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CHAPITRE 1

Introduction

Si I'on cherche un point commun entre trois planétes 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
premiére approximation — interagit avec le vent solaire pour former une cavité magnétique ou la dynamique du
plasma est gouvernée par le champ magnétique planétaire : c'est ce que I'on appelle une magnétosphere. Cette ca-
vité est délimitée par sa magnétopause, région ou 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 trés faibles — expulsé par
le Soleil a des vitesses de 400 a 800 km/s, compresse cette magnétosphére, lui donnant une forme oblongue. Le
nez, coté Soleil, est comprimé. La queue, elle, est trés étendue vers l'arriére.

Dans le cadre de la magnétohydrodynamique idéale, les particules du vent solaire ne peuvent pas pénétrer
dans la magnétosphere car la magnétopause forme une barriére infranchissable. Magnétosphére et vent solaire sont
alors completement séparés. La magnétosphere crée donc un obstacle dans I'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
magnétosphéere ou 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 parametres du vent solaire. Ceci contredit I'imperméabilité idéale de la magnétopause.
Le modele qui rend le mieux compte de ces observations est le modéle de Dungey [1961]. Il fait intervenir le
phénomeéne de reconnexion magnétique a la magnétopause. Une conséquence de ce modéle est la prédiction que
les lignes de champ magnétique a haute latitude (c'est-a-dire proches des pbles 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 magnétosphere.

D'autres sources de matiere ionisée alimentent le plasma magnétospherique. L'ionosphere de la planéte est une
source de plasma. Lionosphére est la partie la plus haute de I'atmospheére. Elle est partiellement ionisée par le
bombardement de photons ultraviolets (UV) provenant du Soleil. Les particules ionisées ainsi créées s'échappent
de l'ionosphére en suivant les lignes de champ magnétique. Elle restent majoritairement con nées dans la magné-
tosphére.

Le plasma magnétosphérique peut aussi provenir des satellites gravitant autour de la planéte. Dans le cas de
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FiGc. 1.1 —Schéma d'une magnétosphéere. La magnétopause (en rouge) est la région ou 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 magnétosphére puisque I'écoulement du vent solaire
est supersonique. Entre le choc et la magnétopause, se trouve la magnétogaine ol le ot du vent solaire est dévié.
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Jupiter, c'est le satellite lo qui produit une grande partie de la matiére ionisée de sa magnétosphere. Le volcanisme
actif présent sur ce satellite est dd principalement aux effets de marée induits par Jupiter et par les autres satellites
galiléens. lo éjecte ainsi environ3ky=s de matiére dans la magnétosphére de Jupiter. Ces particules sont ionisées
par le rayonnement UV du Soleil ou par les collisions avec les particules chargées énergétiques de la magnétos-
phére. lo est ainsi la principale source de plasma magnétosphérique de Jupiter. De plus, la période de révolution
de lo (42h et 27min.) étant différente de la période de rotation du champ magnétique jovien (9h et 55min.), les
particules chargées sont entrainées dans le champ magnétique et ne suivent pas le satellite. Cela forme un tore de
plasma tout au long de l'orbite de lo.

Une magnétosphére 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 apparaitre une population raré éel0 2 10 3cm 2 dans la magnétosphére de Jupiter) d'ions et
d'électrons dont les énergies sont supérieuresk@¥Pet jusqu'a 2MeV dans les régions plus internes. Deux méca-
nismes permettent d'expliquer I'existence de particules aussi énergétiques. Ces processus de chauffage du plasma
sont appelés effet “bétatron” et effet “Fermi”. lls 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 magnéticwe,mv?_, =2B. La vitesse perpendiculaike augmente sile
champ magnétiﬁueBQ augmente v% i Bu R 3. Le second effet découle de la conservation du second invariant
adiabatiquel = mw—d" ou l'intégration est effectuée entre les deux points miroirs de la particule. La vitesse
parallelev— augmente lorsque la longueur de la ligne de champ diminfigt ° 2 u R 2. Ces processus adia-
batiques permettent une accélération de particules jusqd&lien quelques dizaines heures. D'autres processus
non adiabatiques (reconnexion, onde d'Alfvén, instabilité de Kelvin—Helmhotz) peuvent avoir lieu de maniere
plus transitoire et permettent d'accélérer plus rapidement les particules en créant un champ électrique paralléle 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 I'énergie de la particule et de la distribution des vitesses de la population des
particules émettrices. Aux fréquences radio qui nous intéressent (de quklduasquelquesVHz), ce sont les
électrons qui produisent le rayonnement. Les ions produisent un rayonnement a plus basse fréquence.

