paramètres(hi ;qi ;f i) qui résultent d'un étalonnage préalablement établi. Il reste donc 6 inconnues pour 7 équations
et l'inversion est possible.

On peut utiliser la même série d'équations pour étalonner les positions des dipôles électriques équivalents
aux monopôles physiques. On fait alors des hypothèses sur l'onde incidente. En choisissant des sources de ca-
ractéristiques connues, on réduit le nombre d'inconnues. On choisit une source dont on connaît la position et la
polarisation (pour simpli�er on se restreint à des émissions polarisées purement circulairement, ou bien sans polari-
sation). Dans le cas d'émissions non polarisées, il nous reste 10 inconnues : le �uxSet les 9 paramètres d'antennes
(hi ;qi ;f i). Dans le cas d'émissions polarisées circulairement, le taux de polarisation circulaireV est une inconnue
supplémentaire. Comme le nombre d'inconnues reste supérieur au nombre d'équations, il faut faire des hypothèses
supplémentaires sur les paramètres d'antennes. Le diagramme d'antenne d'un dipôle varie en sin2ah où ah est la
distance angulaire entre la direction de l'antenne et la direction de la source. Ainsi, 2 cas de �gure se présentent :

– ah � 0� : Le diagramme d'antenne varie en� ah
2et est donc très sensible enah. Si la position de la source

est bien connue, on peut déterminerah avec précision.

– ah � 90� : Le diagramme d'antenne est très peu sensible enah (variation en 1� (ah� 90)2

2 ). Le signal ne
dépend que d'un seul paramètre de l'antenneh : sa longueur effectiveh.

On combine ces 2 cas pour formuler les hypothèses suivantes :
– Pour l'étalonnage des longueurs effectives relatives de 2 antennes, on place la source perpendiculairement

au plan formé par les 2 antennes. On suppose connues les directions des 2 antennes électriques.
– Pour étalonner la direction électrique d'une antenne, on place la source dans le voisinage de la direction de

l'antenne. Dans ce cas, les autres antennes sont à peu près normales à la direction du vecteur d'onde et leurs
positions sont supposées connues.
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Les valeurs des paramètres d'antennes supposés connus peuvent être fournies par des étalonnages préalables en
laboratoire (voir paragraphe 2.1.4), ou bien de manière approchée par la position réelle des monopôles.

Méthodes d'inversion

Plusieurs méthodes d'inversion goniopolarimétrique ont déjà été proposées pour inverser le système (2.24–
2.30). L'inversion analytique proposée par Lecacheux [1978] a déjà été citée, mais elle se réfère au cas particulier
où les antennes forment un trièdre orthogonal, ce qui n'est jamais le cas dans la pratique. Ladreiter et al. [1995]
et Vogl et al. [2004] proposent chacun une inversion par moindres carrés. J'ai développé une inversion analytique
[Cecconi et Zarka, 2004]. On peut aussi envisager une modélisation complète des mesures sur tout l'espace des
paramètres mais sa mise en œuvre est très lourde.

Moindres carrés [Ladreiter et al., 1995] La méthode d'inversion proposée par Hans-Peter Ladreiter de
l'Institut de Recherche Spatiale de Graz, en Autriche, met en œuvre une technique puissante de décomposition en
valeur singulière (SVD) pour effectuer la minimisation du l'écart quadratique pondéré entre des valeurs modélisées
et les mesures (c2). L'originalité réside dans le fait que le système n'est pas linéaire mais est linéarisé. La SVD
permet de trouver à chaque itération la direction de plus grande pente et de tendre ainsi vers le minimum de
l'hypersurface duc2. L'analyse sera détaillée dans le prochain chapitre.

Cette méthode s'est montrée assez ef�cace et a pu être adaptée pour effectuer l'étalonnage des dipôles élec-
triques équivalents. Cependant, j'ai pu observer que les valeurs de �uxSobtenues par cette inversion n'était pas
correctes. Cette inversion est très sensible aux conditions initiales sur le �uxS. On peut contourner ce problème en
imposant une normalisation du type de celle proposée en peu plus bas (voir éq. 2.31). Cette normalisation permet
en outre d'éliminer le �uxSdes paramètres à ajuster.

Moindres carrés [Vogl et al., 2004] Dieter Vogl a développé une autre méthode d'inversion basée sur la
méthode de Powell. Elle a été mise en œuvre en tenant compte des problèmes de normalisation cités ci-dessus.
L'algorithme développé permet aussi de prendre en compte plusieurs mesures successives ensemble pour af�ner le
résultat. Il reste cependant moins rapide que le premier algorithme.

Inversion analytique [Cecconi et Zarka, 2004] À côté de ces méthodes itératives, j'ai développé une
inversion analytique du système 2.24–2.30. Cette inversion permet de retrouver les paramètres de l'onde à chaque
mesure et de manière univoque, contrairement aux algorithmes de moindres carrés dont les résultats dépendent des
conditions initiales s'il existe des minima secondaires dans l'hypersurface duc2.

Modélisation En�n, on peut imaginer un algorithme de “forward-modeling”. Le principe en est simple : on
établit une grille explorant tout l'espace des paramètres libres. On modélise les mesures que l'on obtiendrait en
chaque point de la grille en utilisant les expressions 2.24 à 2.30. À l'aide d'une mesure de distance adaptée, on
cherche ensuite la position du point le plus proche des mesures et cela nous donne une approximation des valeurs
des paramètres de l'onde détectée. Une telle méthode permet a priori d'avoir une précision limitée uniquement par
les erreurs de mesures. Mais sa mise en œuvre est dif�cile du fait du grand nombre de paramètres libres.

Le �ux Sest éliminé de la modélisation par une normalisation. Cette simpli�cation a l'avantage de supprimer
une inconnue dont le support n'est pas borné (i.e. le �ux peut prendre des valeurs arbitrairement grandes ou petites).
La normalisation est effectuée en divisant par la somme des 3 autocorrélations mesurées :

Ames= A11+ A22+ A33 (2.31)

Cette somme n'est jamais nulle lorsqu'un signal est détecté. Le �uxSest calculé en dernière étape, en divisant la
normalisationAmespar la somme des 3 autocorrélations modélisées pourS= 1.
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Les 5 paramètres restants(Q;U;V;q;f ) ont un support borné.Q, U etV varient dans l'intervalle[� 1;1], q dans
[0� ;180� ] et f dans[0� ;360� ] 1. Prendre 20 points sur le support de chaque paramètre revient à construire une grille
de 64 millions de points avec une précision de 10% sur la polarisation et 9� sur la postion de la source. Si l'on
veut atteindre la précision de 2� sur la position de la source qui est celle attendue pour la méthode analytique
présentée dans le prochain chapitre, il faudra alors une grille de près de 1;3:109 points, à multiplier par le nombre
de tableaux de cette taille nécessaire au calcul (� 15) ! Cette solution nécessiterait de l'ordre 150Go de mémoire
vive ce qui n'est pas envisageable aujourd'hui, d'autant plus qu'une méthode analytique quasiment aussi rapide a
été développée.

Les 3 premières inversions seront présentées en détail au cours du prochain chapitre. La dernière n'a été mise en
œuvre que de manière partielle car les conditions permettant d'atteindre une précision raisonnable sont irréalistes.

2.3 Mesures de �ux absolus

Comme on l'a vu précédemment, les mesures de �ux nécessitent un étalonnage absolu des longueurs effectives
des antennes électriques. Cet étalonnage absolu est impossible à réaliser avec les équations de la goniopolarimétrie.
Les mesures rhéométriques ne sont pas non plus �ables en ce qui concerne les longueurs d'antennes. L'étalonnage
des longueurs effectives est possible en utilisant le rayonnement radio galactique comme source étalon si le récep-
teur est assez sensible pour le détecter.

Rayonnement Radio Galactique

Un moyen ef�cace d'étalonner les longueurs d'antennes est l'utilisation du rayonnement radio galactique, si le
récepteur est assez sensible. Le rayonnement galactique est un rayonnement synchrotron et free–free émis par les
électrons relativistes se déplaçant dans le champ magnétique de la Galaxie. Une étude de Dulk et al. [2001] donne
un modèle analytique empirique de l'intensité de ce rayonnement. L'intensité du rayonnement Galactique dans la
direction des pôles galactiques (enWm� 2Hz� 1sr� 1) est décrite par l'équation :

In = Ign� 0:521� exp[� t (n)]
t (n)

+ Iegn� 0:80exp[� t (n)]; (2.32)

où n est la fréquence enMHz, le premier terme est la contribution galactique et le second, la contribution extra-
galactique, ett (n) est l'opacité dans la direction des pôles Galactiques. Les valeurs numériques des paramètres
sont :

Ig = 2:4810� 20; Ieg = 1:0610� 20; t (n) = 5:0n� 2:1; (2.33)

les unités de ces paramètres sont �xées par homogénéité.
Le fond de rayonnement galactique ne varie pas temporellement. L'intensité du rayonnement galactique est

en gros homogène dans toutes les directions sauf dans le plan galactique, où elle peut augmenter d'un facteur 5 à
10. Ces intensi�cations sont cependant concentrées dans des régions beaucoup plus petites que l'angle solide de
réception d'une antenne à faible gain (comme un dipôle qui possède un angle solide de réception de 8p=3sr). Si
on utilise de telles antennes, les mesures effectuées auront alors une précision de l'ordre d'un facteur 2 dans toutes
les directions. Le spectre radio modélisé par Dulk et al. [2001] et Manning et Dulk [2001] (donné par la formule
2.32) est représenté à la �gure 2.4. Le fond de rayonnement galactique pourra donc être utilisé dans la gamme
200kHz� 16MHz. À plus basse fréquence, il faudra trouver une autre méthode d'étalonnage.

1. Notons que l'on peut diviser par deux l'intervalle d'étude def en tenant compte de la remarque (3) page 23.
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FIG. 2.4 – Modèle du spectre radio galactique basse fréquence issu de [Dulk et al., 2001] (trait plein) et de
[Manning et Dulk, 2001] (losanges). Cette combinaison est le spectre de référence utilisé pour l'étalonnage en
�ux du récepteur RPWS/HFR.
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CHAPITRE 3

RPWS/HFR sur Cassini

La mission Cassini–Huygens a été lancée le 15 octobre 1997. C'est une mission couplée NASA–ESA destinée
à l'exploration de Saturne et de son environnement. Elle entrera en orbite autour de Saturne le 1er juillet 2004. La
sonde Cassini–Huygens est atypique à de nombreux points de vues. Elle est la plus grosse sonde jamais envoyée
dans l'espace (6 tonnes dont la moitié de carburant, 4 mètres de diamètre, 12 mètres de long). Elle emporte avec elle
18 expériences destinées à étudier Saturne, ses anneaux, sa magnétosphère, ses satellites et plus particulièrement
Titan. La contribution de l'ESA est concentrée dans le module Huygens qui porte 6 des 18 expériences et qui est
consacré à l'étude du satellite Titan. Ce module sera largué le 25 décembre 2004 pour plonger dans l'atmosphère
de Titan le 14 janvier 2005.

Le voyage de la Terre à Saturne aura duré un peu moins de 7 ans. Il aurait été impossible d'envoyer un engin de
la masse de Cassini directement de la Terre à Saturne en si peu de temps. Aucune fusée n'aurait été assez puissante
pour lui donner l'impulsion suf�sante. La route de Cassini–Huygens a donc été jalonnée de rencontres planétaires
qui ont été utilisées pour accélérer la sonde par effet de fronde gravitationnelle1. Cassini–Huygens a survolé Vénus
deux fois (les 26 avril 1998 et 24 juin 1999), la Terre (le 18 août 1999) et en�n Jupiter (le 30 décembre 2000).
Ces survols furent autant d'occasions de tester les instruments avant l'arrivée à Saturne. Plus particulièrement, le
survol de Jupiter a permis pour la première fois des observations simultanées dans l'environnement jovien depuis
deux sondes spatiales : Cassini–Huygens et Galileo.

L'instrument qui nous intéresse est le récepteur haute fréquence (HFR) de l'expérience RPWS (Radio and
Plasma Wave Science) nommé par la suite RPWS/HFR. L'expérience RPWS est composée d'une série d'antennes
et de senseurs qui peuvent être reliés à différents récepteurs. On dénombre ainsi 3 antennes électriques de 10m
(dont 2 peuvent être couplées en un dipôle), un détecteur de champ magnétique triaxial et une sonde de Langmuir.
Ils sont tous associés à des préampli�cateurs spéci�ques permettant d'ajuster les niveaux de sorties des senseurs
aux niveaux d'entrées des récepteurs. Les mesures sont enregistrées à l'aide de 5 récepteurs :
HFR Un récepteur haute fréquence couvrant la gamme 3:5kHz� 16:125MHzconnecté aux antennes électriques.
WBR Un récepteur de forme d'onde (10kHzou 80kHzde bande passante) permettant l'acquisition à de la forme

d'onde en utilisant les senseurs électriques ou magnétiques.
MFR Un récepteur moyenne fréquence couvrant la gamme 25Hz� 12:6kHz associé à 1 senseur parmi 4 (2

magnétiques et 2 électriques).

1. http://culturesciencesphysique.ens-lyon.fr/FAQ/QRFrondeGrav
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FIG. 3.1 –La sonde Cassini–Huygens avant le lancement. On peut distinguer, en haut, l'antenne de télémesure en
blanc, et la sonde Huygens qui masque une grande partie du corps de la sonde.
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WFR Un récepteur basse fréquence de forme d'onde couvrant la gamme 0:1Hz� 2:5kHzmesurant simultané-
ment trois axes magnétiques et deux axes électriques.

LP Le récepteur associé à la sonde de Langmuir.
Les mesures issues de ces 5 récepteurs sont transmises au DPU (Digital Processing Unit). Le DPU se charge de

la partie numérique du traitement des données, sauf pour HFR qui intègre son propre DSP (processeur de traitement
du signal). Le DPU prend aussi en charge l'interface avec les modules de télémesure de la sonde.

3.1 RPWS/HFR : présentation détaillée

Le récepteur RPWS/HFR est un récepteur radio sophistiqué permettant l'acquisition de données spectro-
temporelles dans la gamme 3:5kHz� 16:125MHz. Ce récepteur a été conçu puis construit au pôle plasma du
DESPA (Département de Recherches Spatiales), aujourd'hui LESIA (Laboratoire d'Études Spatiales et d'Instru-
mentation en Astrophysique), à l'Observatoire de Paris–Meudon. Il a hérité des techniques déjà développées dans
ce laboratoire pour les récepteurs radio URAP et Waves embarqués respectivement sur les sondes Ulysses et Wind.
La présentation du récepteur qui va suivre est axée sur ce qui nous concerne plus particulièrement : ses capacités
de mesures goniopolarimétriques.

3.1.1 Un récepteur programmable

Le récepteur HFR est constitué de 2 récepteurs analogiques débouchant sur une partie numérique qui traite le
signal en temps réel. Chacun des récepteurs est connecté à une entrée sélectionnée parmi les 3 antennes électriques
de l'expérience RPWS. Ces 3 antennes sont nommées2 + X, � X et Z (voir �gure 3.2). + X et � X peuvent être
utilisées simultanément en formant un dipôle que l'on noteraD. Les deux entréesEX et EZ peuvent donc être
connectées aux antennes suivantes :

– entréeEX : antenne+ X, � X, D ou aucune.
– entréeEZ : antenneZ ou aucune.
Chaque récepteur contient 5 bandes d'analyses nomméesA, B et C, H1 et H2 couvrant toute la gamme

3:5kHz� 16:125MHz. La bandeA couvre la gamme 3:5 � 16kHz, la bandeB 16� 71kHz et la bandeC 71�
319kHz. Chacune de ces bandes peut être analysée selon 8, 16 ou 32 canaux espacés de manière logarithmique.
Les bandesH1 et H2 sont constituées d'une bande de largeur spectrale 25kHzdont la fréquence centrale est ajus-
table à l'aide d'un oscillateur. Pour la bandeH1, la fréquence centrale peut varier de� 100kHzà 4125kHzpar pas
den� 25kHz (n � 1). Pour la bandeH2, la fréquence centrale peut varier de� 125kHzà 16125kHzpar pas de
n� 50kHz(n � 1). La bandeH2 n'est donc couverte que de manière discontinue. L'analyse des mesuresH1 etH2
peut être faite sur 1, 2, 4, ou 8 canaux espacés linéairement dans la bande de 25kHz. Notons que les bandesH1 et
H2 sont toujours programmées de manière à ce que leurs gammes de fréquences ne se recouvrent pas.

En ce qui concerne la résolution temporelle, les bandesA, B et C peuvent avoir des temps d'intégration de
125, 250, 500 ou 1000ms, la bandeH1, des temps d'intégration de 20, 40, 80 ou 160mset la bandeH2, des temps
d'intégration de 10, 20, 40 ou 80ms. Notons bien que ces temps d'intégration ne sont pas les temps d'acquisition
mais la somme du temps d'acquisition (où le signal est effectivement enregistré) et du temps d'analyse (qui dépend
des opérations effectuées pendant un analyse). Le temps réel d'acquisition représente 22%, 9%, 2.6% et 19% du
temps d'intégration respectivement pour les bandesA, B, C etH1/H2. Le temps d'intégration peut être vu comme
l'intervalle entre le début d'une mesure et le début de la suivante.

En�n, plusieurs types de mesures sont possibles. HFR contient un DSP (processeur de traitement du signal)
qui peut calculer à chaque mesure les autocorrélations des 2 entrées (< EXE�

X > et< EZE�
Z > ) et l'intercorrélation

complexe des 2 entrées (Re[< EXE�
Z > ] et I m[< EXE�

Z > ]). La série de mesure instantanée constituée de ces 4
valeurs est appelée “mesure 2–antennes”.

2. On trouve aussi la nomenclatureu, v, w (au lieu de+ X, � X, Z) [Gurnett et al., 2004] mais elle ne rend pas compte de la géométrie des
antennes et alourdit les notations dans certains cas. J'ai donc conservé la notation originale.
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FIG. 3.2 –La sonde Cassini et les antennes électriques de l'expérience RPWS. Les 3 antennes électriques (+ X,
� X et Z) sont nommées en référence à la nomenclature des axes du repère de la sonde. Chaque monopôle mesure
10m de long. L'antenne Z est dans le plan (y;z), incliné de37� par rapport àz vers l'axey. Les antennes+ X et
� X sont symétriques par rapport au plan (y;z) et sont séparées de120� . Le plan formé par les antennes+ X et
� X fait un angle de70� avec l'antenne Z. Les deux monopôles+ X et � X peuvent être électriquement associés
pour obtenir un dipôle noté D.
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FIG. 3.3 –Schéma de principe de la boucle de CAG et du DSP du récepteur RPWS/HFR. Sur chacune des deux
voies analogiques EX et EZ, une boucle de CAG ajuste le niveau du signal en entrée des ADC. La partie numérique,
programmée dans le DSP, effectue l'intégration en auto- ou intercorrélations puis la compression–log des mesures.
En amont des entrées EX et EZ se trouvent les antennes et leurs pré-amplis. Les �ltres passe–bande permettent de
sélectionner la bande d'analyse. En sortie, le DSP envoie au DPU 6 mots de 8 bits à chaque mesure 2–antennes
(agcX, agcZ , autoX , AutoZ , crossR et crossI ) ainsi que 2 bits de signes (signes de Cr

XZ et Ci
XZ) qui n'ont

pas été représentés sur le schéma.

3.1.2 Dynamique et sensibité

L'étage analogique du récepteur (qui effectue le �ltrage en fréquence) contient une boucle d'asservissement qui
permet d'ajuster automatiquement le gain du récepteur de façon à fournir un signal de niveau constant sur la rampe
d'échantillonnage analogique–numérique (ADC, Analog to Digital Converter) qui se trouve en entrée de la partie
numérique du récepteur (voir �gure 3.3). Cet ajustement automatique est appelé CAG (Contrôle Automatique de
Gain). Ainsi, la qualité de la numérisation dépendra peu du niveau du signal. Le temps caractéristique d'ajustement
du gain du CAG est de l'ordre de 1ms. Ces signaux numérisés (sur 32 bits) sont �ltrés puis intégrés en auto- et/ou en
intercorrélations dans le DSP. Ces dernières mesures sont ensuite compressées sur 8 bits selon un codage pseudo-
logarithmique (appelé “compression–log” par la suite). Le système CAG/compression–log permet d'atteindre une
dynamique d'environ 90dB.

La sensibilité du récepteur HFR est conforme aux spéci�cations initiales : le bruit du récepteur est de l'ordre de
7nV:Hz� 1=2. Pour comparaison, le récepteur radio BF des satellites Cluster ont une sensibilité de 100nV:Hz� 1=2 et
celui du satellite Wind, 10nV:Hz� 1=2. Cette grande sensibilité nous permet d'envisager la mesure du rayonnement
radio galactique pour des fréquences supérieures à� 200kHz.