1.1 Emissions radio non-thermiques

La premiére détection d'une émission radio planétaire fut fortuite. Burke et Franklin [1955a,b] cherchaient
a cartographier le ciel en radio basse fréquence (AN222). lls observérent une source radio trés intense qui
se déplagait de jour en jour dans le ciel. Lhypothése premiére d'un parasite d'origine humaine fut abandonnée
lorsqu'ils s'apergurent que le mouvement de la source correspondait au mouvement de Jupiter dans le ciel [Burke
et Franklin, 1955a]. lls avaient observé pour la premiéere fois le rayonnement radio jovien décamétrique (DAM).
Ces émissions ont trés vite été interprétées comme la signature d'émission cyclotron d'électrons dans le champ
magnétique de Jupiter [Burke et Franklin, 1955b]. Par la méme occasion, on découvre donc que Jupiter posséde un
fort champ magnétique (14:10 T, 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 I'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 tét autour de la Terre par des mesures in—situ [Van Allen, 1958]). Avec le dévelop-
pement de la physique spatiale et de I'exploration planétaire, on a pu observer que toutes les planétes magnétisées
produisaient des émissions radio non-thermiques. Le caractére non-thermique de ces rayonnements est clair: les
énergies libérées lors de leurs émissions atteignent des températures de brillance de I'orthi geli0e DAM
et “seulement” 16K 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 trés large de fréquence. Pour Jupiter, celle-ci
s'étend de quelquelsHza 10GHz fréquence a laquelle le rayonnement thermique devient prépondérant.

Ce sont principalement les électrons énergétiques (de quekgu@squelquedleV) 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 grace 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 planétes magnétisées peuvent étre 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 planétes.

1.1.1 Emissions aurorales

Cette catégorie regroupe les émissions radio BF (basses fréquences) provenant des hautes latitudes aurorales.
Elles sont induites par I'accélération des électrons aux pbéles magnétiques de la planéte, ainsi que, le cas échéant,
celles résultant de l'interaction des satellites avec le champ magnétique planétaire (par exemple, l'interaction lo—
Jupiter). Le mécanisme d'émission reconnu aujourd'hui est l'instabilité maser—cyclotron (IMC) [Wu et Lee, 1979].

Ce mécanisme permet une émission cohérente a la fréquence cyclotron électroniqueJocabBt2pme). Le

caractére cohérent du processus d'émission est nécessaire pour expliquer les intensités produites. Pour les émis-
sions aurorales terrestres le &xmoyen mesuré vaut environ Ay & 1UA. Dans le cas de Jupiter, les mesures
dépassent Y@y & 1UA. Une limite supérieure de I'extension des sources du DAM a été établie Kndr in-
terférométrie intercontinentale (VLBI) [Dulk, 1970]. Ceci implique une température de brillaneel0'8K. La

puissance radio émise est estimée a 1% de la puissance précipitée sous forme d'électrons énergétiques dans les
sources.