3.1.3 Le mode GP

Comme on vient de le voir, le récepteur est complètement programmable. Pratiquement toutes les combinaisons
des paramètres décrits plus haut sont possibles. Il revient donc aux opérateurs scienti�ques du projet de dé�nir les
modes opératoires en fonction des différentes observations. Un mode opératoire est une con�guration de balayage
en fréquence (bandes actives, nombre de canaux par bande, etc), de résolution temporelle (temps d'intégration),
d'antennes sélectionnées en entrées et de type de corrélations effectuées par le DSP.

Comme on l'a vu au chapitre précédent, l'analyse goniopolarimétrique nécessite les autocorrélations aux
bornes des 3 antennes et deux intercorrélations complexes. Une mesure instantanée de HFR ne peut produire que
4 mesures au maximum (2 autocorrélations et 1 intercorrélation complexe). Un mode opératoire a été dé�ni pour
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obtenir des données goniopolarimétrique en effectuant successivement les 4 mesures sur deux couples d'antennes
différents. C'est ce qu'on appelle le mode3 “GP” (pour Goniopolarimétrie).

Ce mode consiste donc à enregistrer les autocorrélations sur+ X et Z et l'intercorrélation correspondante au
cours d'un première mesure et les autocorrélations sur� X etZ et l'intercorrélation correspondante au cours d'une
seconde mesure effectuée immédiatement après. Le récepteur RPWS/HFR étant capable de changer instantanément
de mode opératoire aussi souvent qu'à chaque mesure, cet échange d'antenne sur l'entréeEX à chaque mesure ne
pose techniquement aucun problème. On obtient alors 8 mesures. L'autocorrélation sur l'antenneZ est mesurée 2
fois. On a donc bien les 7 mesures nécessaire à l'inversion goniopolarimétrique. La série de 8 mesures du mode
GP est appelée “mesure 3–antennes”.

Les deux mesures 2–antennes successives sont séparées d'un laps de temps qui dépend de la résolution tem-
porelle choisie pour le mode. Ce décalage temporel peut varier de 125msà 1s dans les bandesA, B et C, et de
20 à 160msdans la bandesH1 (la bandeH2 n'est en pratique pas utilisée en mode GP puisque les fréquences
correspondantes ne respectent pas l'hypothèse de dipôle court nécessaire à la goniopolarimétrie). Une mesure 3–
antennes se fait donc en moins de 300msdans la bandeH1 à comparer aux 12 secondes nécessaires à l'analyse
goniopolarimétrique dans le cas d'Ulysses. En�n, puisque l'acquisition d'un spectre nécessite le balayage de toute
la gamme de fréquence de RPWS/HFR, 2 mesures 3–antennes à la même fréquence sont espacées d'1 à 2 minutes.

3.2 Goniopolarimétrie sur RPWS/HFR

Cette partie présente les inversions goniopolarimétriques analytiques que j'ai développées au cours de ma thèse
et qui sont consignées dans l'article de Cecconi et Zarka [2004] (reproduit en annexe B). On étudiera ensuite les
différentes sources d'erreurs et leurs contributions à l'erreur �nale. En�n, on passera en revue les autres méthodes
d'inversion goniopolarimétrique applicables à RPWS/HFR.

Comme on l'a vu au chapitre précédent, les équations de base de la goniopolarimétrie sont les équations 2.24
à 2.30. Ces équations décrivent comment on peut relier les mesures aux observables d'une onde plane, dans le
cadre de l'hypothèse de dipôles courts. Rappelons ces equations en appliquant la nomenclature de l'expérience
RPWS/HFR. Les trois antennesh1, h2, h3 sont respectivement les antenneshZ, h+ X, h� X de l'expérience RPWS.
Les mesuresA11, A22, A33, Cr

12, Ci
12, Cr

13 et Ci
13 deviennentAZZ, A+ XX, A� XX, Cr

+ XZ, Ci
+ XZ, Cr

� XZ et Ci
� XZ. Les

indices des paramètres d'antennes sont aussi modi�és en conséquence. Le système d'équations à résoudre est
donc :

AZZ =
Sh2

Z

2

h
(1+ Q)W2

Z � 2UWZY Z + ( 1� Q)Y 2
Z

i
(3.1)

A+ XX =
Sh2

+ X

2

h
(1+ Q)W2

+ X � 2UW+ XY + X + ( 1� Q)Y 2
+ X

i
(3.2)

A� XX =
Sh2

� X

2

h
(1+ Q)W2

� X � 2UW� XY � X + ( 1� Q)Y 2
X

i
(3.3)

Cr
+ XZ =

ShZh+ X

2

h
(1+ Q)WZW+ X � U(WZY + X + W+ XY Z) + ( 1� Q)Y ZY + X

i
(3.4)

Ci
+ XZ =

SVhZh+ X

2
(� WZY + X + W+ XY Z) (3.5)

Cr
� XZ =

ShZh� X

2

h
(1+ Q)WZW� X � U(WZY � X + W� XY Z) + ( 1� Q)Y ZY � X

i
(3.6)

Ci
� XZ =

SVhZh� X

2
(� WZY � X + W� XY Z) (3.7)

3. dans la littérature, on trouvera la notationmode “DF”, pour Direction–Finding, équivalent de “goniopolarimétrie” en anglais.
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FIG. 3.4 –Le repère des antennes. L'axeẑ est selon la direction de l'antenne Z.x̂ et ŷ sont choisis tels que les
antennes+ X et � X aient des azimuts supplémentaires. En général, les antennes+ X et � X n'ont pas les mêmes
colatitudes.

avec :

Wn = cosqnsinq� sinqncosqcos(f � f n) (3.8a)

Y n = � sinqnsin(f � f n) (3.8b)

où qn et f n sont la colatitude et l'azimut de l'antennen, etq et f , la colatitude et l'azimut de la direction d'arrivée
de l'onde. Ces expressions sont valables dans tous les repères que l'on utilisera par la suite.

3.2.1 Inversions Goniopolarimétriques Analytiques

Nous allons étudier quelques inversions goniopolarimétriques analytiques. Elles supposent toutes que les 9
paramètres d'antennes (donnant leurs longueurs effectives et leurs directions électriques équivalentes) sont connus.
Je développerai dans un premier temps le cas général, sans hypothèse sur la polarisation et la direction d'arrivée.
Cette inversion est possible siV 6= 0 sauf pour quelques con�gurations géométriques très particulières. Ensuite,
viendra un cas particulier concernant les ondes sans polarisation linéaire (i.e. polarisées purement circulairement).
Cette inversion comprend le cas de l'onde non polarisée. Aucune inversion analytique n'a pu être trouvée pour
résoudre le cas où l'onde est polarisée purement linéairement. En�n, nous verrons quelques inversions partielles
nécessitant des hypothèses sur certains paramètres de l'onde.

Cas général

Les expressions analytiques des 7 mesures 3.1 à 3.7 peuvent être simpli�ées en se plaçant dans un repère
adéquat. On dé�nit donc le “repère des antennes” tel que l'antenneZ soit alignée avec l'axêz et que les 2 antennes
� X aient des azimuts supplémentaires (f � X = p� f + X). Le plan(ŷ;ẑ) est bissecteur des plans(Z;+ X) et (Z; � X)
comme le montre la �gure 3.4. On peut toujours se ramener dans un tel repère. Notons bien que les colatitudes
des antennes� X ne sont pas égales dans le cas général. Les coordonnées cartésiennes des antennes dans ce repère
sont :

hZ =

�
�
�
�
�
�

hZ
0
0

h+ X =

�
�
�
�
�
�

h+ X sinq+ X cosf + X
h+ X sinq+ X sinf + X
h+ X cosq+ X

h� X =

�
�
�
�
�
�

� h� X sinq� X cosf + X
h� X sinq� X sinf + X
h� X cosq� X

(3.9)

Dans ce repère, les mesures s'expriment plus simplement en fonction des observables (voir annexe H. Les parties
imaginaires des intercorrélations nous donnent l'azimut de la sourcef dans le repère des antennes :

tanf =
h+ X sinq+ XCi

� XZ � h� X sinq� XCi
+ XZ

h+ X sinq+ XCi
� XZ + h� X sinq� XCi

+ XZ
tanf + X (3.10)
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FIG. 3.5 – Le repère de l'onde. (Xw;Yw;Zw) dé�nit le repère de l'onde.Zw est colinéaire au vecteur d'onde
k. Yw est dans le plan contenantk et un axe de l'objet observé approprié à l'étude goniopolarimétrique, par
exemple l'axe de rotation où l'axe magnétique de la planète observée. La source se trouve dans la direction (q;f ).
(x̂SC;ŷSC;ẑSC) est le repère de la sonde. Une antennehn est représentée avec sa colatitudeqn et son azimutf n.

On obtient ensuite sa colatitudeq :

tanq =
AZZh+ h� sinq+ X sinq� X sin(2f + X)

(h+ AZZcosq+ X � hZCr
+ XZ)h� sinq� X sin(f + f + X)

+( h� AZZcosq� X � hZCr
� XZ)h+ sinq+ X sin(f � f + X)

(3.11)

La fonction tangente étant dé�nie àp près, on doit disposer d'une hypothèse sur la valeur def . Ce n'est pas néces-
saire pour la colatitude qui est déjà dé�nie sur[0;p]. Une fois ces angles déterminés dans le repère des antennes,
il faudra les ramener dans le repère de la sonde ou tout autre repère plus général. J'ai utilisé le formalisme des
quaternions pour tous les changements de repères par rotation (voir annexe I). Ce formalisme présente l'avantage
d'être simple à mettre en œuvre et permet de minimiser des sources d'erreurs de programmations.

Une première remarque avant de continuer plus avant : le premier paramètre calculé est l'azimutf de la position
de la source. Les mesures utilisées pour ce calcul sont les parties imaginaires des intercorrélations. Or ces grandeurs
comportent toutes le taux de polarisation circulaireV en facteur. Si ce taux de polarisation est nul, ces deux mesures
seront aussi nulles. On ne pourra alors pas calculer l'azimut de la position de la source. L'inversion sans polarisation
linéaire, que l'on abordera un peu plus loin, prend en compte ce cas.

Tous les paramètres de l'onde peuvent être calculés dans le repère des antennes, mais comme les paramètres
de StokesU et Q dépendent de l'orientation du repère (voir Kraus [1966]; Hamaker et Bregman [1996]; Carozzi
et al. [2000] et Annexe G), les calculs sont menés dans un nouveau repère appelé le repère de l'onde. Ce repère
est dé�ni comme suit :Zw est colinéaire au vecteur d'ondek; on choisit ensuite le vecteurYw perpendiculaire à
k et dans le plan contenantk et un axe de l'objet observé approprié à notre étude (par exemple, l'axe de rotation
de la planète observée avec une orientation Sud–Nord); l'axeXw complète en une base orthonormée directe. La
géométrie de ce repère est représentée dans le �gure 3.5.

Revenons aux expressions 3.1 à 3.7. Lorsque la position angulaire de la source (q;f ) est connue — ce qui fait
que les termesWn etY n sont connus — le système devient un système linéaire enS, SQ, SU etSV. On peut même
retrouver les 4 paramètres de Stokes à partir d'une mesure 2–antennes. Il y a deux mesures 2–antennes par mesure
3–antennes. La série de mesures 2–antennes est constituée des 4 mesuresAZZ, A� XX, Cr

� XZ et Ci
� XZ suivant que

la paire d'antennes utilisée est(Z; + X) ou (Z; � X). On va calculer les paramètres de Stokes pour chacune des 2
mesures 2–antennes. On différencie les inconnues en leur adjoignant un indice correspondant au couple d'antenne



3.2. GONIOPOLARIMÉTRIE SUR RPWS/HFR 39

utilisé :S� , Q� , U� , V� . Le système d'équation s'écrit alors sous la forme :
2

6
6
4

AZZ
(hZ=h� X)2 A� XX
(hZ=h� X) Cr

� XZ
(hZ=h� X) Ci

� XZ

3

7
7
5 = M

S� h2
Z

2

2

6
6
4

1
Q�
U�
V�

3

7
7
5 ; (3.12)

avec

M =

2

6
6
4

W2
Z + Y 2

Z W2
Z � Y 2

Z 2WZY Z 0
W2

� X + Y 2
� X W2

� X � Y 2
� X 2W� XY � X 0

WZW� X + Y ZY � X WZW� X � Y ZY � X W� XY Z + WZY � X 0
0 0 0 � W� XY Z + WZY � X

3

7
7
5 (3.13)

Ce système linéaire est inversible si la matriceM n'est pas singulière. Ce qui revient à dire que le déterminant de
M n'est pas nul :

det(M ) = � 2(W� XY Z � WZY � X)4 6= 0 (3.14)

Dans ce cas, on obtient les paramètres de Stokes :

S� h2
Z

2

2

6
6
4

1
Q�
U�
V�

3

7
7
5 = M � 1 �

2

6
6
4

AZZ
(hZ=h� X)2 A� XX
(hZ=h� X) Cr

� XZ
(hZ=h� X) Ci

� XZ

3

7
7
5 : (3.15)

avec

M � 1 =
1

W� XY Z � WZY � X

2

6
6
6
6
4

W2
� X+ Y 2

� X
2(W� XY Z� WZY � X)

W2
Z+ Y 2

Z
2(W� XY Z� WZY � X) � W� XWZ+ Y � XY Z

W� XY Z� WZY � X
0

�
W2

� X � Y 2
� X

2(W� XY Z� WZY � X) � W2
Z� Y 2

Z
2(W� XY Z� WZY � X)

W� XWZ� Y � XY Z
W� XY Z� WZY � X

0

� W� XY � X
W� XY Z� WZY � X

� WZY Z
W� XY Z� WZY � X

W� XY Z+ WZY � X
W� XY Z� WZY � X

0
0 0 0 � 1

3

7
7
7
7
5

(3.16)

Cette inversion algébrique peut être formulée plus explicitement. Par exemple, les paramètresS et V seront
exprimés dans le repère des antennes puisqu'ils ne dépendent pas de l'orientation du repère. Les paramètresU et
Q, eux seront calculés dans le repère de l'onde. On exprime ainsiS� etV� dans le repère des antennes (oùY Z = 0) :

S� =
A� XXh2

ZW2
Z � 2Cr

� XZh� XW� XhZWZ + AZZh2
� X(W2

� X + Y 2
� X)

2h2
ZW2

Zh2
� XY 2

� X
(3.17)

V� =
Ci

� XZ

S� hZWZh� XY � X
(3.18)

etQ� andU� dans un repère quelconque (qui sera celui de l'onde dans la pratique):

U� =
AZZh2

� X(W2
� X � Y 2

� X) � A� XXh2
Z(W2

Z � Y 2
Z)

2S� h2
� Xh2

Z(W� XWZ + Y � XY Z)(Y ZW� X � Y � XWZ)

�
Y ZW� X + Y � XWZ

W� XWZ + Y � XY Z
(3.19)

Q� =
A� XXh2

ZWZY Z � AZZh2
� XW� XY � X

S� h2
� Xh2

Z(W� XWZ + Y � XY Z)(Y ZW� X � Y � XWZ)

�
W� XWZ � Y � XY Z

W� XWZ + Y � XY Z
(3.20)

Les paramètres de Stokes peuvent être reliés à des paramètres plus intuitifs comme l'angle et le degré de
polarisation linéaire (voir Annexe G).
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Cas d'une onde sans polarisation linéaire

On l'a vu au paragraphe précédent, le cas général ne permet pas de retrouver l'azimutf de la source si les
parties imaginaires des intercorrélationsCi

+ XZ etCi
� XZ sont toutes deux nulles au même instant. Cela arrive quand

la polarisation circulaire de l'onde est nulle (V = 0) ou bien quand la colatitudeq de la source est nulle ou égale
à p dans le repère des antennes (la source est dans la direction de l'antenne ou bien dans la direction opposée). Le
casq = 0 oup est simple : l'azimut n'est pas dé�ni dans ces conditions et le reste de l'inversion donne les bons
résultats. En revanche dans le cas deV = 0, on ne peut pas utiliser le cas général. Le cas d'une émission sans
polarisation linéaire est intéressant, puisque de nombreuses émissions ont cette propriété. Les signatures d'éclairs
d'orages par exemple, ou bien les sursauts solaires de type II ou III (voir l'Introduction) sont non polarisés et donc
n'ont pas a fortiori de polarisation linéaire. Les émissions aurorales planétaires sont en général polarisées purement
circulairement. Le cas étudié ici prend en compte le cas où l'onde n'a pas de polarisation linéaire. On ne fait pas
d'hypothèse sur la polarisation circulaire qui est obtenue en �n de parcours (elle peut être nulle).

On se place dans le repère des antennes. On y dé�nit les quantitésB+ etB� :

B+ X = A+ XX �
(Cr

+ XZ)2

AZZ
= Sh2

+ sin2qX+ sin2(f � f + X) (3.21)

B� X = A� XX �
(Cr

� XZ)2

AZZ
= Sh2

� sin2qX� sin2(f + f + X): (3.22)

On les normalise :

B̃+ X =
B+ X

h2
+ X sin2q+ X

; B̃� X =
B� X

h2
� X sin2q� X

(3.23)

En combinant ces deux expressions on obtient :

B̃+ X + B̃� X = S(1� cos2f cos2f + X) (3.24)

B̃+ X � B̃� X = S(� sin2f sin2f + X) (3.25)

Ceci mène à l'équation suivante :

cos2f cos2f + X �
B̃+ X + B̃� X

B̃+ X � B̃� X
sin2f sin2f + X = 1 (3.26)

qui est résolue en introduisantQ dé�ni tel que :

tan2Q =
B̃+ X + B̃� X

B̃+ X � B̃� X
tan2f + X (3.27)

Cela implique la relation suivante :

cos
�
2(f + Q)

�
=

cos2Q
cos2f + X

(3.28)

et on obtient �nalement l'azimutf de la position de la source :

f =
1
2

arccos
�

cos2Q
cos2f + X

�
� Q (3.29)

Le �ux Sest calculé à partir def , B̃+ X et B̃� X :

S= B̃+ X + B̃� X �
B̃+ X � B̃� X

tan2f tan2f + X
(3.30)



3.2. GONIOPOLARIMÉTRIE SUR RPWS/HFR 41

la colatitudeq à partirSetAZZ :

q = arcsin

" �
AZZ

Sh2
Z

� 1=2
#

: (3.31)

et en�n, on trouve la polarisationV� :

V� =
� Ci

� XZp
B� XAZZ

(3.32)

Les résultats sur la position de la sourcef etq doivent être confrontés à des hypothèses tirées des éphémérides
de position de la source pour supprimer les indéterminations angulaires.

Inversions goniopolarimétriques partielles

Les deux inversions présentées dans ce paragraphe ne sont pas à proprement parler des analyses goniopola-
rimétriques au sens strict du terme. Elles ne peuvent aboutir qu'à une information partielle sur les paramètres de
l'onde. Les paramètres qui ne sont pas calculés doivent être supposés connus à l'aide d'hypothèses adéquates. Les
inversions proposées sont applicables à des mesures 2–antennes. Les indices+ X ou � X sont alors remplacés par
un indice génériqueX représentant l'ensemble possible des con�gurationsf + X; � X;Dg

Ces inversions partielles sont utiles dans deux cas particuliers : tout d'abord, lorsque le récepteur RPWS/HFR
n'est pas en mode GP et que l'on enregistre les autocorrélations et l'intercorrélation sans changer d'antennes entre
chaque mesure (c'est le cas en mode “dipôle”, par exemple, lorsque les antennes� X sont reliées en dipôleD);
en�n lorsque les 2 autocorrélationsAZZ successives d'une mesure 3–antennes sont signi�cativement différentes
(ce qui implique que l'émission a changé entre les 2 mesures 2–antennes).

Mode polarimètre On fait l'hypothèse que l'on connaît la position de la source. On peut alors retrouver les 4
paramètres de Stokes en utilisant la même inversion algébrique que celle du cas général, sans passer par la première
étape de détermination de la position de la source. Cette inversion peut être précise si les sources sont émises par
des régions localisées, très éloignées de la sonde et de position parfaitement connue.

Polarisation circulaire Dans le cas d'une onde à polarisation purement circulaire, les paramètres de StokesQ
etU sont nuls. Une inversion analytique est alors possible. Elle a été proposée et présentée par A. Lecacheux lors
de la réunion annuelle de l'équipe RPWS à l'Université d'Iowa en 1999. Posons :

P =
2hXhZCr

XZ

h2
XAZZ + h2

ZAXX
; Q =

h2
XAZZ � h2

ZAXX

h2
XAZZ + h2

ZAXX
et R =

2hXhZCi
XZ

h2
XAZZ + h2

ZAXX
(3.33)

que l'on normalise en :

Pc =
P � c
1� Pc

; Qc =
Q

p
1� c2

1� Pc
; Rc =

R
p

1� c2

1� Pc
(3.34)

avecc = ( hZ:hX)=hZhX. On en tire :

tan2f = �
Qc

Pc
(3.35)

cos2q =
2

1+
p

P2
c + Q2

c

� 1 (3.36)

S =
(y11+ y22)

2Z0

1+
p

P2
c + Q2

c

1+ Pcc
(3.37)

V cosq =
Rc

1+
p

P2
c + Q2

c

(3.38)
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Cette inversion donne le même ensemble de résultats que le cas sans polarisation linéaire présenté plus haut.
Lorsque le récepteur est con�guré en mode GP, la méthode à 3 antennes est plus robuste puisqu'elle combine plus
de mesures pour retrouver les paramètres de l'onde.

3.2.2 Sources d'erreurs

Les méthodes d'inversion goniopolarimétrique proposées sont analytiques. Cela facilite les études d'erreurs.
Il est possible de simuler les différentes sources d'erreurs et d'en évaluer simplement leur propagation dans le
système d'équation. Nous allons d'abord étudier les différentes sources d'erreurs puis donner les ordres de gran-
deurs des erreurs que chacune d'elle induit sur les résultats. Les sources d'erreurs dont nous allons tenir compte
sont les suivantes : les indéterminations analytiques, le bruit de numérisation, le rapport signal sur bruit, les erreurs
sur les paramètres �xés et la variabilité de l'émission. Pour chaque type d'erreur, j'ai simulé les effets sur les
résultats �naux. La simulation consiste à construire une série de mesures 3–antennes �ctive en faisant varier les
paramètres libres (les inconnues) dans toute la gamme accessible avec un pas adapté à chaque application :

– Dans le cas du rapport signal sur bruit, les mesures sont simulées, puis dégradées en ajoutant un bruit
aléatoireS=(S=N) — ce qui induit un rapport signal sur bruit deS=N— et en�n, on applique l'inversion.

– Le même schéma s'applique pour le cas de l'erreur de numérisation. Les mesures simulées sont dégradées
en appliquant un algorithme simulant le CAG et la numérisation.

– Dans le cas des erreurs sur les paramètres �xés, on a simulé les mesures puis on les a inversées en injectant
des paramètres �xés biaisés.

Chaque source d'erreur a été étudiée séparément.
Dé�nissons quelques grandeurs qui seront utiles par la suite :
– a i : la distance angulaire entre la direction de la source et l'antennehi (i 2 f + X; � X;D;Zg).
– bXZ : la distance angulaire entre la direction de la source et le plan dé�ni par les antenneshZ et hX (X 2

f + X; � X;Dg).
On exprimera l'écart entre les données simulées et les résultats de l'inversion sous la formulation compacte sui-
vante :

– dq: l'écart entre la position de la source introduit initialement dans les simulations et la position résultante.
– dS: l'écart entre le �ux introduit initialement dans la simulation et le �ux résultant.
– dL : l'écart entre le taux de polarisation linéaire introduit initialement dans la simulation et le taux résultant;

on poseL = ( U2 + Q2)1=2.
– dV : l'écart entre le taux de polarisation circulaire introduit dans la simulation et le taux résultant.
Les résultats détaillés sont donnés dans Cecconi et Zarka [2004] reproduit en Annexe B. On rapellera ici les

différents types d'erreurs et leurs mise en œuvre. Un tableau �nale récapitule les résultats utiles au dépouillement
des données RPWS.

Indéterminations Analytiques

Les premières indéterminations à prendre en compte sont les indéterminations analytiques. Les équations des
inversions goniopolarimétriques données à la section précédente ont leurs domaines de dé�nition propres. En
dehors de ceux-ci, les résultats sont indéterminés : l'inversion est alors impossible.

Cas général L'équation 3.10 est dé�nie lorsqueV 6= 0, on exclut donc le casV = 0. Une seconde indétermina-
tion intervient lorsque le déterminant det(M ) = 0. Cette condition est équivalente à

W+ XY Z � Y + XWZ = 0 (3.39)

Cette dernière relation peut s'écrire :b+ XZ = 0, ce qui correspond au plan formé par les antennes+ X et Z. Ainsi,
l'ensemble de directions dé�ni par det(M ) = 0 est le plan des deux antennes+ X et Z. Dans ce cas, la matriceM
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FIG. 3.6 –À gauche : Lieu des points oùW+ XY Z � Y + XWZ = 0. À droite : Lieu des points oùW+ XWZ + Y + XY Z =
0. Les coordonnéesq et f sont les colatitudes et azimuts dans le repère du satellite. Ces courbes correspondent
aux indéterminations numériques dans le cas général de l'inversion goniopolarimétrique analytique.

n'est pas inversible et seule la position (q;f ) de la source peut être calculée. La zone correspondante dans le plan
(q;f ) est donnée dans la �gure 3.6, graphe de gauche. Une troisième indétermination intervient lorsque

W� XWZ + Y � XY Z = 0 (3.40)

voir equations 3.19 and 3.20. Dans ce dernier cas,S et V peuvent être obtenus mais pasU ni Q. Les points
correspondants à cette indétermination sont décrits dans la �gure 3.6, graphe de droite.

Cas sans polarisation linéaire Dans cette inversion, les erreurs numériques interviennent principalement
dans la directionq = 0 ou p dans le repère des antennes (cela correspond à la direction de l'antennehZ). V� ne
peut être calculé dans le planb� XZ = 0 respectif.

Bruit de numérisation

Le bruit de numérisation est introduit dans le récepteur par la boucle de CAG. Le CAG suit le niveau du signal
pour l'adapter aux tensions d'entrées de la rampe d'échantillonnage. Ainsi la valeur instantanée des coef�cients
du CAG dépendent du signal acquis aux instants précédents. Dans notre simulation, on considère que le signal est
constant dans le temps et donc, on calcule les coef�cients idéaux du CAG pour une amplitude donnée. On utilise
les paramètres internes du CAG de HFR.

Le dispositif de CAG permet une grande dynamique (de l'ordre de 90dB). Cependant, en sortie de la partie
numérique du récepteur, les corrélations sont codées sur 8 bits selon un codage pseudo-logarithmique. Cela intro-
duit une erreur de l'ordre de� 0:2dB[V2=Hz]. La �gure 3.7 montre erreur introduite sur les mesures. Comme je
l'ai montré dans [Cecconi et Zarka, 2004], le bruit introduit par l'ensemble CAG/compression-log est équivalent
à une rapport signal sur bruit de� 17� 20dB dans le cas de Cassini (Compression 8 bits). Le récepteur STE-
REO/SWAVES comportera une boucle de CAG similaire mais codera les données sur 12 bits, réduisant ainsi le
bruit de numérisation d'un facteur 16.

Rapport signal sur bruit

Le bruit ajouté aux autocorrélations est un bruit gaussien de largeurs = Sbg=
p

Bt , où Sbg est le niveau de
puissance du fond,B et t sont les bandes passantes et temps d'intégrations de la mesure. Ces paramètres valent
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FIG. 3.7 –Simulation de l'effet du CAG sur des autocorrélations : en tiret, les autocorrélations initiales; en trait
plein, les autocorrélations reconstruites après numérisation (CAG+Compression log, 8 bits à gauche, 12 bits à
droite); en pointillé, les valeurs extrêmes hautes et basses des écarts entre les valeurs initiales et les valeurs
reconstruites. On a simulé des autocorrélations entre� 160dB et � 70dB. La �gure représente une partie de
cette simulation, entre� 131:00dB et� 130:50dB. L'écart entre la valeur initiale et la valeur reconstruite après
numérisation varie sur la gamme+ 0:17=� 0:18dB pour la numérisatio 8 bits, et sur la gamme� 0:013dB pour la
numérisation 12 bits. Les erreurs introduites sur les mesures sont alors réduites d'un facteur 13.8 (� 16= 212=28).
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Type d'inversion Sélection des données dq dS� dL� dV�

Cas Général b� XZ > 20� 1� 1:0dB 0.10 0.10
Polarisation Circulaire b� XZ > 20� etaZ < 50� 1� 1:0dB — 0.10

TAB . 3.1 –Inversions Goniopolarimétriques: ordre de grandeur des erreurs pour chaque inversion.

typiquement sontSbg = 10� 16V2=Hz, B = 25kHz et t = 16mspour une observation en bandeH1. Ces valeurs
donnent un bruits = 510� 18V2=Hz. On montre alors qu'il faut un rapport signal sur bruit supérieur à� 20dB
couplé à une sélection angulaireb� XZ > 20� pour pouvoir garantirdq< 1� , dS� < 1dB, dL� < 10% etdV� < 10%

Paramètres �xés

Les erreurs sur les paramètres �xés sont les erreurs sur l'étalonnage des dipôles électriques equivalents ou une
polarisation linéaire résiduelle dans le cas d'inversion sans polarisation linéaire.

Variabilité de l'émission

En�n, lorsque l'on effectue des mesures 3–antennes, les caractéristiques de l'émission peuvent changer entre
les deux mesures 2–antennes. Le cas le plus simple à modéliser est celui où le �ux change entre les deux mesures.
C'est la cas que nous choisi de simuler, les autres cas nécessitants plus d'hypothèses et étant moins probables dans
le cas d'émissions radio planétaires.

Récapitulation

Les résultats présentés dans ce paragraphe sont tirés de l'article [Cecconi et Zarka, 2004]. Le tableau 3.1
résume brièvement ces résultats. Dans le cas général, une sélection angulaire sur la position de la source appropriée
(b+ XZ > 20� andb� XZ > 20� ) permet de limiter les erreurs sur la position de la source� 1� , la précision de la
détermination du �ux est de l'ordre de 1dB et les taux de polarisations sont résolus à mieux que 10%. Dans le
cas de l'inversion sans polarisation linéaire, on obtient les erreurs suivantes :dS< 0:2dB et dq< 1� . La sélection
angulaire favorable est alors dé�nie par :aZ < 50� etb� XZ > 20� .

3.2.3 Discussion

Les valeurs numériques des erreurs présentées dans le tableau 3.1 ont été simulées en utilisant les paramètres
réels du récepteur HFR. On peut cependant imaginer améliorer ces résultats par un meilleur étalonnage des pa-
ramètres d'antennes, en af�nant la sélection des données, ou en modi�ant les paramètres internes du récepteur (ce
qui est réservé aux instruments futurs).

La première possibilité est d'effectuer un étalonnage précis des dipôles électriques effectifs. C'est ce que l'on
va présenter dans le prochain chapitre. Si on arrive a une précision de l'ordre de 1 à 2� sur la direction des antennes
effectives, on pourra avoir une précision de cet ordre sur les mesures goniopolarimétriques. La longueur des an-
tennes effectives est aussi très importante. Ce point d'ailleurs a demandé une attention particulière, comme on le
verra par la suite. La détermination du bruit de fond est aussi essentielle et passe par une analyse à long terme des
données. Il faut repérer les périodes “calmes”, c'est-à-dire, ne contenant que peu de signal, et calculer le fond en
prenant les précautions décrites au chapitre suivant (voir 4.2).

La sélection des données est de toute façon indispensable lors de l'analyse des résultats �naux. La première
sélection est faite sur le rapport signal sur bruit. La limite des 20dB est une limite minimale, mais elle doit être
couplée à une sélection angulaire. En effet, les erreurs dépendent fortement de la position de la source par rapport
aux directions des antennes. Il s'agira donc de bien se limiter aux con�gurations géométriques favorables décrites
dans l'article Cecconi et Zarka [2004].
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En�n, si l'on veut améliorer le bruit de numérisation, il faut numériser avec plus de précision. c'est ce qui sera
fait dans le récepteur radio STEREO/SWAVES qui codera ces données sur 12 bits au lieu de 8 bits sur Cassini.
Cela permet de gagner un facteur 16 dans la précision des mesures et de relaxer les sélections angulaires limites.
Dans le cas de STEREO, ce sera le rapport signal sur bruit qui dominera les erreurs, alors que dans RPWS/HFR,
la numérisation introduisait un bruit de l'ordre de 20dB(signal sur bruit limite pour avoir des mesures précises).

3.2.4 Autres inversions

D'autres méthodes d'inversion goniopolarimétriques ont été proposées comme on a pu le voir au chapitre
précédent (voir 2.2.4). Elles sont basées sur la minimisation d'une distance quadratique entre les données et un
modèle des mesures. Les méthodes de minimisation parc2 demandent un certain temps de calcul qui peut devenir
problématique lorsque les vallées de l'hypersurface duc2 sont trop plates. C'est effectivement ce qui se passe dans
notre cas. C'est d'ailleurs ce point qui m'a poussé à dé�nir une nouvelle méthode d'inversion plus performante.

Ajustement par moindres carrés (SVD) – [Ladreiter et al., 1995] La méthode d'inversion proposée
par Hans-Peter Ladreiter de l'Institut de Recherche Spatiale de Graz, en Autriche, met en œuvre une technique
puissante de décomposition en valeur singulière (SVD) pour effectuer la minimisation duc2. L'originalité réside
dans le fait que le système n'est pas linéaire. La méthode SVD permet de trouver à chaque itération la direction
de plus grande pente et de tendre ainsi vers le minimum. On nommeyobs

i (i 2 f 1; : : : ;7g) les 7 mesures réelles et
ymod

i les 7 mesures prédites par les équations (2.24) à (2.30). Les paramètres libres sont les paramètres de l'onde
X = ( S;Q;U;V;q;f ). Les paramètres du modèle correspondront à ceux mesurés par le récepteur pour lec2 le plus
petit :

c2 =
7

å
i= 1

Wi(yobs
i � ymod

i (X))2 (3.41)

où lesWi sont des pondérations correspondant aux erreurs faites sur la mesure desyobs
i . Rechercher le minimum du

c2 revient à chercher l'annulation de ses dérivées partielles par rapport aux composantesXj deX :

¶c2

¶Xj
= 0 (3.42)

Comme le système d'équation de départ n'est pas linéaire par rapport aux composantes deX, et que les dérivées
partielles duc2 ne le sont pas non plus, on linéarise ces dérivées partielles :

¶c2

¶Xj

�
�
�
�
X

= �
¶2c2

¶Xj¶Xk

�
�
�
�
X

:DXk (3.43)

Si on poseb j = ¶c2=¶Xj , A jk = ¶2c2=(¶Xj¶Xk), le système précédent peut s'écrire :

b j = A jkDXk (3.44)

C'est ce système linéaire que est inversé par SVD. SiDXk et leX initial sont bien choisi, la convergence est rapide.
Le DXk choisi donne un ordre de grandeur de la précision que l'on aura sur les paramètres �naux. En effet si
le minimum duc2 se trouve à moins deDXk=2 dans l'espace des paramètres, l'algorithme pensera être déjà au
minimum. Il faut donc choisir unDXk suf�samment petit, tout en gardant à l'esprit que plus il est petit, plus il
faudra d'itérations pour atteindre la solution. La valeur initiale deX est aussi importante. Elle doit être la plus
proche possible de la valeur �nale pour minimiser le nombre d'itération d'une part et pour éviter de converger vers
un minimum secondaire duc2 d'autre part.

Comme je l'ai déjà mentionné précédemment l'algorithme développé par H.-P. Ladreiter n'est pas �able pour
les mesures de �uxS. Il est très sensible à la condition initiale donnée surS. Un moyen de contourner ce problème
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est de normaliser les mesures par une combinaison de celles-ci. Cela permet d'éliminerS des équations. Cela
réduit aussi le nombre de paramètres libres à ajuster. Une normalisation par la somme des 3 autocorrélations est
la plus simple que l'on puisse imaginer. Cette quantité ne s'annule jamais puisque les autocorrélations ne peuvent
s'annuler simultanément sur deux antennes à la fois (une autocorrélation s'annule quand la source est dans l'axe
électrique de l'antenne). Les mesures ainsi normalisées décrivent un intervalle de largeur 1 : les autocorrélations
varient entre 0 et 1 et les intercorrélations entre� 0:5 et+ 0:5. Cependant, cette normalisation nécessite la réécriture
complète des dérivées secondes duc2 présentées plus haut, voir éq. (3.43).

Ajustement par moindres carrés (Powell) – [Vogl et al., 2004] Au départ, le principe est exactement le
même que pour le cas précédent. Les équations utilisées sont les mêmes. Les mesures 3–antennes sont utilisées et

normalisées par la somme quadratique des 3 autocorrélationsAn =
q

A2
ZZ + A2

+ XX + A2
� XX. Cela permet de faire

disparaître la dépendance enS. Le �ux sera calculé en dernière étape. On a donc 14 paramètres à ajuster. Cependant,
une différence importante réside dans le fait que l'on peut analyser plusieurs mesures 3–antennes en même temps.
Le système est alors surdéterminé et la précision de l'ajustement est amélioré à condition que l'émission n'ait pas
varié tout au long des mesures. L'équation 3.41 devient :

c2 =
N� 7

å
i= 1

Wi

�
yobs

i

Aobs
n

�
ymod

i (X)
Amod

n

� 2

(3.45)

où N est le nombre de mesures 3–antennes utilisées simultanément pour l'ajustement,Aobs
n et Amod

n sont respec-
tivement les sommes des 3 autocorrélations mesurées et modélisées. Les expressions des pondérationsWi font
intervenir la normalisation et le bruit du récepteur (voir Vogl et al. [2004]). Le minimum de l'expression 3.45 est
obtenu par la méthode de Powell [Press et al., 1986].

Les méthodes d'ajustement par minimisation donnent accès à un paramètre de qualité, lec2, le degré de
con�ance de l'ajustement, ou encore la matrice de covariance pour la méthode SVD. Dans le cas de l'inver-
sion analytique on a simulé les sources d'erreur et on peut en connaître exactement les valeurs dans toutes les
con�gurations.

Cependant, tout ces raf�nements ne sont utiles que si l'étalonnage des dipôles électriques et du �ux sont
effectués avec précision. C'est ce que nous allons voir dans le prochain chapitre. Nous appliquerons ensuite les
outils goniopolarimétriques aux données RPWS/HFR enregistrées lors du survol de Jupiter.
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CHAPITRE 4

Étalonnage de l'expérience RPWS/HFR

Les inversions goniopolarimétriques décrites au chapitre précédent ne peuvent être précises qu'après un étalon-
nage du récepteur RPWS/HFR. Ce chapitre décrit cette étape indispensable. Dans un premier temps, l'étalonnage
des dipôles électriques est présenté. Ce travail a été effectué en collaboration avec Dieter Vogl de l'Institut de
Recherche Spatiale de l'Université de Graz en Autriche. Cet étalonnage a été mené à l'aide de deux méthodes :
l'une, analytique, que j'ai développée, l'autre, un ajustement par moindres carrés, a été développée par D. Vogl.
Les résultats de cet étalonnage sont présenté dans l'article Vogl et al. [2004] sous presse (cet article est reproduit
en Annexe C). Il sera publié dans un numéro spécial Cassini–Jupiter du Journal of Geophysical Research. Dans
un deuxième temps, nous aborderons l'étalonnage en �ux du récepteur. Ce travail sera publié dans l'article Zarka
et al. [2004] qui paraîtra dans le même numéro spécial du JGR (il est reproduit en Annexe D).

4.1 Étalonnage des dipôles électriques

Les antennes électriques de l'expérience RPWS sont des monopôles tubulaires rigides de 10m de long. Ils
ont été déployés en vol peu après le lancement en 1997 [Gurnett et al., 2004]. Les senseurs de �n de course ont
bien fonctionné et ont con�rmé le bon déploiement des antennes. Les caractéristiques physiques de ces antennes
(directions et longueurs) sont donc connues. Comme on l'a vu au chapitre 1, ce ne sont pas les paramètres physiques
des monopôles qui entrent en jeu dans les mesures électriques, mais ceux des dipôles électriques équivalents au
système monopôles–satellite. L'étalonnage des antennes consiste à trouver les directions et les longueurs effectives
de ces dipôles équivalents.

Les antennes électriques de RPWS ont été étalonnées de plusieurs manières. Une première, présentée par
Rucker et al. [1996], consiste à étalonner un modèle réduit de la sonde et de son système d'antenne dans une
cuve contenant un �uide diélectrique et où l'on fait se propager des ondes électrostatiques. Cet étalonnage a été
mené par les équipes française (au DESPA à Meudon) et autrichienne (à Graz). Une seconde méthode de simulation
électromagnétique a été développée par Fischer et al. [2001]. En�n, une troisième, présentée dans Vogl et al. [2004],
utilise une source étalon naturelle (les émissions hectométriques joviennes) pour étalonner en vol les antennes de
l'expérience RPWS.