Ces émissions couvrent une large gamme de fréquences : quelques dizdihkeadgielques dizaines déHz
(soit les gammes kilométriques a décamétriques) [Zarka, 2000]. Les observations montrent que les ondes sont prin-
cipalement émises sur le mode X (extraordinaire) : elles sont polarisées circulairement a droite lorsqu'elles pro-
viennent du péle Nord magnétique et a gauche lorsqu'elles proviennent du péle Sud magnétique. Le mécanisme
implique la présence d'électrons de quelgke¥ dans des zones fortement magnétisées fje. fce). Les ré-
gions concernées sont donc généralement les hautes latitudes magnétiques (autrement dit circumpolaires). Ces
émissions portent différents noms suivant la planéte d'ou 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 a bande large que l'on différentie des émissions kilométriques a bande étroite ou “nKOM”
(Narrowband Kilometer) qui proviennent du tore de plasma de lo, “HOM” (Hectometer) émission aurorale hec-
tométrique, “lo DAM” émission décamétrique controlée par lo, “non—-lo DAM” émission décamétrique aurorale
indépendante de lo. 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 magnétosphére ou sont piégées des électrons de trés 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 quelqueSHz en provenance de ces ceintures de radiation. Cette région forme un toroide
autour de Jupiter. Son extension équatoriale avoisirgR; (rayons joviens). Ce rayonnement synchrotron est
induit par les électrons ultra-relativistes (quelqidsV). Contrairement au DAM, le processus d'émission n'est
pas cohérent. Les températures de brillance de IFK résultent de la superposition incohérente des intensités
émises par chaque électron.

1. Les ux radio sont mesurés en JanskyyE 10 26Wm 2Hz 1. Les mesures de ux sont rapportées\@A(Unité Astronomique) pour
pouvoir les comparer plus aisément: un ux donné 1AL est le ux que mesurerait un observateur situéldAlde la source.
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1.1.3 Eclairs 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 posséde une charge négative encore plus importante. Ces décharges sporadiques permettent de rétablir la
neutralité de charge perturbée par la formation de I'orage. L'établissement de I'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 a large bandékuelques
a quelques 1MH2). La largeur de la bande est liée au temps caractéristiguepulse de courant. Les fréquences
excitées couvrent un specff® fma ol fmax  1=t.

Ce rayonnement électromagnétique se propage sur le mode sif eur a basse fréquence — fréquences inférieures
aux fréquences cyclotrofye et plasmaf,e 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 I'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 mémes, les observations sont différentes suivant les planéetes, en particulier le fait que I'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 fréequend®kH2) et de faible amplitude qui sont présentes dans les spectres
radio de toutes les planetes 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 a 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 a
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 particulieres. Tout d'abord les émissions dites “nKOM”
(Narrowband Kilometer Radiation, émission kilométrique a bande étroite). Elles proviennent de sources discretes
réparties dans le tore de lo. En n, il existe des émissions sporadiques basse fréquence, appelées “sursauts QP”
(pour Quasi—Périodiques). Ces émissions montrent en général une pseudo période de I'ordre de 15 a 40 minutes
[Hospodarsky et al., 2004] et s'observent a des fréquences de I'ordrekdttz IDes 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 méme
phénoménologie.

1.2 Etudier a distance les plasmas sources

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

Dans le cas des émissions aurorales, ou le mécanisme d'émission admis est I'lMC, 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 planétes
magnétisées. Les traits gras indiquent les émissions provenant des hautes latitudes magnétiques. La zone grisée
des éclairs d'orages correspond aux intensités détectées a Saturne et Uranus. Les signatures d'éclairs terrestres
sont plus faibles de plusieurs ordres de grandeurs. “DIM” est I'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 magnétosphére de Jupiter. Les axes de rotation sidérale
W et magnétique M sont indiqués. Le tore de lo est schématisé en gris. La courbe a I'extréme gauche représente
la magnétopause de Jupiter, mais la distance Jupiter—magnétopause n'est pas a I'échelle. Les lignes pointillées
grasses indiquent les régions d'émissions aurorale qui existent dans les deux hémisphéres. Les émissions bKOM,
HOM et DAM sont générées a une fréquence f.e et sont focalisées en des cénes 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 a trés haute latitude [Hospodarsky et al., 2004]. Le nKOM est émis par des inhomogénéités non-identi ées
du tore de lo. Son diagramme de rayonnement est trés large.