La rhéométrie et l'étalonnage en vol se fondent toutes deux sur les mêmes idées au départ : d'une part, lorsque
l'antenne est courte, on considère queV = h:E (équation 2.6), et d'autre part, la forme du diagramme d'antenne
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FIG. 4.1 –Schéma du dispositif expérimental mis en œuvre pour les mesures rhéométriques. Un modèle réduit de
Cassini–Huygens est immergé dans une cuve électrolytique contenant un �uide diélectrique. Un dispositif permet
de faire tourner la maquette de la sonde a�n de mesurer la réponse des antennes en fonction de leur orientation.
[�gure tirée de Rucker et al., 1996]

d'un dipôle court — il varie en sin2q — fait que l'antenne est beaucoup plus sensible aux variations angulaires
lorsque qu'on est proche deq = 0. Dans les deux cas, ce sont ces deux faits qui vont guider l'analyse. L'antenne
effective sera notéeheff. Dans le cas de la simulation électromagnétique, il n'y a pas d'hypothèse d'antenne courte
et on obtient l'antenne effective (qui devient complexe à haute fréquence) sur toute la gamme du récepteur.

4.1.1 Analyse rhéométrique

L'idée de départ est donc de supposer l'hypothèse d'antenne courte où l'équation 2.6 est véri�ée. On peut
donc imaginer ne pas utiliser une onde électromagnétique, mais un champ électrique statique ou quasi-statique
pour mesurer la réponse de l'antenne. On place donc un modèle réduit du système d'antennes à étudier dans une
cuve contenant un �uide diélectrique (de l'eau dans le cas de l'étalonnage des antennes RPWS/HFR). Le système
doit comprendre tout l'environnement capable de perturber les mesures (y compris le corps du satellite qui est
conducteur, voir �gure 4.2).

Lorsque l'on fait tourner le modèle réduit autour d'un axe, la réponse de l'antenne est modulée par cette
rotation (voir �gure 4.1). Les maxima en valeurs absolues ont lieu lorsque le dipôle électrique équivalent est
aligné avec le champ électriqueE. Cependant, dans cette con�guration, la valeur absolue de la tensionV aux
borne de l'antenne varie enjVj � Eheff(1� y 2=2), avecy l'angle entre la direction de l'antenneheff et celle du
champ électriqueE (en utilisant les notations proposées dans le cas d'une onde électromagnétique au chapitre 1,
y = p=2� q). La tensionV varie alors très peu en fonction dey . En revanche, lorsque l'antenne est perpendiculaire
au champ électriqueE, la réponse s'annule et change de signe. Une valeur approchée de la tension est alors donnée
parV = Eheff(p=2� y ) sing où g est l'angle entre l'axe de rotation du modèle réduit et l'antenne effectiveheff.
L'orientation du plan contenant l'antenne effective et l'axe de rotation est donnée par la position du changement
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FIG. 4.2 –Photographies du modèle réduit de la sonde Cassini et de ses antennes. On voit le modèle réduit sous
deux angles différents. Notons que sur la photo de droite, la sonde Huygens a été détachée. La tige de �xation est
orientée vers le haut. La tige orientée vers le bas est le mât du magnétomètre. [�gure tirée de Rucker et al., 1996]

de signe de la tensionV. De plus, comme on peut modéliserV par une fonction af�ne au voisinage dey = p=2,
la position de l'annulation pourra être mesurée avec une grande précision. Pour trouver la direction de l'antenne
effective, il suf�ra d'effectuer l'expérience en faisant tourner le modèle réduit selon deux axes non parallèles.
L'intersection des deux plans obtenus donnera la direction de l'antenne effective.

L'obtention des longueurs des antennes effectives est moins directe. En effet, l'idéal aurait été d'effectuer
les mesures rhéométriques dans le vide (ou bien, à la limite, dans l'air). Dans le vide, la valeur de la tensionV
aurait donné la valeur de la longueur effective de l'antenne, moyennant la connaissance de la valeur du champ
électrique. Il était cependant impossible d'effectuer ces mesures dans l'air ou le vide : l'impédance de l'antenne
(principalement capacitive, voir 2.1.3) devient très grande (� 100MW) à basse fréquence (ici 1kHz). Les mesures
de tensions à l'aide d'un voltmètre auraient été impossible. L'impédance de l'antenne aurait été supérieure à la
résistance d'entrée de l'appareil de mesure (quelquesMW), se comportant alors en court-circuit. Ce qui est loin
d'être l'effet escompté. Plongé dans un �uide conducteur, le courant de fuite passe par l'électrolyte et non le
voltmètre. Les auteurs ont montrés que la longueur d'antenne obtenue dans avec ce dispositif expérimental est
la même que celle qu'on obtiendrait dans le vide avec le même montage et à plus haute fréquence. Les résultats
de l'analyse rhéométrique seront présentés plus loin, conjointement aux résultats de l'étalonnage en vol (voir
paragraphe 4.1.4).

4.1.2 Simulation électromagnétique

L'équipe autrichienne a développé un code de simulation électromagnétique nommé ASAP (pour Antenna
Scatterers Analysis Program) [Fischer et al., 2001]. Ce procédé, basé sur un décomposition en élément �nis,
modélise l'interaction d'une onde électromagnétique sur le système antennes–satellite. Ce système est modélisé
par un ensemble de points reliés entre eux par des segments dont on peut �xer la conductivité. La modélisation
calcule les courants et les charges qu'induirait la propagation d'une onde électromagnétique dans l'environnement
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Début Fin
Date Dist. Date Dist. Antenne(s) étalonnée(s)

2000=320 15:30 602:3RJ 2000=321 00:30 597:6RJ + X, � X
2000=325 15:00 539:5RJ 2000=326 00:30 534:8RJ + X, � X
2000=330 14:30 477:1RJ 2000=331 00:00 472:4RJ + X, � X
2000=335 14:45 415:8RJ 2000=335 23:30 410:7RJ + X, � X
2000=340 14:00 355:0RJ 2000=340 23:30 350:0RJ + X, � X
2001=022 01:00 327:8RJ 2001=022 11:00 332:2RJ Z
2001=027 00:30 388:3RJ 2001=022 10:45 393:9RJ Z
2001=036 13:00 505:3RJ 2001=036 23:00 511:1RJ Z
2001=037 00:00 511:0RJ 2001=037 10:30 516:5RJ Z

TAB . 4.1 –Liste des périodes d'étalonnages.

du modèle. La réponse de l'antenne est donnée par la tension modélisée obtenue aux bornes de l'antenne. Cette
modélisation ne fait aucune hypothèse autre qu'une modélisation tri-dimensionnelle du système antennes–satellite.
Elle peut donc être effectuée en dehors de l'hypothèse d'antenne courte. C'est ce qui la distingue des deux autres
méthodes d'étalonnage qui ont été mises en œuvre.

4.1.3 Étalonnage en vol

L'étalonnage en vol était prévu dès le début de la mission. L'équipe RPWS avait choisi d'utiliser le survol
de Jupiter pour étalonner les antennes effectives en utilisant les sources radio aurorales de Jupiter. Ces sources
ont été étudiées depuis de nombreuses années et par de nombreuses expériences (voir revue de Zarka [1998]).
Parmi les émissions aurorales, les émissions hectométriques (HOM) ont la particularité d'être polarisées purement
circulairement [Ortega-Molina et Lecacheux, 1991]. Comme on l'a vu au chapitre 2 (section 2.1.4), il faut aussi
faire l'hypothèse que l'on connaît la position de la source. Les sources de émissions aurorales sont localisées au
dessus des pôles magnétiques (l'altitude dépendant de la fréquence d'émission). Leur grande intensité leur permet
d'être observée de suf�samment loin avec un bon rapport signal sur bruit.

Les périodes choisies devaient répondre à trois critères :
1. L'hypothèse de polarisation purement circulaire permet d'éliminer les paramètres de StokesU et Q des

inconnues, en posantU = 0 etQ = 0.
2. La position des sources doit être connue à mieux que 0:5� .
3. Le rapport signal sur bruit doit être supérieur à 10dB.

Ces conditions sont réunies lorsque l'on observe les émissions HOM depuis des distances de 300 à 600RJ
1. Dans

cette gamme de distances, le disque de Jupiter fait entre 0.35 et 0:15� . En ce qui concerne la position de la source,
les émissions HOM (autour de 1MHz) sont émises à la fréquence cyclotron électronique locale, soit environ à
3RJ au dessus des pôles en considérant les modèles classiques de champ magnétique jovien. Dans la gamme de
distance sélectionnée, une distance de 3RJ donne une séparation angulaire de 0.6 à 0:3� . La condition de confusion
de la position de la source avec celle de Jupiter est donc bien établie à mieux que� 1� . Les périodes d'étalonnages
choisies sont regroupées au sein du tableau 4.1.

Chaque période d'étalonnage consiste en une série de rotation du satellite autour d'un de ces axes principaux.
Ces rotations sont programmées pour faire coïncider l'axe de l'antenne à étalonner et la direction de Jupiter une fois
par tour. Chaque tour s'effectue en 1 heure. Les périodes d'étalonnages durent chacune à peu près 10h, voir tableau
4.1. Les séries de rotation programmées avant le survol de Jupiter (année 2000) étaient dédiées aux antennes+ X
et � X, et les séries de rotations programmées après la rencontre (année 2001), à l'antenneZ. Le fait de pointer
l'antenne à étalonner vers la source permet de pro�ter de la très forte variation de la réponse de l'antenne lorsque

1. On rappelle que le rayon jovien vaut 1RJ = 71492km
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le champ électrique de l'onde devient perpendiculaire à l'antenne. Durant les périodes d'étalonnage, le récepteur
HFR était con�guré en mode GP (mesures 3–antennes) et effectuait des balayages de 30s sur toute sa gamme de
fréquence (3:5kHz� 16:125MHz).

Les données issues des périodes d'étalonnage en vol ont été analysées par Dieter Vogl à Graz et moi-même.
J'ai développé une méthode d'inversion analytique permettant de retrouver les paramètres d'une antenne à l'aide
de mesures 2–antennes. D. Vogl a retrouvé les paramètres des antennes en mettant en œuvre un ajustement par
moindres carrés. Les résultats ont en�n été comparés et validés.

Inversion analytique

La méthode d'inversion présentée ici est publiée dans [Cecconi et Zarka, 2004], reproduit à l'annexe B, et dans
[Vogl et al., 2004]. Cette inversion utilise les mesures 2–antennes. Les longueurs relatives d'antennes sont obtenues
en premier lieu, ensuite les directions des 3 antennes sont obtenues séparément. On se place dans l'hypothèse de
dipôle court, on suppose que les émissions observées n'ont pas de polarisation linéaire et qu'on connaît la position
de la source qui est supposée ponctuelle. Dans ce cas, les mesures 2–antennes, exprimées dans le repère de l'onde
(voir �gure 3.5), s'écrivent de la manière suivante :

AXX = Sh2
X=2 sin2qX (4.1)

AZZ = Sh2
Z=2 sin2qZ (4.2)

Cr
XZ = ShXhZ=2 sinqX sinqZ cos(f X � f Z) (4.3)

Ci
XZ = SVhXhZ=2 sinqX sinqZ sin(f X � f Z) (4.4)

Les indicesX représentent les antennes+ X, � X ou D, suivant le couple d'antenne utilisé lors de la mesure. Pour
le calcul des longueurs d'antennes, on résout le système pourhX=hZ, supposant tous les autres paramètres connus.
Pour le calcul de la direction d'une antenne, on le résout pour la direction électrique de l'antenne,qi et f i , (avec
i 2 f + X; � X;D;Zg), les autres paramètres étant supposés connus, saufSetV que l'on retrouve par le calcul.

Longueurs d'antennes Les longueurs relatives des antennes peuvent être calculées en utilisant seulement
AXX etAZZ :

hZ=X =

s
AZZ

AXX

sin2qX

sin2qZ
(4.5)

Cette formule nous donne les rapportshZ=h+ X, hZ=h� X ouhZ=hD selon le couple d'antenne utilisé. Les paramètres
qX et qZ sont tirés de l'analyse rhéométrique préalablement effectuée en laboratoire. On peut considérer que cette
approximation est justi�ée si l'onde arrive perpendiculairement aux antennesX etZ (voir section 2.1.4).

On ne peut pas obtenir les longueurs effectives absolues par cette inversion. Cependant, comme on l'a montré
dans Zarka et al. [2004,sous presse] (voir au 4.2 et Annexe D), des mesures absolues sont possibles en utilisant le
rayonnement radio galactique comme source étalon. L'étude des résonances d'antennes permet aussi de contraindre
ces mesures.

Directions des antennes Avec les hypothèses que nous avons effectuées, il ne nous reste plus que 4 incon-
nues à déterminer :S, V, qi et f i (aveci 2 f + X; � X;D;Zg selon l'antenne que l'on étalonne). L'intensitéS ne
peut pas être isolée d'une longueur d'antenne au carré. On choisi donc de calculerSh2

Z, l'antenneZ ayant été
choisie arbitrairement comme antenne de référence. Le �uxSn'est pas constant car les émissions aurorales sont
intrinsèquement sporadiques.
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L'antenneZ est étalonnée à l'aide de la série d'équations suivante :

qZ =
p
2

+ eq

"
p
2

� arcsin

 s
AZZ

AXX

h2
X

h2
Z

sin2qX

!#

(4.6)

f Z = f X + ef arccos
�

Cr
XZp

AZZAXX

�
(4.7)

Sh2
Z =

h2
Z

h2
X

AXX

sin2qX
(4.8)

V =
� ef Ci

XZp
AZZAXX � (Cr

XZ)2
(4.9)

où eq = signe[q0
Z � p=2] et ef = signe[f 0

Z � f X] avecf 0
Z � f 0

X 2 [� p;p]. Ces 2 dernières expressions nécessitent
une valeur initiale pour la direction électrique de l'antenne (sa colatitudeq0

Z et son azimutf 0
Z). On pourra prendre

les valeurs issues de l'analyse rhéométrique qui donnent une bonne approximation des directions électriques des
antennes. Les angles sont calculés dans le repère de l'onde, il faudra les ramener dans le repère du satellite ou tout
autre repère utile.

De la même manière, on étalonnera l'antenneX à l'aide de la série de formules suivantes :

qX =
p
2

+ eq

"
p
2

� arcsin

 s
AXX

AZZ

h2
Z

h2
X

sin2qZ

!#

(4.10)

f X = f Z � ef arccos
�

Cr
XZp

AZZAXX

�
(4.11)

Sh2
Z =

AZZ

sin2qZ
(4.12)

V =
� ef Ci

XZp
AZZAXX � (Cr

XZ)2
(4.13)

Les dé�nitions deeq etef sont analogues à celles du paragraphe précédent et les mêmes remarques s'appliquent.
Une sélection des données permettra d'af�ner le résultat de l'étalonnage. Une analyse goniopolarimétrique

préalable des données 3–antennes est effectuée pour valider les hypothèses de polarisation linéaire nulle (en pra-
tique on a choisi

p
Q2 + U2 < 0:1, soit moins de 10% de polarisation linéaire), et de position de la source (on a

choisi les mesures pour lesquelles, la position obtenue n'était pas éloignée de plus de 10� de la position de Jupiter).
Pour cette analyse préliminaire, les directions des antennes sont celles données par l'analyse rhéométrique et les
longueurs d'antennes sont issues de Zarka et al. [2004].

Inversion par ajustement

En parallèle de l'inversion analytique, une méthode d'ajustement par moindres carrés a permis de retrouver les
paramètres des dipôles effectifs par une autre voie. Cette méthode est présentée dans Vogl et al. [2004,sous presse],
reproduit en Annexe C.

Les mesures 3–antennes sont utilisées et normalisées de manière suivante :AXX, AZZ etCr
XZ sont normalisés par

(A2
XX + A2

ZZ)1=2, l'indice X représentant le monopôle+ X ou � X. Cela permet de faire disparaître la dépendance
enS. Le �ux sera calculé en dernière étape. Les hypothèses de polarisation linéaire nulle et de position de la source
sont appliquées. L'expression duc2 à minimiser est la même que celle présentée à l'équation 3.45. Le vecteurX
est simpli�é puisqueSest éliminé par normalisation,Q = 0 etU = 0, et la position (q;f ) de la source est connue.
Il ne reste que les paramètres des antennes que l'on cherche à étalonner. Pour éviter d'avoir à tenir compte du taux
de polarisation circulaireV, Les parties imaginaires des intercorrélations ne sont pas utilisées. La minimisation
est effectuée par la méthode de Powell, en utilisantN séries de mesures. Le fait d'éliminerSetV de l'ajustement
permet d'utiliser des séries deN mesures sans se soucier des variations de l'émission.
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Méthode Antenneh+ X Antenneh� X AntennehZ
d'étalonnage h=hZ q(� ) f (� ) h=hZ q(� ) f (� ) h=hZ q(� ) f (� )

Sans étalonnage 1;00 107;5 24;8 1;00 107;5 155;2 1;00 37;0 90;0
Rhéométrie (avec HP) 0;91 107;9 16;5 0;91 107;3 162;7 1;00 31;4 91;2
Rhéométrie (sans HP) 0;91 107;6 16;3 0;91 106;4 163;5 1;00 30;8 92;9
ASAP (avec HP) 1;07 106;4 16;0 1;04 106;6 164;2 1;00 29;6 89;5
ASAP (sans HP) — 106;2 15;3 — 105;7 165;6 — 28;4 91;7
En vol (analytique) 1;20 108;5 16;5 1;18 108;0 163;1 1;00 29;4 90;3
En vol (moindres carrés) 1;21 107;9 17;6 1;19 107;6 164;4 1;00 29;3 90;9

TAB . 4.2 –Récapitulatif des résultats des différents étalonnages du système d'antennes de l'expérience RPWS.
Les 3 paramètres (longueur relative h=hZ, colatitudeq et azimutf ) de chaque antenne sont donnés dans chaque
cas. La première ligne correspond aux paramètres physiques des monopôles. Les autres lignes sont les paramètres
des dipôles électriques équivalents. Pour les déterminations en laboratoire (Rhéométrie et ASAP), les deux lignes
correspondent à des étalonnages conduits avec ou sans la sonde Huygens (HP : Huygens Probe).

Antenneh+ X Antenneh� X AntennehZ
h=hZ q(� ) f (� ) h=hZ q(� ) f (� ) h=hZ q(� ) f (� )

valeur opérationelle 1;21 108;3 17;0 1;19 108;0 163;8 1;00 29;3 90;6
erreurs[� s ] (1) 0;03 2;3 1;8 0;05 1;9 2;4 — 1;6 3;3
erreurs[� s ] (2) 0;02 1;2 1;5 0;02 1;0 1;5 — 1;0 2;0

TAB . 4.3 –Paramètres d'antennes opérationnels et erreurs sur ces mesures. Ces valeurs proviennent de l'étalon-
nage en vol. Les résultats des 2 méthodes (analytique et moindres carrés) ont été confrontés. Les mesures sont
cohérentes compte tenu des barres d'erreurs données (1) pour la méthode analytique et (2) pour l'ajustement par
moindres carrés.

4.1.4 Application aux antennes de RPWS/HFR

Les paramètres d'antennes obtenus par les différentes méthodes d'étalonnage sont présentées dans le tableau
4.2. Il ressort de ce tableau que les mesures de longueurs effectives obtenues par l'étalonnage en vol sont très
différentes des mesures en laboratoire. Ces mesures en vol sont, en outre, compatibles avec résultats de Zarka et al.
[2004], ce qui con�rme ces résultats. Dans le cas des mesures en laboratoire, c'est le principe même du modèle
réduit ou de la modélisation qui provoque les écart observés. Les approximations nécessaires sur les détails des
structures conductrices, en particulier au niveau de la �xation des antennes, altèrent les mesures de la longueur
d'antenne effective par une mauvaise modélisation de la capacité de base, en particulier.

En ce qui concerne les directions des antennes électriques, elles sont toutes compatibles dans une fourchette
de 2� . Les paramètres opérationnels donnés dans Vogl et al. [2004] sont présentés dans la tableau 4.3. Les barres
d'erreurs sont aussi données dans le même tableau.

4.1.5 Discussion

Dans le cas de l'inversion analytique, les erreurs sur les mesures peuvent être analysées de la même manière
que pour l'inversion goniopolarimétrique analytique vue au chapitre précédent. Elles sont décrites et discutées
dans Cecconi et Zarka [2004] (voir Annexe B). Il résulte de cette analyse les zones angulaires sélectionnées pour
le calcul des paramètres d'antennes :

15� < aZ < 45� ; bXZ > 10� ; (4.14)

pour l'étalonnage de l'antenneZ. À l'intérieur de cette sélection, les erreurs typiques sur la direction de l'antenne
Z sont inférieures à� 2� . Les sélections angulaires sont dé�nies de la même manière pour les autres antennes à
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FIG. 4.3 –À Gauche : Simulation de la valeur de la colatitude de l'antennehZ avec une polarisation résiduelle
de 10%. À Droite : Colatitude de l'antennehZ calculée à partir des données issues de l'étalonnage en vol. Les
données ont été enregistrées lors du survol de Jupiter en décembre 2000. Une préselection des données a été
effectuée. On a éliminé les mesures dont les résultats d'une analyse goniopolarimétrique préliminaire n'étaient
pas compatible avec les hypothèses de départs : écart entre la position de la source calculée et Jupiter supérieure à
10� , et polarisation linéaire supérieure à 10%. La similitude des deux nuages de points indique qu'une polarisation
résiduelle pourrait être présente dans les émissions observées.

étalonner.

J'ajouterai ici un point particulier à propos de l'hypothèse de polarisation linéaire nulle. Cette hypothèse sim-
pli�catrice est nécessaire pour effectuer l'inversion analytique. On a simulé le cas où une polarisation linéaire
résiduelle existait dans l'onde observée. La �gure 4.3 montre comment la colatitude de l'antennehZ mesurée est
perturbée par 10% de polarisation linéaire résiduelle. On compare la simulation aux mesures réelles. Cette compa-
raison indique qu'une polarisation linéaire résiduelle de l'ordre de 10% est compatible avec les observations. Les
dif�cultés que l'on a eu à obtenir des résultats cohérents lors de l'étalonnage en vol proviennent probablement de
ce fait. La sélection angulaire est alors cruciale, comme un peut le voir sur la �gure 4.4. Cette �gure représente les
résultats d'une des 32 simulations effectuées dans le but d'évaluer l'effet d'une polarisation linéaire résiduelle sur
la position des antennes. Les résultats de ces simulations sont les suivants :

– Pour une polarisation résiduelle de 10%, on obtient des erreurs sur la direction de l'antenne qui peuvent
atteindre 10� lorsque la source est éloignée de 50� . Cette distance angulaire est le maximum atteint pour les
étalonnages des antennes� X.

– Pour restreindre les erreurs à moins de 4� avec une polarisation résiduelle de 10%, il faut se limiter à une
distancea i = 45� .

– Pour des polarisations linéraires allant jusqu'à 50%, on doit se limiter à 5� autour de l'antenne pour avoir
une erreur inférieure à 1� sur la mesure de sa direction. Ceci est incompatible avec les sélections angulaires
imposées par les erreurs dues au faible rapport signal sur bruit (a i > 10� ).

Le compromis de cette dernière condition avec les autres sources d'erreurs (numérisation, rapport signal sur bruit,
etc.) aboutit à la sélection angulaire présentée plus haut.
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FIG. 4.4 –Simulation de l'in�uence d'une polarisation linéaire résiduelle sur la direction des antennes+ X et
� X obtenues par l'étalonnage analytique. À gauche, les graphes concernent l'étalonnage de l'antenne+ X, à
droite, l'antenne� X. Les graphes du haut représente : en noir, toutes les positions de la source choisies pour
la simulation; en rouge, la position de la source pour cette �gure; en bleu, les positions des antennes obtenues
pour différents polarisations linéaires résiduelles. Les graphes du bas montre l'écart angulaire entre la direction
réelle et la direction calculée de l'antenne en fonction des taux de polarisation linéaire résiduelle introduits dans
les mesures simulées. On a simulé en tout 30 positions de la source, réparties sur la trajectoire réelle de Jupiter
dans le référentiel du satellite au cours des 4 premières périodes d'étalonnage. On a densi�é les positions des
sources autour des directions des antennes. On représente ici, les résultats pour une de ces 32 simulations. Pour
le cas choisi, on aa+ X = 18:76� et a � X = 44:98� . On voit que lorsque la source est à� 20� de l'antenne, une
polarisation résiduelle de 50% apporte une erreur de1:2� maximum sur la position de la source, alors qu'avec la
même con�guration, l'erreur induite sur l'autre antenne (distante de� 45� ) dépasse30� .
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4.2 Étalonnage en �ux

Les données radio du survol enregistrées lors du survol de Jupiter ont été utilisées pour étalonner le récepteur
RPWS/HFR. Des rotations programmées du satellite ont permis l'étalonnage des directions des dipôles électriques.
À côté de cela, nous avons aussi effectué un étalonnage absolu en �ux du récepteur HFR. Ce travail est décrit dans
l'article Zarka et al. [2004], reproduit en Annexe D. L'étalonnage des longueurs absolues des dipôles électriques
qui permet d'obtenir des mesures absolues de �ux, a permis le dépouillement des 6 mois de données du survol de
Jupiter.

4.2.1 Étalonnage BF – Hypothèse d'antenne courte

Lorsque l'hypothèse de dipôle court est véri�ée, le �ux réel de l'onde observéeS(enW m� 2Hz� 1) s'exprime
en fonction de la puissanceP (enV2Hz� 1) mesurée en entrée du récepteur de la manière suvante :

S=
P

Z0L2
�

Ca
Ca+ Cb

� 2 (4.15)

où Z0 est l'impédance du vide (Z0 =
p

µ0e0 = 120p = 377W), L est la longueur effective de l'antenne,Ca et Cb,
les capacités d'antenne et de base2. L'équation (4.15) est vraie dans l'hypothèse de dipôles courts (2L � l =2) et
lorsque les ondes se propagent dans le plasma comme dans le vide (f � fpe). La précision de l'équation (4.15)
dépend de la précision avec laquelle on connaît les paramètresL, Ca etCb. Comme on l'a vu précédemment, les
longueurs effectives sont dif�ciles à évaluer de manière absolue. Seul dans le cas où les antennes� X sont associées
en un dipôleD, la distance entre les 2 centres des antennes+ X et � X donne une bonne approximation deL :
L = 9:26m(Voir RPWS antenna calibration document, University of Iowa). Les capacités d'antennes peuvent être
modélisées simplement (voir équation 2.16) contrairement à la capacité de base qui dépend de l'environnement
conducteur des antennes. Les valeurs de ces capacités ont été modélisées dans le cas de l'expérience RPWS :
Ca � 100pF et Cb � 150pF. Cela nous donne la valeur du rapportCa=(Ca + Cb) � 0:4. Le diviseur de tension
formé des capacités d'antenne et de base joue alors le rôle d'un atténuateur de� 8dBsur les mesures HFR.

La relation 4.15 est valable en dessous de 2MHz. Elle sera donc utilisée pour étalonner le récepteur RPWS/HFR
dans la gamme 3:5kHz� 2MHz. Au dessus de cette fréquence, la capacité d'antenneCa n'est plus constante et
augmente jusqu'à la résonance d'antenne. Il faut donc trouver une autre méthode pour l'étalonnage à plus haute
fréquence.

L'étalonnage s'effectue en deux parties. À basse fréquence (< 2MHz), on peut appliquer l'hypothèse d'antenne
courte. Le bruit de fond est le bruit du récepteur. À haute fréquence, l'antenne n'est plus courte et le bruit de fond
du rayonnement galactique domine (> 300kHz). La gamme de fréquence commune 300kHz� 2MHz permettra
l'ajustement des deux séries de résultats, ce qui permet l'étalonnage absolu.

4.2.2 Étalonnage HF – Rayonnement galactique

On l'a vu au chapitre 2, le rayonnement radio galactique peut être utilisé pour étalonner les récepteurs ra-
dio s'ils sont assez sensibles. C'est le cas pour le récepteur RPWS/HFR, où l'on détecte le rayonnement radio
galactique à partir de 300kHz. Le �ux Sg est bien déterminé [Dulk et al., 2001], voir �gure 2.4. On mesure la
puissanceP à l'entrée du récepteur, résultant de l'émission observée. La relation suivante peut alors être utilisée
pour l'étalonnage :

S=
P� Pg � Pr

Pg
Sg (4.16)

oùPg( f ) est la contribution du rayonnement galactique à l'entrée du récepteur, etPr , le niveau de bruit du récepteur.

2. voir Chapitre 2, section 2.1.3, page 20
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Ce niveau de bruit est déterminé grâce à des mesures effectuées entre la première mise en service du récepteur
et le déploiement des antennes, le 25 octobre 1997, entre 00:00 et 01:00 TU. L'étude de ces données a notamment
con�rmé les niveaux prévus de 7� 10nV:Hz� 1=2.

Le bruit de fond galactique a été mesuré en étudiant des périodes de données “calmes”, c'est-à-dire, contenant
peu d'émissions planétaires ou solaires (voir �gure 4.5). À chaque fréquence, l'histogramme des intensités fait
apparaître une distribution gaussienne, dont le centre est le niveau du bruit de fond, correspondant à(Pg + Pr ) à
cette fréquence (voir �gure 4.6).

Les courbes résultantes pour(Pg + Pr )( f ) sont données à la �gure 4.7. Sur chacune de deux courbes, le pic
donne la fréquence de la résonance d'antenne. Sur la voieEX en mode dipôle, le pic se trouve à 8:8MHz, sur la
voieEZ, à 9:5MHz. Les pics secondaires en mode monopôle sont dûs aux interactions entre l'antenne et les parties
conductrices du satellite.

4.2.3 Comparaison des deux méthodes

Entre 300kHzet 2MHz, les deux méthodes d'étalonnage sont valables. On pose alorsS1, le �ux réel de l'onde
donné par la méthode BF :

S1( f ) =
P( f ) � Pr ( f )

K
(4.17)

avecK = Z0L2[Ca=(Ca + Cb)]2, etS2, le �ux réel donné par la méthode HF :

S2( f ) =
P( f ) � Pr ( f )

Pg( f )
Sg( f ) (4.18)

Dans la gamme 1� 2MHz, on trouve queS2( f )=S1( f ) = KSg( f )=Pg( f ) est indépendant de la fréquencef . Pr est
déterminé à mieux que 1dBgrâce aux mesures effectuées avant le déploiement des antennes. La conditionS1=S2 =
1 nous donneK = 3520W2 en mode dipôle etK = 1070W2 en mode monopôle. Dans la gamme 0:3� 1MHz, on
doit aussi avoirS1=S2 = 1 avec la même valeur deK. On en déduitPr ( f ) = ( Pg + Pr )( f ) � KSg( f ). C'est cette
courbe qui est tracée en pointillés gras sur la �gure 4.7. On constate d'ailleurs sur cette �gure qu'à basse fréquence
(< 400kHz), le bruit mesuré avant le déploiement des antennes est supérieur (trait pointillé �n) au bruit du récepteur
calculé ici (trait pointillé gras). On ne peut donc se restreindre auPr mesuré avant déploiement. La différence de
niveau observée à basse fréquence sur la �gure 4.7 provient probablement de bruits externes captés dans la bande
300� 1000kHz, même lorsque les antennes n'étaient pas déployées.

4.2.4 Contraintes sur les paramètres d'antennes

L'étalonnage nous donne accès à la mesure du coef�cientK par l'intermédiaire duquel on a accès au rapport
LCa=(Ca + Cb). Les mesures nous donnent :

L
Ca

Ca + Cb
= 3:06m(en mode dipôle) (4.19)

= 1:68m(en mode monopôle) (4.20)

La résonance d'antenne à 8:8MHzdonne une longueurLD � 8:5m, compatible avec les estimations géométriques.
On a alorsCa=(Ca + Cb) � 0:36. Ce qui donneCb � 89pF pourCa = 50pF. En ce qui concerne le monopôle,
la résonance donne une longueurLM � 7:9m d'où un rapportCa=(Ca + Cb) � 0:42 et une capacité de base de
Cb � 138pF pour une capacité d'antenne deCa = 100pF.

Si les longueurs d'antennes des monopôles� X sont compatibles avec les mesures rhéométriques, ce n'est pas
le cas pour le dipôleD pour lequel on trouve une longueur 15% plus grande que celle de la rhéométrie. Celle-ci
donnait le rapporthZ=h� X � 1:1. On trouve ici que ce rapport est plus proche d'un rapport� 1. En�n, les résultats
de l'étalonnage en vol, donnent un rapport de 0.85. En considérant des capacités d'antennes égales, cela implique
que la capacité de base de l'antenneZ est plus grande que celle des monopôles� X (soit � 180pF).
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FIG. 4.5 – Intervalle de données HFR “calmes” enregistrées en mode dipôle. Le spectre dynamique du haut
représente les données brutes avec une échelle linéaire en fréquence. Le spectre dynamique central représente les
mêmes données mais après soustraction d'un fond dépendant de la fréquence. Le spectre dynamique du bas est le
même que celui du centre, mais avec une échelle logarithmique en fréquence. [Figure tirée de Zarka et al., 2004]
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FIG. 4.6 –Histogramme des intensités sur des échantillons de60s tirés du spectres de la �gure 4.5, à la fréquence
de 1:075MHz. La courbe en tirets est la gaussienne du bruit de fond dont la valeur centrale (ligne pointillée
verticale) correspond au niveau Pg + Pr . Les zones grisées correspondent aux émissions solaires de type III que
l'on peut voir sur la �gure 4.5. [Figure tirée de Zarka et al., 2004]
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FIG. 4.7 –Spectre du bruit de fond radio galactique(Pg + Pr ) mesuré par HFR sur les voies EX, en mode dipôle,
à gauche et EZ à droite. Les pics principaux correspondent aux résonances d'antennes (L� l =4). Les courbes
continues en trait �n sont tirées d'une analyse de périodes calmes, loin de Jupiter. Les courbes continues en gras
représentent le niveau à 5% mesuré à chaque fréquence sur les 6 mois de données du survol de Jupiter. Ces courbes
servent de référence pour(Pg + Pr ). Les courbes pointillées �nes donnent le niveau du bruit du récepteur avant
le déploiement des antennes et les pointillés gras, le bruit du récepteur obtenu à la section 4.2.3. [Figure tirée de
Zarka et al., 2004]
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CHAPITRE 5

Application aux émissions radio de Jupiter

Au cours des deux derniers chapitres, nous avons présenté le récepteur RPWS/HFR de la sonde Cassini. Nous
en avons étudié les caractéristiques en terme de dynamique, de sensibilité, et surtout de ces capacités goniopola-
rimétriques. Il s'agit maintenant d'extraire la substanti�que moëlle des données produites par ce récepteur. On se
concentrera sur l'analyse des données enregistrées lors du survol de Jupiter, du 1er octobre 2000 au 1er avril 2001.

Dans une première partie, nous allons présenter le premier résultat découlant de l'étalonnage en �ux du ré-
cepteur HFR : Un spectre radio jovien dont les différentes composantes sont connues à la précision des mesures
du fond galactique qui sert de référence. Nous allons ensuite nous intéresser aux sursauts quasi-périodiques (QP)
joviens. Ces émissions sont les seules émissions de la magnétosphère de Jupiter dont l'origine est encore inconnue,
d'où l'idée d'utiliser les mesures goniopolarimétriques du récepteur RPWS/HFR pour obtenir leur localisation.

5.1 Spectre radio jovien de référence

La magnétosphère de Jupiter est puissant émetteur radio naturel. Comme on l'a vu dans l'introduction, ces
émissions sont la signature d'accélérations de particules très énergétiques. L'étude de la morphologie spectrale et
temporelle des émissions a permis de préciser les processus d'émissions entrant en jeu (voir revue de Zarka [1998]).
L'intensité absolue des émissions est une information importante dans la compréhension de ces mécanismes. La
mesure de ces intensités absolues nécessite un étalonnage précis de toutes la chaîne de réception (antennes, pré-
ampli�cateurs, récepteur, etc). Ces opérations sont beaucoup plus facile à mettre en œuvre sur Terre que dans
l'espace. Ainsi, si les radio télescopes terrestre donnent accès à des mesures absolues de �ux au delà de la fré-
quence de coupure ionosphérique terrestre (f & 10MHz), les mesures spatiales à plus basse fréquence sont moins
précises à cause des dif�cultés d'étalonnages des instruments en vol. Cet étalonnage a été effectué pour le récepteur
RPWS/HFR de la mission Cassini [Zarka et al., 2004] grâce à laquelle on a pu obtenir des mesures absolues de
�ux du spectre radio jovien basse fréquence.

5.1.1 Spectre radio basse fréquence

Une série de données étalonnées a été établie à l'aide de la procédure décrite au chapitre précédent (section
4.2). Cette série de données s'étend du 1er octobre 2000 au 1er avril 2001. Ces 182 jours de données ne présentent
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que 10% de trous, dont 4 jours du 1er au 5 février 2001. La sonde Cassini se trouvait à une distance maximale
de 1200RJ (soit 0:57UA), et sa trajectoire était quasiment équatoriale. Les spectres que constituent la série de
données, sont échantillonnés à 90 secondes par spectre. C'est un compromis entre tous les modes opératoires qui
étaient programmés pendant le survol de Jupiter (durant certaines périodes, les mesures ont été effectuées à 10s
par spectre). En�n, 88.5% des données ont été enregistrées en mode monopôle, 5.5% en mode dipôle et 6% en
mode mixte (monopôle en dessous de 2MHz, dipôle au dessus).

Les émissions radio joviennes sont sporadiques. Leurs intensités peuvent varier de plusieurs ordres de gran-
deurs et leurs variabilités n'interviennent pas toutes aux mêmes échelles temporelles, sans compter que certaines
émissions émettent dans des bandes de fréquence qui se chevauchent sans montrer aucune corrélation temporelle.
Les émissions radio solaires viennent aussi polluer les observations. Pour toutes ces raisons, la constitution d'un
spectre radio jovien composite n'est pas simple. Il a fallut mettre en œuvre un protocole strict pour obtenir des
résultats �ables.

– Une étude visuelle systématique a permis l'identi�cation des périodes privilégiées pour chaque composante.
Ces périodes ont été classées selon les niveaux d'émissions observés.

– Des périodes contenant une ou plusieurs émissions ont été sélectionnées. Ces périodes devaient avoir des
durées multiples de la période de rotation jovienne, soit 9h:55min: (ce qui correspond à� 400 spectres de
90s), pour éliminer les biais sur les émissions périodiques.

– On a ensuite caractérisé la bande typique d'émission de chaque composante.
– En�n, pour chaque composante, on a calculé les spectres des niveaux d'occurrences 50% et 1% (cela cor-

respond aux niveaux d'intensité normalisée à 1UA dépassé respectivement 50% et 1% du temps). Le niveau
50% est équivalent à un spectre moyen et le niveau 1%, aux valeurs maximales atteintes lors événements
intenses.

Il a aussi fallu éliminer les bandes de fréquences polluées par des parasites électromagnétiques de bord autour de
200, 300, 1250 et 3000kHz.

Le spectre composite obtenu (voir �gure 5.1) comprend trois courbes, correspondant à trois niveaux d'occu-
rences :

– Trait continu : Spectre moyen sur une période, détecté lorsque l'émission est présente. Il s'agit de l'intensité
moyenne. Autrement dit, c'est le niveau moyen que l'on est supposé mesurer en observant à un instant
quelconque.

– En tiret : Spectre moyen, sur une ou plusieurs périodes, des événements intenses (niveau d'occurrence 50%).
– En pointillé : Spectre maximum atteint lors des événements intenses (niveau d'occurrence 1%).
On observe alors que les sursauts QP sont la partie la plus intense du spectre (de plus d'un ordre de grandeur).

Les émissions nKOM sont de faible puissance et de faible intensité. En revanche, les émissions bKOM peuvent
dépasser le niveau des émissions HOM ou DAM, mais de manière très sporadiques. Les émissions HOM sont
généralement plus intenses que les émissions DAM. On observe le maximum d'intensité HOM–DAM autour de
1 � 2MHz. Les émissions Io-DAM sont moins fréquentes que les émissions non-Io-DAM, mais elles sont plus
intenses au dessus de 8MHz. Les intensités maximales sont équivalentes, mais la puissance émise est plus grande
du fait de la plus grande largeur spectrale.

On peut comparer ce spectre aux mesures précédentes. Le spectre jovien de référence précédent datait de
Carr et al. [1983]. Ce spectre présentait un pic à 10MHz. On ne le retrouve pas dans nos données. Cet artefact
peut être attribué à différentes causes : une mauvaise prise en compte des résonances d'antennes sur Voyager, un
mauvais raccordement entre les mesures sol et les mesures spatiales (le pic se situe justement au raccordement, à
la fréquence plasma ionosphérique terrestre, à� 10MHz) ou une prise en compte d'événements trop intenses dans
le spectre moyen.