haute fréquence nous donne par exemple l'intensité du champ magnétique a l'altitfideleuvient comparable a

fce, altitude qui peut varier de zéro a plusieurs rayons planétaires (de ®3,&0r Terre, jusqu'a By sur Jupiter

ou encore de 0.1 aR%s sur Saturne). La morphologie du diagramme d'émission est trés particuliére : c'est un cone

n axé sur le champ magnétique local. Les paramétres de ce cone d'émission peuvent étre reliés a des parametres
du plasma source (rappofpe=fce €t proportion d'électrons énergétiques par rapport aux électrons thermiques
[Wong et al., 1982; Wu et al., 1982; Ladreiter, 1991]). Ces déductions peuvent étre 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
grace aux missions d'exploration planétaire (Voyager, Galileo, Cassini, etc) dans les magnétospheres de Jupiter et
Saturne. Ces missions n'ont toutefois jamais exploré les régions aurorales des planétes 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 I'atmosphére donnant naissance aux aurores. Les
observations radio permettent de compléter les données enregistrées en UV, Visible ou IR de ces phénoménes
auroraux. Ces derniéres observations ont I'avantage d'avoir une grande résolution angulaire contrairement aux
observations radio, mais les informations sur les particules et les phénomenes d'accélération sont obtenues plus
indirectement qu'avec la radio.

Des informations plus globales sur la dynamique magnétosphérique peuvent aussi étre déduites. La position
des sources donne la localisation des régions émettrices (mais avec la résolution spatiale des instruments radio que
I'on verra plus loin). Les variations temporelles permettent de relier les observations a leurs sources d'excitation.
Une analyse de Fourrier fera apparaitre les fréquences caractéristiques de la source d'excitation (rotation de la
planéte, vent solaire, satellites...). Ainsi, les émissions radio planétaires sont modulées par la rotation du champ
magnétique de la planéte (des anomalies du champ magnétique en particulier). Pour les planétes géantes, c'est le
seul moyen d'avoir acces a la vitesse de rotation interne de la planéte. En effet, du fait de leur nature de planéte
gazeuse, les différentes couches atmosphériques ne se déplacent pas a la méme vitesse. La vitesse de rotation
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des couches nuageuses les plus externes ne re éte pas directement la rotation du coeur de la planéte. Or le champ
magnétique est justement généré dans les régions internes de la planéte. La variabilité des émissions radio aurorales
est la seule observable permettant la mesure de la vitesse rotation sidérale d'une planéte. La derniére mesure de la
période de rotation sidérale de Jupiter — et la plus précise — a été donnée par Higgins et al. [1997] & partir de 24
ans de données décamétriquBs= 9h 55min: 29:6854s avec une erreur de@035s, soit une précision de I'ordre

de 10 .

En n, I'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 atmosphére et de l'ionosphere.
Zarka [1985b] donne par exemple un pro | de densité électronique dans I'ionosphére de Saturne contraint par les
observations de SED (Saturnian Electrical Discharges) enregistrées par les sondes Voyager. Comme les SED sont
produits a l'intérieur de I'atmosphére de Saturne, les ondes émises a des fréquences inférieures a la fréquence de
coupuref; de l'ionosphére ne peuvent la traverser. Cette fréquence de cofymépend de la densité électronique
ne dans l'ionosphere par le biais de la frequence plasfpa( ™ ne) et de l'angle d'incidence de I'onde sur I'io-
nosphere f. = fye=cosq. Cette relation permet d'analyser les fréquences de coupures observées sur les signatures
d'éclairs d'orages.

1.3 Cassini RPWS

Ma thése 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 bientét de celles enregistrées a Saturne. Le récepteur radio haute
fréquence HFR fait partie de I'expérience RPWS (Radio and Plasma Wave Science) et couvre une gamme allant
de 35kHza 18125MHz. Il a été concu et réalisé au DESPA (Département de Recherche Spatiale) de I'Observatoire
de Paris. La gamme de ce récepteur est adaptée aux émissions radio de la magnétosphére de Saturne — le SKR
s'étendant 3kHza 12MHz — et aux SED. Sur Saturne, la fréquence plasma électronique de I'ionosfaere
vaut 6MHz En considérant un angle d'incidence maximum dé0 , on arrive a 16MHz, la borne supérieure
de la gamme de RPWS/HFR.