5.1.2 sporadicité, directivité et puissance des émissions

La sporadicité, ou niveau de �uctuation, de chaque composante peut être facilement déduite des mesures par
le rapport des niveaux d'occurrences 50% et 1%. C'est le rapport “valeur maximale” sur “valeur moyenne” lors
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FIG. 5.1 –Spectre radio basse fréquence jovien. Les densités de �ux sont normalisées à1UA. La courbe en trait
plein représente le spectre typique moyenné sur une période (lorsque l'émission est présente). La courbe en tiret
représente le spectre moyen lors d'émissions intenses. La courbe en pointillés représente les intensités maximales
atteintes lors de telles périodes actives. Les émissions nKOM intenses peuvent être observées dans un domaine de
fréquence légèrement variable. Les lignes pointillées verticales délimitent les extensions spectrales des différentes
composantes. [�gure tirée de Zarka et al., 2004]
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FIG. 5.2 –Sporadicité, ou rapport de l'intensité maximale sur l'intensité moyenne sur une ou plusieurs rotations,
en fonction de la fréquence. Les bandes en grisé correspondent aux bandes polluées par des parasites de bords.
[�gure adaptée de Zarka et al., 2004]

d'une ou plusieurs rotations. La courbe obtenue est présentée à la �gure 5.2

On peut aussi obtenir la directivité des émissions radio. Cette mesure est plus aisée lorsque l'on dispose de deux
récepteurs distants, comme cela a été fait pour les émissions HOM et DAM à l'aide de Galileo et Wind [Kaiser
et al., 2000] et pour les sursauts QP (voir section 5.2). Cependant, les informations statistiques que nous avons
obtenus peuvent nous servir à calculer la directivité des émissions si on considère qu'elles illuminent l'espace
à la manière d'un phare tournant avec la planète. La largeur de faisceau (qui est une mesure de la directivité)
est obtenue en comparant l'intensité de l'émission intégrée sur le faisceau d'émission à celle moyennée sur une
rotation complète. En pratique, la première quantité est estimée à chaque fréquence par l'intégrale de la queue de
la distribution des intensités (S) au dessus d'une valeur de seuil (S0) pour cette fréquence. La �gure 5.3 montre les
largeurs de faisceau ainsi calculées pour des seuils à 10% et 1% de niveau d'occurrences.

On retrouve que les source nKOM émettent par de larges cônes pleins (d'angle d'ouverture 100� 150� ), comme
cela avait déjà été déduit par Stone et al. [1992b] à l'aide d'observations Ulysses. Les autres émissions montrent
des angles solides d'émission plus étroits, de l'ordre de 30� , ce qui est aussi compatible avec les précédentes
observations.

À l'aide de ces estimations d'angles solides d'émission et d'autres mesures de directivité des émissions radio
joviennes, on a pu obtenir la puissance totale émise par les différentes composantes du spectre radio jovien basse
fréquence. Ces résultats sont résumés dans le tableau 5.1. Ils sont compatibles avec les résultats précédemment pu-
bliés [MacDowall et al., 1993; Zarka, 1998]. Ils con�rment la faible puissance de l'émission nKOM, la sporadicité
du bKOM, et le fait que le DAM est la composante la plus puissante du spectre jovien (la puissance donnée dans
le tableau devrait être multipliée par 2.5 pour tenir compte de la partie haute fréquence de 16 à 40MHz).
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FIG. 5.3 –Estimation de la “largeur de faisceau globale” (directivité instantanée convoluée à l'extension lon-
gitudinale de la source) des émissions radios joviennes en fonction de la fréquence Elle est calculée en faisant
le rapport de l'intensité de l'émission intégrée sur le faisceau d'émission par l'intensité moyennée sur une ro-
tation complète. (a) représente une limite supérieure de la largeur globale correspondant à une valeur seuil au
niveau d'intensité dépassé 10% du temps. (b) est une limite inférieure au niveau 1%. Les trait gras donnent les
valeurs moyennes observées et les traits �ns, les valeurs extrêmes minimales et maximales. Les bandes polluées
sont indiquées en grisé. [�gure tirée de Zarka et al., 2004]
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Bande Angle solide Puissance Puissance Puissance
spectrale d'émissionW moyenne moy. intense maximale

[kHz] [sr] [W] [W] [W]

QP 3.5–23 2p(a) 2:9108 4:8109 6:2109

nKOM 60–160 4:8(b) 5:0107 2:4108 7:7108

bKOM 23–400 1:9(c) 1:7108 4:8108 9:1109

HOM 400–3000 1:6(c) 4:3109 3:91010 1:41011

DAM 3000–16000 1:6(c) 1:31010 8:21010 4:51011

TAB . 5.1 –Puissance émises par les émissions radio joviennes. (a) voir Hospodarsky et al. [2004] et Annexe E;
(b) W= q2 avecq = 125� d'après les résultats de notre étude; (c) en supposant un cône d'émission creux de demi-
ouverture� 75� et d'épaisseurdq = 17:5� pour le bKOM et15� pour l'HOM [Queinnec et Zarka, 1998; Kaiser
et al., 2000].

5.2 Sursauts Quasi-Périodiques Joviens

Ces émissions radio ont été observées la première fois par Kurth et al. [1989] à l'aide du récepteur radio
large bande de la sonde Voyager. Ces sursauts présentent un pic temporel raide pouvant aller jusqu'à 20kHz à
haute fréquence en moyenne — certains événements montent jusqu'à� 100kHz— et une dispersion sur quelques
dizaines de secondes à basse fréquence. Cette allure a fait qu'ils furent appelés “Sursauts Joviens de type III”,
par analogie aux sursauts solaires du même nom, présentant les mêmes caractéristiques spectro-temporelles (à des
échelles beaucoup grandes). Ces sursauts ont été observés par Voyager à une fréquence moyenne de� 10kHz(de
5 à 20kHz), la durée typique d'un sursaut est de� 1 minute, la quasi–période de récurrence des sursauts était de
� 15 minutes et les sursaut apparaissaient pendant des épisodes pouvant durer� 1 � 2 heures. Chaque sursaut
montrait aussi des sous-structures à des échelles de� 2� 3 minutes.

La seconde observation de ces sursauts a eu lieu lors du survol de Jupiter par la sonde Ulysses en février 1992.
MacDowall et al. [1993] ont observés que ces sursauts montraient deux quasi–périodes caractéristiques de 15 et
40 minutes. C'est à cette occasion que ces sursauts ont été rebaptisés sursauts “quasi-périodiques” (ou sursauts
QP). Le récepteur radio de l'expérience URAP (Uni�ed Radio and Plasma Wave Experiment) de la sonde Ulysses
balaye la bande 0:57kHz� 48:5kHz en 144s. Cela constitue une limite inférieure pour la détection des variabi-
lités temporelles des émissions observées. Les variations temporelles de l'ordre de quelques minutes observées
par Voyager ne peuvent donc être observées que dif�cilement sur les données Ulysses. L'étude de ces données a
montré une corrélation indirecte entre l'occurrence des sursauts QP avec la vitesse du vent solaire. En�n, il ressort
de ces observations une corrélation entre les conditions d'observations en longitude jovienne et les caractéristiques
temporelles des sursauts QP : la quasi–période de 15 minutes a été observée dans une large gamme de longitude
(entre 0� et 140� de longitudel III [Dessler, 1983,Appendix B, page 498]) alors que celle de 40 minutes était
concentrée autour del III = 20� . Parallèlement, les mesures d'électrons relativistes (à 8MeV), établies par l'instru-
ment COSPIN d'Ulysses, ont montré une périodicité d'environ 40 minutes [Simpson et al., 1992; McKibben et al.,
1993]. On peut noter qu'une telle quasi–période de récurrence (45 minutes) a été observée pour des émissions X
dans les régions aurorales de Jupiter grâce au télescope spatial Chandra [Gladstone et al., 2002].

Les données radio récoltées grâce à la sonde Galileo ont aussi permis l'étude des sursauts QP. Ces observations
ont montré des structures temporelles plus complexes que les observations précédentes. Les quasi–périodes de
récurrence observées sont multiples voire aléatoires. Leur spectre n'est pas restreint aux deux quasi–périodes de
15 et 40 minutes des observations d'Ulysses, mais se répartissent entre� 1 minute et� 1 heure. Aucune corrélation
avec la longitude d'observation n'a pu être dégagée [Hospodarsky et al.,présentation à l'AGU, Boston, MA,1998].
Lorsque Galileo est dans la magnétosphère de Jupiter, les sursauts QP sont observés comme des intensi�cations du
continuum non-thermique (CNT) piégé. La partie basse fréquence des sursauts — inférieure à la fréquence plasma
du vent solaire — se confond avec le CNT et n'est pas observée lorsque la sonde est dans le vent solaire. Cette
partie basse fréquence ne montre pas non plus de dispersion temporelle. Cela indique que la dispersion pourrait se
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faire lors du passage de l'onde à travers la magnétopause ou la magnétogaine, voire dans le vent solaire.
Finalement, Le récepteur radio RPWS de la sonde Cassini a pu aussi observer les sursauts QP lors de son survol

de Jupiter �n 2000 début 2001. Sa trajectoire d'approche de Jupiter fut très similaire à celle d'Ulysses, mais les
observations des sursauts QP furent différentes. Les périodes des sursauts s'étalent de� 2 minutes à quelques di-
zaines de minutes. Les périodes de 15 et 40 minutes ne sont observées qu'occasionnellement. Kaiser et al. [2001]
ont montré que les périodes les plus probables étaient autour de� 1 � 2 minutes. Il était impossible d'échan-
tillonner correctement des durées aussi courtes avec Ulysses. Cependant, pour les quasi–périodes> 5 minutes, les
différences entre les observations d'Ulysses et de Cassini/Galileo ne sont pas expliquées. Les études à long terme
menées lors de l'établissement du spectre radio jovien BF [Zarka et al., 2004] a fait ressortir une forte modulation
de l'intensité des sursauts QP à la période de rotation de Jupiter [voir Zarka et al., 2004,�gure 6].

5.2.1 Observations conjointes Cassini–Galileo

Les résultats présentés ici sont un résumé de l'article [Hospodarsky et al., 2004] reproduit en Annexe E et
auquel j'ai collaboré. Le survol de Jupiter par Cassini a permis des observations conjointes depuis Cassini et
Galileo. Suivant les positions des deux sondes dans l'environnement de Jupiter (voir �gure 5.4), trois types d'études
ont pu être menées :
Galileo et Cassini dans le vent solaireLorsque deux sondes sont dans le vent solaire et à des longitudes jo-

viennes différentes, les observations peuvent apporter des informations sur la directivité des émissions. Alors
que les sursauts solaires observés pendant ces périodes sont observés aux mêmes instants sur les 2 sondes, on
constate que les sursauts QP sont observés avec des décalages temporels. Ce décalage a été ajusté par corré-
lation et correspond à la différence de temps de vol de la lumière en supposant les sursauts émis à Jupiter.
Le taux de corrélation des mesures après décalage est de l'ordre de 90%. La �gure 5.5 montre des sursauts
QP observés par les deux sondes, le 8 novembre 2000. En corrigeant d'un décalage temporel égal au temps
de vol de la lumière entre Jupiter et chacune des deux sondes, les émissions sont pratiquement identiques.
Ce résultat est con�rmé par toutes les observations conjointes de ce type. Il semble donc que les sursauts QP
illuminent tout l'espace au même instant et ne tournent pas avec la planète. Si les sursauts QP étaient émis
selon un diagramme d'émission plus �n tournant avec Jupiter, le décalage temporel observé aurait été de 4
heures dans le cas des observations présentées à la �gure 5.5.

Galileo dans la magnétosphère et Cassini dans le vent solaireDans ce cas, Galileo observe les sursauts depuis
l'intérieur de la magnétosphère. Les intensi�cations du CNT piégé se font en même temps que les observa-
tions de sursauts QP de Cassini (voir �gure 5.6) et les sursauts observés par les deux instruments présentent
les mêmes structures. La partie basse fréquence (< 7kHz) observée par Galileo ne l'est pas par Cassini. La
contrepartie basse fréquence des sursauts QP ne se propage en effet pas à travers la magnétogaine et le vent
solaire, elle est ré�échie par la magnétopause et reste piégée dans la magnétosphère.

Galileo et Cassini dans la magnétosphèreLa �gure 5.7 montre les observations faites par Cassini et Galileo le
10 janvier 2001, alors qu'elles étaient toutes deux dans la magnétosphère de Jupiter. Les intensi�cations du
CNT sont observées aux mêmes instants et aux mêmes fréquences. Il est à noter que durant la période étudiée
Cassini a traversé une région de forte densité augmentant la fréquence basse de coupure du CNT entre 10h
et 14h. Lorsque le CNT est visible par les deux sondes, les observations montrent un très bon accord.

En conclusion, les observations suggèrent que les sursauts QP ont un diagramme d'émission isotrope (ou d'au
moins 2psr), que les sources se trouvent à proximité de Jupiter et que la dispersion des sursauts à basse fréquence
a lieu lors de la traversée de la magnétopause ou de la magnétogaine, voire dans le vent solaire. Dans la magnétos-
phère, les sursauts QP sont vus comme des intensi�cations du CNT.

5.2.2 Un premier résultat de goniopolarimétrie

Le survol de Jupiter a aussi été l'occasion d'effectuer des mesures goniopolarimétriques à l'aide du récepteur
RPWS/HFR. Des résultats `préliminaires' sont présentés à la �gure 5.8. Ces résultats ne tiennent compte que de
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FIG. 5.4 –Trajectoire de Cassini et Galileo pendant la période du survol de Jupiter par Cassini. Les cercles�
donnent la position de Cassini et les carrés� la position de Galileo. Les positions sont repérées dans le plan
équatorial(X;Y) de Jupiter. Chacune des observations simultanées de sursauts QP est notée sur la trajectoire de
chaque sonde. [�gure tirée de Hospodarsky et al., 2004]
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FIG. 5.5 –Puissance intégrée de 15 à20kHz, moyennée à 1 minute, des sursauts QP mesurés par Galileo (en haut)
et Cassini (en bas), le 8 novembre 2000. Les mesures Cassini ont été décalées vers le bas pour plus de lisibilité et
vers la gauche pour tenir compte du décalage temporel dû au temps de vol de la lumière depuis Jupiter à chacune
des 2 sondes (le décalage des temps de vol est de 109 secondes). Comme on peut le constater, les sursauts QP
observés par les deux sondes sont très similaires. [�gure tirée de Hospodarsky et al., 2004]
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FIG. 5.6 –Puissance intégrée de 6 à10kHz, moyennée à 1 minute, des sursauts QP mesurés par Galileo (en haut)
et de 7 à15kHz pour Cassini (en bas), le 23 décembre 2000. Les mesures Cassini ont été décalées vers le bas
pour plus de lisibilité et vers la gauche pour tenir compte du décalage temporel dû au temps de vol de la lumière
depuis Jupiter à chacune des 2 sondes (le décalage des temps de vol est de 25 secondes). Les sursauts QP et leurs
structures �nes sont observées par les deux instruments. [�gure tirée de Hospodarsky et al., 2004]
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FIG. 5.7 –Spectres dynamiques des données Cassini (en haut) et Galileo (en bas), mesurés le 10 janvier 2001, au
cours d'une période où les deux sondes étaient à l'intérieur de la magnétosphère jovienne. Les couleurs indiquent
l'intensité du spectre (en rouge, les points les plus intenses, en bleu les moins intenses). Les �èches ont été ajoutées
pour souligner les intensi�cations du CNT les plus importantes de la période et observées par les deux sondes. Les
observations montrent un très bon accord. [�gure tirée de Hospodarsky et al., 2004]
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1 minute de données et ont été réalisées avec les paramètres d'antennes rhéométriques. Ces premiers résultats
montrent que la direction d'arrivée apparente des sursauts QP est éloignée de Jupiter de� 15� . Ces émissions sont
observées à 20kHz, c'est-à-dire, dans le pic à haute fréquence et non dans la queue dispersée. Si l'émission se fait
à la fréquence cyclotron électronique locale (comme c'est le cas pour toutes les sources radio aurorales), on devrait
les voir venir de régions éloignées de 5 à 7� de Jupiter. Comme ce n'est pas le cas, il semblerait que des effets de
propagation dussent entrer en jeu. Dans ce cas précis, l'analyse goniopolarimétrique nous donne accès au point de
sortie de l'onde dans le vent solaire, et non à la région d'émission initiale.

Ces résultats devront être repris avec les paramètres d'antennes étalonnés lors du survol de Jupiter [Vogl et al.,
2004] et devront être étendus à toutes les émissions QP observées lors du survol de Jupiter par Cassini.

La localisation des directions d'arrivée par goniopolarimétrie est compatible avec les observations conjointes
Galileo–Cassini puisqu'elle montre que des phénomènes dispersifs interviennent probablement à la sortie de la
magnétosphère de Jupiter. Ces observations sont similaires à celles effectuées dans l'environnement terrestre où
l'on observe des sursauts basse fréquence (LF Bursts) possédant des caractéristiques similaires aux sursauts QP.
Steinberg et al. [2004] ont montré que la dispersion à basse fréquence était très bien expliquée par des effets de
diffusion et de propagation le long des �ancs de la magnétosphère terrestre. Les ondes étant diffusées et guidées
vers la queue de la magnétosphère jusqu'à ce que la fréquence plasma du vent solaire soit suf�samment faible
pour laisser s'échapper le rayonnement. Ce processus est compatible avec les résultats goniopolarimétriques des
sursauts QP joviens.

5.2.3 Étude comparative

Lors d'une visite au LESIA de Margaret Kivelson de UCLA, nous avons pu entamer une comparaison des
sursauts QP aux paramètres du vent solaire (champ magnétique interplanétaire, pression cinétique) qui condi-
tionnent l'extension de la magnétosphère jovienne. Nous avons pu aussi obtenir des données enregistrées par le
spectromètre UVIS grâce au concours de Frances Bagenal de l'Université de Boulder (Colorado). En�n, Renée
Prangé et Laurent Pallier nous ont fourni des images HST en UV des aurores joviennes pendant la même période.

Cette étude est en cours. Nous avons pour l'instant étudié la variabilité de la bande d'émission des sursauts QP
— ceci comprend les pics mais surtout les queues fusionnées — en fonction du champ magnétique interplanétaire
et de l'activité aurorale UV enregistrées par Cassini. La �gure 5.9 montre que les intensi�cations des aurores UV
et du champ magnétique interplanétaire ont lieu souvent au même moment et que la bande d'émission des sursauts
QP est décalée à plus haute fréquence lors de ces intensi�cations. Cette étude reste préliminaire et nécessitera
une étude plus approfondie. On a aussi observé que la largeur de la bande d'émission restait constante malgré le
décalage à plus haute fréquence de la bande d'émission lors des intensi�cations UV.

Une première analyse des images UV prises par le télescope spatial montre que les intensi�cations des sursauts
QP pourraient être corrélées à l'intensi�cation du cornet polaire de Jupiter (zone où les lignes de champ magnétique
sont liées aux régions proches de la magnétopause voire du vent solaire). Ce point semble compatible avec la
comparaison de l'activité UV aux paramètres du vent solaire, développée au paragraphe précédent.

Dans une prochaine étape, le dépouillement goniopolarimétrique des sursauts QP pourra nous donner la va-
riation de la position d'émergence de émissions en fonction des paramètres magnétiques du vent solaire, de la
pression dynamique du vent solaire (qui nous donne la taille de la magnétosphère [Joy et al., 2002]) et des émis-
sions aurorales UV de Jupiter.
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FIG. 5.8 –Direction d'arrivée apparente d'un sursaut QP du 22 décembre 2000 autour de20kHz. Les croix (+ )
représentent les directions d'arrivées projetées sur le plan du ciel. Les axes (X;Y;Z) sont ceux du repère de l'onde
dé�ni à la �gure 3.5, centré sur Jupiter : Z pointe vers Cassini, Y est dans la direction du nord de Jupiter, et X
complète la base orthonormée directe. En grisé, on a superposé une allure typique de la magnétosphère de Jupiter
comprimée (point subsolaire est à50J de Jupiter), vues depuis Cassini. La magnétosphère est vue depuis le côté
jour, légèrement décalé par rapport à la direction Jupiter–Soleil. Les points remarquables ont été représentés :
matin (Dawn), soir (Dusk), nord (North), sud (South) et le point subsolaire (nose). [�gure tirée de Hospodarsky
et al., 2004]
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FIG. 5.9 –Comparaison de l'intensité du champ magnétique du vent solaire mesuré par Cassini (en bas), de la
puissance total rayonnée en TW par les aurores en UV (caméra UVIS de Cassini) et fréquence centrale de la
bande d'émissions des sursauts QP et de leur queues (données RPWS/HFR en numéro de canal des bandes ABC).
Les traits bleus verticaux indiquent les événements intenses que l'on observe en UV, en radio et parfois sur le
champ magnétique.
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CHAPITRE 6

Conclusion et Perspectives

L'étude de l'instrument radio RPWS/HFR de la sonde Cassini et des données qu'il nous fournit, m'a permis
de développer un certain nombre de compétences à la fois instrumentales et observationnelles. Les méthodes
goniopolarimétriques présentées au chapitre 3 vont être appliquées aux données qui seront enregistrées autour de
Saturne. L'étalonnage de RPWS/HFR m'a apporté des connaissances instrumentales qui pourront être utiles pour
l'étalonnage et le dépouillement des missions futures comme STEREO. Mais cet étalonnage fut aussi l'occasion
de me confronter aux données réelles, saisissant ainsi toute la nécessité d'un traitement approfondi, rigoureux et
méthodique. J'ai beaucoup développé d'outils au cours de ma thèse. Il s'agit maintenant de les mettre en œuvre.
Les premiers résultats de goniopolarimétrie semblent très prometteurs mais restent parcellaires. Un dépouillement
au long cours est désormais possible et nécessaire.

La suite de mon travail va s'organiser selon deux axes. Tout d'abord, les données enregistrées autour de Sa-
turne seront traitées par le biais de la goniopolarimétrie. Cela va permettre la localisation des différentes sources
radio de la magnétosphère de Saturne et donc aboutir à une meilleure compréhension de la physique magnétos-
phérique. Des études comparatives avec des observations UV sont d'ores et déjà prévues. Ensuite, sur un plan plus
instrumental, les méthodes d'inversions goniopolarimétriques pourront évoluer pour être, par exemple, adaptées à
d'autres récepteurs et pour faire pro�ter de ce savoir faire à une communauté plus vaste.

En�n, je vais poursuivre le traitement des données enregistrées à lors du survol de Jupiter, ainsi que celles
enregistrées lors du survol de la Terre en Août 1999.

6.1 Tour de Saturne

Avec l'arrivée de la mission Cassini-Huygens à Saturne en juillet 2004, ce sont 4 années d'observations conti-
nues des sources radio magnétosphériques de Saturne qui commencent. Le survol de Saturne par les deux sondes
Voyager en 1980 et 1981 ont révélé ses émissions radio non-thermiques (voir revue de Kaiser et al. [1984]).
Les deux composantes connues visibles dans la gamme du récepteur RPWS/HFR de Cassini sont le SKR (Satur-
nian Kilometer Radiation), d'origine aurorale, et les SED (Saturnian Electrostatic Discharges), signatures d'éclairs
d'orages dans l'atmosphère de Saturne. Ces émissions seront étudiées plus particulièrement à travers les capacités
goniopolarimétriques de RPWS/HFR. On pourra aussi réaliser des mesures absolues de �ux comme on l'a fait à
Jupiter.
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FIG. 6.1 –Données Voyager 2 montrant les variations de la pression cinétique du vent solaire (pointillé) et de
l'activité du SKR (trait plein) sur une période de 90 jours en 1981. On observe que les deux grandeurs sont très
bien corrélées. [tiré de Desch, 1982]

6.1.1 Goniopolarimétrie

Les capacités goniopolarimétriques du récepteur RPWS/HFR de Cassini vont permettre de mieux comprendre
les émissions radio de la magnétosphère de Saturne, ainsi que les phénomènes sous-jacents aboutissant à ces
émissions.

SKR

Les émissions kilométriques (SKR, Saturnian Kilometer Radiation), d'origines aurorales, sont détectées de
3kHzà 1:2MHzavec un maximum autour de 200kHz. Ces émissions très intenses et sporadiques montrent des mo-
dulations à différentes échelles temporelles : une première modulation à la période de rotation sidérale de Saturne
(10h 39.4min) [Desch et Kaiser, 1981b], une seconde, apparaissant occasionnellement, de 66 heures, compatible
avec la période de révolution du satellite Dione [Desch et Kaiser, 1981a], en�n, une troisième de� 25 jours, pério-
dicité des paramètres du vent solaire. Desch [1982] montre d'ailleurs que l'activité du SKR est corrélée à pression
cinétique du vent solaire (voir �gure 6.1). Les sources d'émissions du SKR sont localisées le long des lignes de
champ magnétique dont la latitude est supérieure à 80� , avec une extension à plus basse latitude côté matin (jus-
qu'à � 60� ) et côté soir dans une moindre mesure (jusqu'à� 75� ) [Galopeau et al., 1995]. Les régions les plus
actives étant situées côté matin, entre 8 et 9 heures en temps local. Ces résultats sont con�rmés par les récentes
observations aurorales UV de Saturne (voir �gure 6.2).

La goniopolarimétrie permettra de con�rmer la localisation des lignes de champs actives et pourra être utilisée
lors de campagnes d'observations conjointes UV/radio des aurores de Saturne. Des telles campagnes sont déjà pro-
grammées, la première ayant eu lieu au mois de janvier 2004. Cassini est trop loin de Saturne pour pouvoir séparer
les émissions radio aurorales de la planète, mais on peut d'ores et déjà mesurer la polarisation des émissions. Les
images con�rment la localisation côté matin des régions les plus actives, mais indiquent aussi que l'ovale principal
est quasiment toujours présent et qu'il est très stable en latitude. Les images montrent aussi que les aurores sont
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FIG. 6.2 –Aurore de Saturne en UV. Image STIS, caméra UV du téléscope spatial HST, prise le 7 janvier 1998
(J. Trauger, JPL). L'aurore est visible au nord (en haut) et au sud (en bas). Elle est plus intense du côté matin (à
gauche de l'axe de la planète).
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FIG. 6.3 –Aurores de Saturne en UV. Images HST du 24 janvier 2004, 23:51 TU (gauche), 26 janvier 2004, 19:03
TU (centre) et 28 janvier 2004, 01:28 TU (droite). Cassini a observé le passage d'un choc le 25 janvier, avec la
vitesse du vent solaire mesurée par Cassini (450km=s), le choc est arrivé� 14h plus tard à Saturne, soit le 26
janvier. On observe bien une très nette augmentation de l'activité aurorale UV le 26 janvier.

très variables et possèdent une structure complexe. En�n, Les chocs interplanétaires détectés par Cassini ont été
projetés à Saturne et on a observé une nette intensi�cation de l'activité aurorale UV lors du passage prédit de ces
chocs à Saturne (voir �gure 6.3).

SED

D'autres émissions sporadiques, appelées SED (Saturnian Electrostatic Discharges, s'étendent sur toute la
gamme de fréquence du récepteur radio de Voyager (1:2kHzà 40:2MHz, voir �gure 6.4). Elles sont la signature
électromagnétique d'éclairs d'orages ayant lieu dans l'atmosphère de Saturne [Zarka, 1985b]. La goniopolarimétrie
permettra d'obtenir la direction d'arrivée des SED, donnant ainsi accès à la localisation des régions orageuses dans
l'atmosphère de Saturne.

6.1.2 Mesures de Flux

Une étude au long cours du même type que celle effectuée à Jupiter [Zarka et al., 2004] nous aboutira à la
caractérisation du spectre radio basse fréquence de Saturne. Une fois les données étalonnées calculées, l'étude de
la variabilité du SKR pourra être entreprise. Plusieurs problèmes pourront être soulevés : variabilité de la période
radio sidérale de Saturne (voir prochaine section), contrôle de l'activité aurorale par les satellites de Saturne (en
particulier Dione), etc.

6.1.3 Une application : Période de rotation sidérale de Saturne

Une application des données RPWS/HFR pourra être l'étude de la période de rotation sidérale de Saturne (voir
Annexe F, où sont présentés les transparents d'une présentation à la conférence MOP 2002). En effet, les émissions
radios de Saturne sont modulées par la rotation du champ magnétique planétaire. C'est le cas pour toutes les
planètes magnétisées. Dans le cas des planètes gazeuses, c'est le seul moyen d'avoir accès à la période de rotation
interne de la planète du fait de la rotation superposée des couches externes de l'atmosphère qui est différente de la
rotation de la planète. Ainsi, dans le cas de Jupiter, la dernière mesure de la période de rotation sidérale est donnée
par Higgins et al. [1997] à partir de 24 ans de données décamétriques :PJ = 9h 55min: 29:6854savec une erreur de
0:0035s, soit une précision de l'ordre de 10� 7. La période de rotation sidérale de Saturne fut calculée de la même
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FIG. 6.4 –Spectre dynamique enregistré le jour 1980/317 entre 23h40 et minuit. Les bandes haute fréquence et
basse fréquence de l'expérience PRA ont été utilisées pour construire ce spectre. la bande grise en haut est le SKR,
les petits traits verticaux sont les SED. [tiré de Kaiser et al., 1984].
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manière à partir des données Voyager. Desch et Kaiser [1981b] donnent une mesure dePS= 10h 39min: 24s(� 7s)
obtenues à partir de 267 jours de données Voyager.

Une étude plus récente [Galopeau et Lecacheux, 2000], utilisant les données Ulysses, montre que la période
sidérale apparente de Saturne, mesurée par la modulation du SKR, peut varier de 1% par rapport à la valeur de
Desch et Kaiser [1981b]. Ces nouvelles mesures sont calculées sur des intervalles de 60 jours (soit� 135 périodes
de sidérales) d'observations du SKR par Ulysses. La déviation de 1% de la valeur de la période sidérale implique
soit que la période sidérale de Saturne varie, ce qui est impossible, soit que la source tourne autour de la planète (et
fait alors plus d'un tour en 60 jours). Cette dernière explication est aussi à rejeter puisque toutes les observations
radio ou UV ont montré que les sources aurorales étaient �xes en temps local, côté matin (voir �gures 6.2 et 6.5).

La localisation des sources coté matin peut être expliquée par la présence d'une instabilité de Kelvin–Helmholtz
au niveau de la magnétopause [Galopeau et al., 1995; Galopeau et Lecacheux, 2000]. Cette instabilité apparaît
lorsque la différence de vitesse des plasmas de part et d'autre de la magnétopause dépasse un certain seuil. Elle
peut donc intervenir naturellement au côté matin de la magnétopause où les vitesses des plasmas du vent solaire
et de la magnétosphère sont opposées. On peut alors relier la position (en temps local) de la région d'émission
du SKR à la vitesse du �ot du vent solaire. Si les �uctuations du vent solaire sont aléatoires, la période restera
inchangée. En revanche, si les �uctuations ne sont pas aléatoires (en particulier, si elles montrent une asymétrie
temporelle), il est possible de faire varier la période apparente.

C'est cette idée que j'ai présentée à la conférence MOP (Magnetosphere of Outer Planets) en 2002 (voir
Annexe F pour une reproduction des transparents présentés). En partant de la constatation que le pro�l de vitesse
du vent solaire était en dent de scie asymétrique (des montées raides et de lentes relaxations), j'ai montré qu'une
telle variation de la vitesse du vent solaire pouvait introduire un battement dans la modulation du SKR. Deux pics
apparaissent alors dans le spectre temporel du SKR : la période moyenne (due à la rotation sidérale de Saturne), et
la période “la plus probable” (intervenant lors de la lente décroissance de la vitesse du vent solaire). J'ai pu montrer
que cette modulation pouvait déplacer le pic apparent de l'ordre de 1% avec les pro�ls de vitesse du vent solaire à
Saturne (projetés balistiquement depuis les mesures IMP8 et WIND effectuées aux alentours de la Terre).

Le premier semestre 2004, où Cassini approche de Saturne, permettra de con�rmer les caractéristiques de
variations du vent solaire (variation en dent de scie asymétrique) et de comparer ces mesures aux mesures radios
en mode goniopolarimétrie qui seront effectuées lorsque que Cassini sera en orbite autour de Saturne.

6.2 Extension des méthodes d'analyses goniopolarimétriques

Les méthodes d'analyses goniopolarimétriques proposées dans ce travail sont applicables à des sources uniques
et ponctuelles. Lorsque la source est physiquement étendue, on considére qu'elle est ponctuelle et on obtient la
position de son centroïde. Deux extensions sont envisageables : extension à des sources doubles ou à des sources
étendues.

Le premier cas est utile lorsque l'on observe simultanément les émissions radio aurorale Nord et Sud de Sa-
turne. Dans ce cas, on devra considérer deux sources de positions disctinctes et émettant simultanément. Sans
hypothèse sur les caractéristiques de la source, on a alors 12 inconnues (S1, Q1, U1, V1, q1, f 1 etS2, Q2, U2, V2, q2,
f 2) pour 7 mesures (en mode GP). Dans le cas particulier de Saturne, on pourra faire l'hypothèse que les sources
sont polarisées purement circulairement, cela restreint le nombre d'inconnues à 8. En �xant les taux de polarisation
àV = � 1 au Nord etV = + 1 au Sud, conformément aux observations de Voyager [Kaiser et al., 1984], il devrait
être possible d'inverser le système. Une autre solution serait de supposer les sources conjuguées magnétiquement.
Mais si dans le cas d'un modèle de champ magnétique dipolaire, cette hypothèse peut être relativement simple à
mettre en place (symétrie par rapport à l'équateur magnétique), dans le cas de modèles multipolaires de champ
magnétique tenant compte des anomalies magnétiques réelles, cette hypothèse risque de ne plus être applicable
simplement.

L'hypothèse de source ponctuelle est valable lorsque le récepteur est suf�samment loin de la source et que
la diffusion interplanétaire n'est pas encore trop importante1. On considère alors que l'onde observée est plane.

1. Hess et MacDowall [2003] ont observés que le nKOM jovien montre une extension radiale de l'ordre de 10 à 15� , vu depuis Ulysses à
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FIG. 6.5 –Position des sources radio aurorales de Saturne (en haut, les sources Nord, en bas, les sources Sud). Les
zones grisées sont les régions où les sources sont susceptibles d'apparaître. Elles n'y sont pas toujours présente.
Les régions à haute latitude (> 80� ) peuvent être actives du matin au soir, seul le côté matin montre une extension
à plus basses latitude (jusqu'à� 60� ). Les sources Nord et Sud sont probablement magnétiquement conjuguées.



84 CHAPITRE 6. CONCLUSION ET PERSPECTIVES

Manning et Fainberg [1980] ont montré que l'on pouvait retrouver l'extension de la source en parallèle des pa-
ramètres de Stokes et de la direction d'arrivée avec un récepteur placé sur un satellite tournant. L'introduction
d'un paramètre caractérisant la taille de la source dans les équations de la goniopolarimétrie apporte une nouvelle
inconnue qui s'ajoute aux 6 paramètres de l'onde. On a alors 7 inconnues pour 7 mesures. Le système est alors
inversible s'il n'est pas dégénéré, c'est à dire s'il est possible de le résoudre pour plus de 6 inconnues.

Ces évolutions se feront probablement dans le cadre du développement instrumental lié à la mission STE-
REO. En effet, le récepteur radio STEREO/SWAVES, fondé sur le même concept instrumental que le récepteur
RPWS/HFR, pourra mesurer les autocorrélations sur ses 3 antennes et les intercorrélations sur les 3 paires d'an-
tennes. Une mesure 3–antennes sera alors composée de 3 mesures 2–antennes (le récepteur comporte 2 voies
d'analyses, comme RPWS/HFR) formant une série quasi-instantanée de 9 mesures. Les deux propositions d'ex-
tension de la méthode seront probablement plus faciles à atteindre dans ce cadre.

6.3 Application à d'autres expériences – STEREO

La suite logique instrumentale en dehors de Cassini est la mission STEREO. Son récepteur radio est, comme
on l'a déjà vu, une évolution du récepteur RPWS/HFR. Le principe de la mission STEREO, mission d'observation
solaire, est d'observer le Soleil depuis deux points différents situés à 1UA de notre étoile, le long de l'orbite ter-
restre. Cela permettra d'avoir une vision stéréoscopique des phénomènes solaires. Le récepteur radio sera consacré
à l'étude du vent solaire. Les capacités goniopolarimétriques seront utilisées pour localiser les régions d'émissions
des émissions radios émises dans le vent solaire. Ces émissions sont, par exemple, les sursauts de type II, émis lors
de chocs interplanétaires ou l'éjections de masse coronale (CME), et de type III, émis par des faisceaux d'électrons
relativistes (ayant des vitesses dec=3 àc=20).

Les observations RPWS/HFR ont récemment permis d'illustrer les potentialités de la mission STEREO. Des
observations radio de WIND et de Cassini ont été confrontées sur des sursauts solaires suf�samment intenses pour
être observés à l'orbite de Saturne par RPWS/HFR. Autant les sursauts de type III ont pu être localisés dans le
voisinage solaire par goniopolarimétrie depuis Cassini (voir �gure 6.6), les sursauts de type II ont un rapport signal
sur bruit trop faible (< 5dB) pour avoir des mesures �ables. On conçoit alors tout l'intérêt d'effectuer de telles
mesures au niveau de l'orbite de la Terre, où le rapport signal sur bruit peut atteindre 15 à 20dB.

6.4 Conclusion

Mon travail de thèse s'est concentré autour de l'élaboration des outils de dépouillement de l'instrument radio
RPWS/HFR de la mission Cassini [Cecconi et Zarka, 2004]. Ces outils seront utilisés intensivement pendant la
mission autour de Saturne. Ils ont été testés et étalonnés lors du survol de Jupiter �n 2000 [Vogl et al., 2004; Zarka
et al., 2004]. Cela a aussi été l'occasion d'observer les émissions radio joviennes et en particulier les sursauts QP
[Hospodarsky et al., 2004]. L'analyse au long court des données du survol de Jupiter par le biais de la goniopo-
larimétrie apportera très probablement une meilleure compréhension de cette composante énigmatique du spectre
radio jovien basse fréquence.

Le SKR est visible dans les données RPWS/HFR depuis quelques mois. J'entame actuellement une étude sur
la polarisation du SKR que je comparerai aux observations UV décrites précédemment. La goniopolarimétrie sera
un atout considérable pour l'exploration de la magnétosphère de Saturne. C'est la première fois que l'on pourra
faire une étude extensive d'un environnement planétaire à l'aide de ces techniques. En�n, ces techniques pourront
être adaptées à de futurs instruments possédant des caractéristiques similaires.

une distance de 5UA, sous l'effet de la diffusion interplanétaire
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FIG. 6.6 –Goniopolarimétrie d'un sursaut solaire de type III résultant de l'accélération de particules lors d'un
CME, le 4 novembre 2003. Les directions cardinales Nord, Sud, Est et Ouest du Soleil sont notées. Les positions
sont données degrés rapport à la position du soleil, et en rayons solaires (RS) projeté sur le plan du ciel à la
distance du Soleil. Le rapport signal sur bruit de ce sursaut est� 15dB. La dispersion du nuage de point est
expliquée par le rapport signal sur bruit et par la position de la source par rapport à la direction de l'antenne Z :
erreur sur la position de la source� 10� si aZ � 20� et SNR� 17dB (voir [Cecconi et Zarka, 2004]). La valeur du
rapport signal sur bruit n'explique la dispersion au Sud-Est du Soleil (qui correspond à des fréquences inférieures
à 300kHz).
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ANNEXE G

Onde électromagnétique et Polarisation

Une onde plane électromagnétique est dé�nie par son vecteur d'ondek (contenant la direction et le sens de
propagation, ainsi que la pulsation de l'onde sous la formew = k:c où c est la célérité de la lumière dans le
milieu), et la variation de son champ électriqueE(t) au cours d'une période 2p=w. Cette notation compacte n'est
pas très facile à manipuler. C'est ainsi qu'ont été introduits les paramètres de Stokes [Kraus, 1966]. Ils décrivent
les propriétés de puissance et de polarisation de l'onde. Pour décrire complètement un onde électromagnétique, il
conviendra d'ajouter à ces paramètres un vecteur unitaire colinéaire au vecteur d'onde qui donnera la direction et
le sens de propagation de l'onde.

G.1 Paramètres de Stokes

On dé�nit le repère de l'onde tel que le vecteurẐw soit parallèle au vecteur d'onde,X̂w etŶw complètent la base
orthonormée directe (voir �gure G.1). On écrit alors le champ électrique sur ces axes(X̂w;Ŷw;Ẑw):

E =

�
�
�
�
�
�

a1exp(i(wt + f 0))
a2exp(i(wt + f 0) + id)
0

(G.1)

où f 0 est la phase àt = 0.
Les corrélations entre les composantes non nulles du champ électrique (EX et EY) s'écrivent de la manière

suivante :
8
>><

>>:

< EX:E�
X > = < a2

1 >
< EY:E�

Y > = < a2
2 >

< EX:E�
Y > = < a1a2exp(� id) >

< EY:E�
X > = < a1a2exp(id) >

(G.2)

Une moyenne temporelle, dénotée< � � � > , est effectuée sur un temps plus long que la période (c'est le temps
d'intégration du récepteur par exemple).
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FIG. G.1 –Repère de l'onde associé à une antenneh. Le repère(O;X̂w;Ŷw;Ẑw) est construit tel quêZw soit co-
linéaire àk et que l'antenneh soit dans le plan(O;X̂w;Ŷw). Le champ électriqueE(t) est dé�ni par sa norme E(t)
et son azimuthf (t). Il décrit une ellipse, représentée en grisé, inscrite dans un cercle de rayon E0. La phase du
champ électrique est dé�nie parf (t) = wt + f 0, oùw est la pulsation de l'onde etf 0 la phase à t= 0. L'antenne
h est inclinée d'un angleq par rapport à l'axeẐw.
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On dé�nit les paramètres de Stokes [Kraus, 1966] qui sont les paramètres décrivant complètement le �ux et la
polarisation de l'onde. Le premier,S, caractérise le �ux (c'est le module du vecteur de Poynting moyen1) :

S=
< EX:E�

X > + < EY:E�
Y >

2Z0
=

< a2
1 > + < a2

2 >
2Z0

(G.4)

avecZ0 =
p

µ0=e0 = 120pW. Deux autres,Q etU, caractérisent la polarisation linéaire de l'onde :

Q =
< EX:E�

X > � < EY:E�
Y >

< EX:E�
X > + < EY:E�

Y >
=

< a2
1 > � < a2

2 >
2Z0S

(G.5)

U =
< EX:E�

Y > + < EY:E�
X >

< EX:E�
X > + < EY:E�

Y >
=

< a1a2cosd >
Z0S

(G.6)

Le dernier,V, caractérise la polarisation circulaire :

V =
< EY:E�

X > � < EX:E�
Y >

i(< EX:E�
X > + < EY:E�

Y > )
=

< a1a2sind >
Z0S

(G.7)

La convention2 (IRE3) adoptée en 1942 sur le sens de polarisation des ondes impliqueV = + 1 pour une onde est
polarisée circulairement à gauche (LHC4) etV = � 1 pour une onde est polarisée circulairement à droite (RHC).
On tire des dé�nitions ci-dessus:

8
>><

>>:

< EX:E�
X > = Z0S(1+ Q)

< EY:E�
Y > = Z0S(1� Q)

< EX:E�
Y > = Z0S(U � iV )

< EY:E�
X > = Z0S(U + iV)

(G.8)

G.2 Ellipse de Polarisation

Le champ électrique d'une onde électromagnétique quelconque dont les composantes sont données par l'ex-
pression G.1 décrit une courbe dans le plan d'onde. Cette courbe fermée est une ellipse dont a va trouver les
paramètres.