Pourquoi ne pas observer Saturne depuis la Terre? Lionospheére ré échit toutes les ondes radios de fréquence
inférieure a 10MHz. Elle ré échit d'ailleurs aussi bien les émissions venant de I'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
ionosphére comme guide d'onde pour émettre sur tout le globe. Le spectre du SKR, comprislentglkHz
et 1 1:2MHz est donc inaccessible depuis le sol d'ou 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 étre effectuées simul-
tanément. Petit avantage a s'éloigner de la Terre, les parasites radio d'origine humaine (RFI, Radio Frequency
Interferences) n'existent pas dans I'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 méme 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 a la longueur d'onde de I'émission obketvée diamétre de
la pupille d'entréeD. La limite de résolution du télescope vaut alor$ =D. C'est la séparation angulaire la plus
petite que I'on peut observer. Dans le cas d'un radio télescope, la situation est la méme. 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 a la résolution. En général, les radio télescopes basses fréquences terrestres (aux longueurs d'ondes décamé-
triques, soit  10m) sont composés d'un réseau d'antennes dont I'extension spatiale xe la résolution. Ainsi, les
radio télescopes décamétriques de Nancgay en Fré&ncel00m) ou de Kharkov en Ukraindd 1km) ont des
résolutions angulaires de I'ordre du degré (0.1Glfad soit 6 a 06 ).

Dans l'espace le probleme de I'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 dipbles ou des monopbles. Ceux-ci peuvent étre 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 meétres a plusndeCHXQui nous donne une résolution
de 6 a 60 (0:1 a Irad) al = 10m comme c'est le cas pour le récepteur radio de Cassini (contrairement a la
caméra UV de Cassini (UVIS) qui a une résolution spatiale:8edi a la caméra visible ISS dont la résolution est
de 029. Si on dé nit la résolution spatiale d'un récepteur radio par sa capacité a 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 a la gure 1.4) a permis
de comprendre les mécanismes d'émissions et de contraindre les paramétres magnétiques et les distributions de
particules des régions d'émission.

Pour pallier a la grande étendue du diagramme de réception des antennes, des méthodes ont été développées
pour augmenter la résolution angulaire. C'est ce que I'on appelle la goniopolarimétrie. Le principe consiste a
retrouver la direction d'arrivée de I'onde, ses parametres de polarisation et son ux a 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 I'environnement du satellite. Sur les sondes Ulysses ou Wind, le signal
est enregistré a partir de 2 antennes. Comme ces sondes tournent sur elles-mémes, le signal est modulé par la
rotation. En démodulant le signal, on peut retrouver la direction d'arrivée de I'onde. Linconvénient majeur est
qu'il est impossible de mesurer des phénoménes dont le temps caractéristique est inférieur a la période de rotation
du satellite (12 sur Ulysses, par exemple). Dans le cas de Cassini, qui est un satellite stabilisé 3 axes, le senseur
électrique est composé de 3 antennes. A 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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FIG. 1.4 —Spectre dynamique des émissions radio joviennes basses fréquences observé le 3 décembre 2000 par le récepteur RPWS/HFR sur Cassini a
I'approche de Jupiter. Ce récepteur couvre la ganriskHz  16:125MHz. Les composantes des émissions radio joviennes sont notées sur la gure.
L'émission lo-DAM (décamétrique contrblée par lo) observée ici descend jugduitz alors que la composante non contrélée par lo (non-lo-DAM)

fusionne avec les émissions hectométriques HOM (dont la gamme descend justlOikHz. La composante bKOM (kilométrique a bande large)

est détectée jusqu'a 40kHz. la composante nKOM (kilométrique a bande étroite) autour@leéHz est émise a la frequence plasma électronigde f

dans le tore de lo. Les sursaut QP (quasi-périodiques), espacé de 5 a 15 minutes (voire 40 minutes), sont détectés dans fa badikldz. La

distance a Jupiter était d883R; (soit 2:7 10 km) au moment de ces mesures.
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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 plutt que d'observer depuis le sol. Tout d'abord, on s'affranchit de lionosphére qui ré échit toutes
les ondes radio de fréquence inférieure a0MHz. Ensuite, on se débarrasse des RFI. Et nalement on peut se
rapprocher des sources planétaires.

En contrepartie, il faut se soumettre aux contraintes liées a la spatialisation. Celles-ci sont multiples: I'en-
combrement, la masse embarquée, la consommation électrique et le ux de données que I'on peut rapatrier sur
Terre par télémesure. Les antennes électriques placées sur les sondes spatiales sont des monopdles ou des dipdles.
Cela limite de fagon drastique la résolution angulaire : le diagramme de réception d'un dipble couw® dies 2
I'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 & une grande sensibilité et une grande dynamique.

2.1 Le dipOle électrique

Les antennes électriques embarquées sur les sondes spatiales sont des monopéles ou des dipdles. Elles sont
déployés en vol. Dans le cas des satellites tourants, les antennes sont des Is conducteurs tendus par la force cen-
trifuge. Ces Is sont couplés deux a deux, symétriquement par rapport a I'axe de rotation, pour ne pas perturber
I'équilibre du satellite. Les deux monopéles opposés forment alors un dipdle. Dans le cas de satellites stabilisés 3
axes, on utilise des tiges conductrices tubulaires. Ces monopdles aussi peuvent étre associés deux a deux pour for-
mer un dipble. On se souviendra aussi qu'un monopéle placé perpendiculairement devant une surface conductrice
plane et in nie constitue I'équivalent d'un dipdle. On considere ainsi qu'en premiére approximation, un monopdle
placé sur un satellite dont la surface est conductrice mais qui n'est, certes, ni in ni ni plan, est équivalent a un
dipble. On ne parlera donc, par la suite, que de dipdle.
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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 a détecter une onde
incidente en fonction de la direction d'arrivée. Il caractérise le gain de I'antenne dans une direction donnée.

On considére une onde plane électromagnétique émise par une source ponctuelle placée a I'in ni caractérisée
par sa directior(q;f) ou g est la colatitude et I'azimut de la position de la source, et la puissaRgale cette
source. Lediagramme d'antenne APq;f) est dé nit par la fraction de puissand¥q;f) normalisée de I'onde
incidente que I'on peut collecter dans une direction donnée [Kraus, 1966] :

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

On dé nit ensuite langle solide de réceptiode I'antenneéW, qui caractérise la résolution angulaire de I'an-
tenne. Il s'écrit:

Pa(a;f) = (2.1)

zz
Wa = Pa(g;f)dw (2.2)
4p
que l'on peut aussi exprimer
2z
Wa = P(af) 4
4 maxP(cf))
1
= —— P(q;f )dw
maxP(E) )
4p
_— 2.3
max(P(ain) (23
On dé nit aussi ladirectivitéde I'antenne par :
Da= 4p = max(P(q;f)) (2.4)
Wa
2.1.2 Le dipdle court
Une onde électromagnétique induit une différence de potantielix bornes des 2 brins d'un dipdie
Z
Vh= E:idh (2.5)

ou, h est le vecteur d'antenne (pour un dipdle, c'est le vecteur qui joint les centres des 2 buing), @lément

in nitésimal de I'antenne, ek le champ électrique de lI'onde. Cependant la caractéristique principale d'une onde

est que les champs qui lui sont associés (champs électriques et magnétiques dans notre cas) varient périodiqguement
dans le temps et dans I'espace. Aussi le champ électrique ne sera-t-il pas constant le long de I'antenne.