Les composantes du champs électrique dans le plan d'onde sontEx = a1coswt et Ey = a2cos(wt + d). En
développantEy et en y injectantEx on obtient :

Ey = a2
Ex

a1
cosd� a2

s

1�
�

Ex

a1

� 2

sind (G.9)

Ceci nous mène a l'expression suivante :

�
Ex

a1

� 2

+
�

Ey

a2

� 2

�
2ExEycosd

a1a2
= sin2d (G.10)

1. Le module du vecteur de Poynting instantané est :

�
�
�
�!p�

�
� =

�
�
�
�
E^ B

µ0

�
�
�
� =

jE(t)j2

Z0
(G.3)

2. Cette convention est l'inverse de celle prise par les opticiens [Born et Wolf, 1993] .
3. International Radio-Electric
4. LHC correspond à une rotation deE dans le sens direct quand on regarde dans la direction dek ( 
	 ).
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FIG. G.2 –L'ellipse de polarisation

On reconnaît l'expression d'une ellispe,AE2
x � BExEy + CE2

y = 1, dans sa forme la plus génerale, avec les coef�-
cients suivants :

A =
1

a2
1sin2d

B =
2cosd

a1a2sin2d
C=

1

a2
2sin2d

: (G.11)

Par dé�nition, une ellipse est l'ensemble des points du plan dont la somme des distances á deux points �xesF1
et F2 (appelés foyers) séparés d'une distance 2c est une constante positive 2a. Pour simpli�er les calculs, on place
le centre du segment[F1F2] en O, c'est le centre de l'ellipse. Les coordonnées deF1 sont(ccost ;csint ) et celles
deF2 sont(� ccost ; � csint ). L'ensemble des points de l'ellipse est donc décrit par l'équation suivante :

2a =
q

(x+ ccost )2 + ( y+ csint )2 +
q

(x� ccost )2 + ( y� csint )2 (G.12)

Celle-ci peut s'écrire sous la forme :

a2 � c2cos2 t
a2(a2 � c2)

x2 +
a2 � c2sin2 t
a2(a2 � c2)

y2 �
2c2cost sint
a2(a2 � c2)

xy= 1 (G.13)

Après identi�cation des termes, on trouve que :

OA2 = a2 =
2

A + C�
p

(A � C)2 + B2
=

Z0SV2

1�
p

Q2 + U2
(G.14)

OB2 = b2 =
2

A + C+
p

(A � C)2 + B2
=

Z0SV2

1+
p

Q2 + U2
(G.15)

tan2t =
B

C� A
=

2a1a2cosd
a2

1 � a2
2

=
U
Q

(G.16)

Le rapport des axes vaudra donc :

OA
OB

=

s
1+

p
Q2 + U2

1�
p

Q2 + U2
(G.17)

G.3 Equivalence des 2 notations

On décrit les caractéristiques de polarisation d'une onde de deux manières :
– Le �ux total I , le taux de polarisation linéairePL, le taux de polarisation circulairePC (dont le signe indique le

sens de polarisation) et l'angle de polarisation linéaireAPL (qui désigne l'angle de la direction de polarisation
linéaire en fonction d'une direction de référence).
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– Les quatre paramètres de Stokes,S, Q, U etV que l'on a déjà vu.
PL et PC sont les fractions du �ux total qui sont polarisée respectivement linéairement et circulairement. Ces

deux ensembles de paramètres sont des descriptions équivalentes. En effet, on a déjàI = S. Le taux de polarisation
linéaire estPL =

p
U2 + Q2. Le taux de polarisation circulaire estPC = V. La position angulaire du grand axe de

l'ellipse de polarisation est 1=2arctan(U=Q), comme on l'a vu au paragraphe précédent.

G.4 Effet de la rotation du repère autour du vecteur d'onde sur les
paramètres de Stokes

Les expressions des paramètres de Stokes obtenues précédemment sont valables pour le repère(Xw;Yw;Zw).
Effectuons une rotation d'anglea de ce repère autour de l'axeZw. On appelera(X0

w;Y0
w;Z0

w) ce nouveau repère.
On obtient l'expression suivante pour le champ électrique :

E =

�
�
�
�
�
�

EX0 = a1exp(iwt) cosa + a2exp(iwt + id) sina
EY0 = a2exp(iwt + id) cosa � a1exp(iwt) sina
EZ0 = 0

(G.18)

Les expressions des corrélations entres les champs électriques mesurés sur les antennes deviennent :
8
>>>>>><

>>>>>>:

< EX:E�
X > = < a2

1 > cos2a+ < a2
2 > sin2a + 2 < a1a2cosd > cosa sina

< EY:E�
Y > = < a2

2 > cos2a+ < a2
1 > sin2a � 2 < a1a2cosd > cosa sina

< EX:E�
Y > = < a1a2exp(� id) > � 2 < a1a2cosd > sin2a

� (< a2
1 > � < a2

2 > ) cosa sina
< EY:E�

X > = < a1a2exp(id) > � 2 < a1a2cosd > sin2a
� (< a2

1 > � < a2
2 > ) cosa sina

(G.19)

En reprenant les expressions des paramètres de Stokes, on obtient la relation suivante :
0

B
B
@

S
Q
U
V

1

C
C
A

a

=

0

B
B
@

1 0 0 0
0 cos(2a) sin(2a) 0
0 � sin(2a) cos(2a) 0
0 0 0 1

1

C
C
A

0

B
B
@

S
Q
U
V

1

C
C
A

0

(G.20)

Les paramètres de polarisation linéaireQ etU dépendent donc de l'orientation des axesXw etYw. Il convient donc
de bien spéci�er l'orientation des ces axes avant d'interpréter les valeurs de ces paramètres.

Les expressions des paramètres de Stokes (équations G.4 à G.7) sont données dans le repère de l'onde. Dans
le cas qu'on étudie ici (onde plane électromagnétique), le champ électrique est dans le plan d'onde (Xw;Yw). Le
repère de l'onde est dé�ni par la direction de propagation, perpendiculaire au plan d'onde, et par un des axes du
plan d'onde dont l'orientation est choisie en fonction de l'objet observé. On ne considère donc pas les rotations
dont l'axe n'est pas le vecteurZw. Les expressions G.4 à G.7 ne seraient alors plus valides.

Propriété

Le �ux S, le taux de polarisation circulaireV, le taux de polarisation linéaire(Q2 + U2)1=2 sont conservés cette
transformation et ne dépendent donc pas de l'orientation du repère de l'onde.
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ANNEXE H

Expressions des mesures pour des dipôles
courts en fonction des paramètres de l'onde

Cet annexe présente différentes manière d'exprimer les mesures issue d'un récepteur radio relié à des dipôles
courts en fonction des paramètres de l'onde plane qui se propage sur le système d'antenne. L'onde est décrite par
les paramètres de Stokes (S, Q, U et V) et la position de la source (q et f ) dans le ciel (ce qui donne accès à la
direction et au sens de propagation de l'onde).

H.1 Relier les mesures aux paramètres de l'onde

Pour une onde plane dont le champ électrique estE, de pulsationw, la tension induite aux bornes d'un dipôle
court1 est:

V = h:E (H.1)

où h est le dipôle électrique equivalent à l'antenne. On se place dans le repère du satellite, dé�ni à la �gure H.1.
Dans ce système cartésien de coordonnées, les longueurs d'antennes effectives s'écrivent :

8
<

:

hnx = hnsinqncosf n
hny = hnsinqnsinf n
hnz = hncosqn

: (H.2)

oùhn est la longueur effective de l'antenne, etqn, f n la colatitude et l'azimut de la direction électrique de l'antenne.
On dé�nit la puissance reçue sur un dipôle court

W =
< VV� >

2Z0
(H.3)

1. voir chapitre 1, section 2.1.2
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FIG. H.1 – Système de coordonnées utilisé dans cet annexe. Le système(O;x;y;z) est le repère du satellite,qn
et f n donnent la direction de l'antenne électrique équivalentehn. On a aussi représenté le repère de l'onde
(O;Xw;Yw;Zw). Les axes du plan(Xw;Yw) sont dé�nis par rapport aux axes du satellite pour simpli�er les calculs :
le vecteurXw est choisi dans le plan(z;Zw). [Figure tirée de Ladreiter et al., 1995].
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W est ainsi interprétée comme l'autocorrélation du signal de l'antenne. On peut dé�nir, de façon analogue, une
information complémentaire : l'inter-corrélation des signaux de deux antennes :

C12 =
< V1V �

2 >
2Z0

(H.4)

On mesureraRe(C12) et I m(C12).
Les coordonnées des vecteurs de la base associée à l'onde sont :

Xw =

�
�
�
�
�
�

� cosqcosf
� cosqsinf
sinq

Yw =

�
�
�
�
�
�

� sinf
cosf
0

Zw =

�
�
�
�
�
�

� sinqcosf
� sinqsinf
� cosq

(H.5)

Les produits scalaires de ces vecteurs avec l'antenne sont :

hn:Xw = hn(cosqnsinq� sinqncosqcos(f � f n)) (H.6a)

hn:Yw = � hnsinqnsin(f � f n) (H.6b)

hn:Zw = � hn(cosqncosq+ sinqnsinqcos(f � f n)) (H.6c)

On posera

Wn = ( hn:Xw)=hn (H.7)

Y n = ( hn:Yw)=hn (H.8)

La tension instantanée induite par l'onde sur l'antennen devient alors :

Vn = a1eiwthn:Xw + a2ei(wt+ d)hn:Yw (H.9)

C'est l'énergie qui est enregistrée (ainsi que l'intercorrélation entre les antennes), il nous faut donc évaluer les
quantités< VnV �

k > où < � � � > est une moyenne temporelle surDt � 2p=w. En introduisant les paramètres de
StokesS, Q, U etV, on obtient le résultat suivant :

< VnV �
k > = SZ0=2

�
(1+ Q)(hn:Xw)(hk:Xw)

+( U � iV )(hn:Xw)(hk:Yw)

+( U + iV)(hk:Xw)(hn:Yw)

+( 1� Q)(hk:Yw)(hn:Yw)
�

(H.10)

Par la suite, les �ux seront normalisé parZ0. On posera pour la suite :Aii = < ViV �
i > , Cr

i j = Re(< ViV �
j > ) et

Ci
i j = I m(< ViV �

j > ). Les expressions développées sont présentées dans les paragraphes suivants.

H.2 Dans le repère du satellite

Les mesures peuvent s'exprimer dans un repère quelconque. En particulier le repère du satellite, qui est lié
aux axes physiques du satellites, mais pas aux axes des liés aux antennes. Dans un tel repère, on peut exprimer
les mesures de manière synthétique (voir equation H.10) ou bien de manière un peu plus explicite, en utilisant les
grandeurs dé�nie en H.7 et H.8 :

< VnV �
k > =

Shnhk

2

�
(1+ Q)WnWk + ( U � iV )WnY k + ( U + iV)WkY n +

(1� Q)Y nY k
�

(H.11)
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En reprenant ces notations, on peut décrire les 7 quantités correspondant à une mesure 3–antennes :

AZZ = Sh2
Z
�
(1+ Q)W2

Z + 2UWZY Z + ( 1� Q)Y 2
Z
�

(H.12)

A+ XX = Sh2
+ X

�
(1+ Q)W2

+ X + 2UW+ XY + X + ( 1� Q)Y 2
+ X

�
(H.13)

A� XX = Sh2
� X

�
(1+ Q)W2

� X + 2UW� XY � X + ( 1� Q)Y 2
� X

�
(H.14)

Cr
+ XZ = Sh+ XhZ

�
(1+ Q)W+ XWZ + U(W+ XY Z + WZY + X) + ( 1� Q)Y + XY Z

�
(H.15)

Ci
+ XZ = SVh+ XhZ(� W+ XY Z + WZY + X) (H.16)

Cr
� XZ = Sh� XhZ

�
(1+ Q)W� XWZ + U(W� XY Z + WZY � X) + ( 1� Q)Y � XY Z

�
(H.17)

Ci
� XZ = SVh� XhZ(� W� XY Z + WZY � X) (H.18)

Ces expressions sont complètement générale et peuvent être appliquées pour n'importe quel récepteur utilisant
des dipôles électriques courts. Elles sont aussi valables quel que soit le repère utilisé. Le changement de repère
changera l'expression lesWk etY k mais pas leur valeurs.

H.3 Dans le repère des antennes

Le repère des antennes est dé�ni tel que l'axe ˆzest selon la direction de l'antennehZ. x̂ et ŷ sont choisis tels que
les antennesh+ X eth+ X aient des azimuts supplémentaires (voir �gure 3.4). Dans ce repère, certaines expressions
se simpli�ent. On a :

WZ = sinq (H.19)

Y Z = 0 (H.20)

On a aussif � X = p � f + X. Ces simpli�cations nous permettent de réécrire le système H.12 à H.18 de la manière
suivante :

AZZ = Sh2
Z
�
(1+ Q) sin2q

�
(H.21)

A+ XX = Sh2
+ X

�
(1+ Q)(cosq+ X sinq� sinq+ X cosqcos(f � f + X))2

� 2U(cosq+ X sinq� sinq+ X cosqcos(f � f + X))( sinq+ X sin(f � f + X))

+( 1� Q)(sinq+ X sin(f � f + X))2�
(H.22)

A� XX = Sh2
� X

�
(1+ Q)(cosq� X sinq+ sinq� X cosqcos(f + f + X))2

+ 2U(cosq� X sinq+ sinq� X cosqcos(f + f + X))( sinq+ X sin(f � f + X))

+( 1� Q)(sinq� X sin(f + f + X))2�
(H.23)

Cr
+ XZ = Sh+ hZ

�
(1+ Q)(cosq+ X sinq� sinq+ X cosqcos(f � f + X)) sinq

� U sinqsinq+ X sin(f � f + X)
�

(H.24)

Ci
+ XZ = � SVh+ XhZ sinqsinq+ X sin(f � f + X) (H.25)

Cr
� XZ = Sh� hZ

�
(1+ Q)(cosq� X sinq+ sinq� X cosqcos(f + f + X)) sinq

+ U sinqsinq� X sin(f + f + X)
�

(H.26)

Ci
� XZ = SVh� XhZ sinqsinq� X sin(f + f + X) (H.27)

Ce système sera utilisé pour les inversions goniopolarimétriques analytiques du chapitre 2.

H.4 Dans le repère de l'onde

Le repère de l'onde est dé�ni tel que ˆzw est colinéaire au vecteur d'ondek; on choisit ensuite le vecteur ˆyw
perpendiculaire àk et dans le plan contenantk et un axe de l'objet observé approprié à notre étude (par exemple,
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l'axe de rotation de la planète observée avec une orientation Sud–Nord); l'axe ˆx complète en une base orthonormée
directe. La géométrie de ce repère est représentée dans le �gure 3.5. Dans ce repère, la source se trouve dans la
direction � z, ce qui nous donneq = p et f = 0. Ceci nous donne les expressions suivantes pour les mesures
goniopolarimétriques :

AZZ = Sh2
Z sin2qZ(1+ Qcos2f Z + U sin2f Z) (H.28)

A+ XX = Sh2
+ X sin2q+ X(1+ Qcos2f + X + U sin2f + X) (H.29)

A� XX = Sh2
� X sin2q� X(1+ Qcos2f � X + U sin2f � X) (H.30)

Cr
+ XZ = Sh+ XhZ sinq+ X sinqZ(cos(f + X � f Z) + Qcos(f + X + f Z) + U sin(f + X + f Z)) (H.31)

Ci
+ XZ = SVh+ XhZ sinq+ X sinqZ sin(f + X � f Z) (H.32)

Cr
� XZ = Sh� XhZ sinq� X sinqZ(cos(f � X � f Z) + Qcos(f � X + f Z) + U sin(f � X + f Z)) (H.33)

Ci
� XZ = SVh� XhZ sinq� X sinqZ sin(f � X � f Z) (H.34)
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ANNEXE I

Les Quaternions

I.1 Rotation 3D : notation vectorielle

On considèreR(n̂;q), une rotation d'angleq autour d'un vecteur unitaire ˆn. Pour écrire simplement l'imager 0

der parR(n̂;q), on décomposer surn̂ et n̂� (r � n̂):

r = hn̂jr i n̂+ n̂� (r � n̂); (I.1)

où h�j�i est le produit scalaire usuel. Cette égalité provient de la formule du double produit vectoriel. Le triplet
(n̂;n̂ � (r � n̂);n̂ � r ) forme une base orthogonale directe de l'espace. C'est une base privilégiée pour l'étude de
R(n̂;q). En effet, dans cette base, le vecteurr s'écrit (hn̂jr i ;1;0) et r 0, (hn̂jr i ;cosq;sinq). Ainsi:

r 0= hn̂jr i n̂+ n̂� (r � n̂) cosq+ n̂� r sinq; (I.2)

soit, en développant le double produit vectoriel et en regroupant les termes:

r 0= r cosq+ ( 1� cosq) hn̂jr i n̂+ n̂� r sinq: (I.3)

On obtient ainsi une expression analytique simple der 0. Nous allons voir que les quaternions offrent un formalisme
encore plus simple permettant d'arriver à ce même résulat.

I.2 Les Quaternions

Un quaternion est un quadruplet deIR: x = ( p0;p) 2 IR4. On donne les deux opérations suivantes:
– multiplication :(p0;p):(q0;q) = ( p0q0 � h pjqi ;p0q+ q0p+ p � q),
– conjugaison :(p0;p) = ( p0; � p).

On dé�nit le quaternion correspondant à une rotation d'angleq autour de ˆn (R(n̂;q)) de la manière suivante:

x = ( cos
q
2

;sin
q
2

n̂): (I.4)
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FIG. I.1 –Rotation d'angleq autour den d'un vecteurn.

On peut aussi représenter les vecteurs par des quaternions. Le vecteurr , par exemple, s'écrirar = ( 0;r ). On dé�nit
en�n l'opérationR(n̂;q) parx(0;r )x.

L'image r 0der parR(n̂;q) est donc :

x(0;r )x = ( cos
q
2

;sin
q
2

n̂):(0;r ):(cos
q
2

; � sin
q
2

n̂) (I.5)

= ( � sin
q
2

hn̂jr i ;cos
q
2

r + sin
q
2

n̂� r ):(cos
q
2

; � sin
q
2

n̂) (I.6)

= ( � sin
q
2

cos
q
2

hn̂jr i + hcos
q
2

r + sin
q
2

n̂� r j sin
q
2

n̂i ;

� sin
q
2

n̂:r (� sin
q
2

n̂)+ cos
q
2

(cos
q
2

r + sin
q
2

n̂� r )

� (cos
q
2

r + sin
q
2

n̂� r ) � sin
q
2

n̂) (I.7)

= ( 0;sin2 q
2

hn̂jr i n̂+ cos2
q
2

r + cos
q
2

sin
q
2

n̂� r

� cos
q
2

sin
q
2

r � n̂+ sin2 q
2

(n̂� r ) � n̂) (I.8)

= ( 0;2sin2 q
2

hn̂jr i n̂+ ( cos2
q
2

+ sin2 q
2

) r + 2cos
q
2

sin
q
2

n̂� r ) (I.9)

= ( 0;cosqr + ( 1� cosq) hn̂jr i n̂+ sinqn̂� r ) (I.10)

= ( 0;r 0) (I.11)

Finalement, on retrouve bien l'expression de la première partie.
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