On peut cependant faire une hypothése qui permet de simpli er les calculs : Si la longueur d'onde est grande
devant la longueur du dip6le, on considérera que le champ électrique de I'onde est spatialement homogeéne, i.e.
constant sur la longueur de I'antenne. C'est ce qu'on appelle I'hypothése de dipble court qui se traduit par I'iné-
galité: 2h | =2. Il faut que la longueur totale du dipdlé Boit trés inférieure a la demi longueur d'onde. Dans
la pratique, on considére que l'antenne est courte devant la longueur d'ohde IsF10, soit f < 3MHz pour
h= 10m. La tension induite aux bornes du dipéle sera alors simplement:

Vh = hiE (2.6)

Dans le cadre de cette hypothése, le diagramme d'antenne d'un dipdle court s'obtient simplement. On dé nit
g, I'angle entre le vecteur d'antenteet le vecteur d'ondé& qui caractérise la direction de propagation de I'onde.
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C'est I'angle d'incidence de I'onde sur I'antenne. Pour une onde plane électromagnétique, le vecteukdshde
perpendiculaire au champ électrigdeEn se placant dans le repére de I'onde associé a I'anterfueir gure
G.1, page 174) dé ni tel qué&, soit colinéaire & et que I'antennér soir dans le plar{O;Xw:Zw) , le champ
électrique sera dans le pl&®;Xu:Y). Le champ électrique s'exprime:

E(t) cosf (t)
E= E(t)sinf(t) (2.7)
0

La tension instantanée induite par I'onde sur I'antenne sera donc
V = hE(t) cosf (t) sing (2.8)

ou g est la distance angulaire séparant I'antehrau vecteur d'ondé. L'observable mesurée in ne est l'auto-
corrélation du signal regu par l'antenne :

Whh =< WV}, > (2.9)

ou< > dénote une moyenne temporelle sur le temps d'intégration et I'étdijdd conjugaison complexe. Si
on place l'expression d¢, dansW,, on obtient :

Whn =< (hE(t) cosf (t) sing)? > = %?hzsinzq (2.10)

Cette mesure nous donne le spectre de puissance. En effet, le théoréme de Wiener—Khinchin montre que la trans-
formée de Fourier de I'autocorrélation d'une varialblest égale a sa puissance spectrale :

fn) = F[< f ()f(t+1)>] (2.11)
ou f(t) est la transformée de Fourier dn) :
z
f(t) = i f(n)e?Pdn (2.12)

La mesuréh,, représente donc une puissance spectrale. Le diagramme d'antenne est donc de la forme::
Paip = ksirtq (2.13)

On retrouve donc bien la forme en 3m(voir gure 2.1). La largeur & mi-hauteur du lobe de ce diagramme vaut
90 . Le gaink est déterminé de la maniére suivante :
Y4 3
. ksiqdadf = 4p =) k= > = maxq{P(q;f)] (2.14)
p

Le diagramme d'antenne ne dépendant quejdié n'y a aucune contrainte sur l'azimdt de la source. Le
diagramme d'antenne d'un dipble est donc constitué d'un seul lobe & symétrie cylindrique avec un zéro dans la
direction de I'antenne. L'angle solide de réception d'un dipble court vaut:

Y4
Whip = Paip(0;f)dW= 8p=3sr, (2.15)
4p

soit 2=3 de l'espace.

Résolution angulaire Un dip6le court n‘a aucune résolution angulaire. En effet, la résolution d'un dispositif

de réception exprime sa capacité a pouvoir distinguer deux sources distinctes. Dans le cas de I'hypothése de dipble
court, le champ électrique est homogéne sur la longueur du dipble. Les in uences respectives de 2 ondes provenant
de 2 sources différentes ne pourront alors étre distinguées.



20 CHAPITRE 2. INSTRUMENTATION RADIO SPATIALE

FIG. 2.1 —Diagramme de réception d'un dipéle court. Le gain d'un dipdle court varisiehq ot q est l'incli-
naison du vecteur d'onde incident par rapport a la direction de I'antenne. La longueur du dipdle 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 I'onde et le plasma
environnant— relié au systéme d'ampli cation/réception peut étre représenté sous la forme du schéma électrique
de la gure 2.2. La tensiol}, aux bornes de I'antenne est induite par I'onde. La tension mesurée par le récepteur
sera notéée/r?. L'impédance d'entrée de I'antenng;,, et quasiment purement capacitive dans le cas d'un dipdle.

Elle s'exprime en fonction des paramétres physiques de I'antenne [King, 1956]:

Ca= eph=(In(2h=d) 1) (2.16)

ou h est la longueur de l'antennd, son diamétre ee la permittivité diélectrique du milieu. L'antenne courte
possede aussi un terme rési&if mais il est négligeable devant le terme capacitif aux fréquences étudiées. La
capacité de bas®, caractérise I'impédance de sortie de I'antenne. Sa valeur est xée principalement par le systéme
de xation et de déploiement de I'antenne, les cébles reliant I'antenne au récepteur, ainsi que le corps conducteur
du satellite lui méme dans une moindre mesure. Sa valeur variera donc d'un récepteur a l'autre. Elle est en général
de l'ordre de 30 150pF pour un monopdle (moitié moins dans le cas de dipdles) [Manning, 2000].

La tensiorM?en entrée du récepteur peut s'exprimer en fonctioMidée 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 trés haute impédance d'entrée. Ainsi, on aura:

Ve W

= 2.17
Zat Zy Zp ( )

ou Z, est limpédance d'entrée de l'antenneZt= 1=jwC, est I'impédance de base. Si I'antenne est purement
capacitive, I'impédance de I'antenne s'é&it= 1=jwC,. La tension d'entrée du récepteur sera alors:

V0= VhCa?-a Cb: (2.18)
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Onde EM Antenne
dans le
vide Za Pe-amplis
Recepteur
Vh Co A

FiG. 2.2 —Circuit électrique équivalent d'une antenne. La tensigrest la tension mesurée aux bornes de I'an-
tenne a vide. £est I'impédance d'entrée de I'antenng, €st la capacité de baser?‘est la tension mesurée par le
récepteur.

Résonance Lorsque la fréquence de I'onde augmente et donc que I'hypothése d'antenne courte n'est plus
valide, la capacité d'antenn@, augmente jusqu'a la résonance demi-onde=X2 =2) ou celle-ci devient pra-
tiquement in nie puis change de signe pour devenir inductive. Jusqu'a la résonance demi-onde, seul le rapport
Ca=(C4 + Cp) est modi é, mais juste aprés, lorsq@g = Cp, la résonance d'antenne apparait. La resistance
d'antenneR, augmente aussi au voisinage de la résonance — ceci limite I'amplitude de la résonance — mais ne
compense pas les effets capacitifs et inductifs [Manning, 2000].

2.1.4 Dip0le électrique équivalent — Etalonnage

En pratique, on trouve souvent des monopdles sur les sondes spatiales stabilisées 3 axes. Théoriquement, un
monopble est équivalent a un dipble s'il se trouve placé perpendiculairement a une surface plane, conductrice et
in nie. Si la condition de conductivité est toujours respectée, celle d'orthogonalité ne I'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 dip6le électrique
équivalent au systeme monopdle—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 a fournir la longueur effective et la direction du dipdle 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 modéle réduit du satellite. On place le modéle réduit dans une
cuve contenant un liquide diélectrique (de I'eau, par exemple). On appligue 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.

Ladirection du dipble électrique équivalent est donnée soit par la direction de réponse maximale qui est atteinte
lorsque le dipble électrique équivalent est aligné avec le champ électrique ambiant, soit par la direction de réponse
nulle qui correspond a un dipdle équivalent perpendiculaire au champ électrique. La longueur de I'antenne équiva-
lente peut aussi étre déduite, mais sa mesure est peu able, principalement du fait que les capacités d'antennes et
de base ne sont reproduites que trés grossiérement.
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Modélisation par éléments nis

Cette méthode consiste a modéliser I'antenne et le corps du satellite par un ensemble de points reliés par des
Is conducteurs. On utilise ensuite un code de simulation électromagnétique qui calcule les charges et les courants
induits par une onde électromagnétique sur le modeéle. Sila topologie générale du satellite peut étre reproduite avec
précision, les détails ns des systemes de xation et de cablage des antennes — qui xent la capacité de base de
I'antenne — le sont plus grossiérement. Cette limitation est due a la puissance de calcul nécessaire qui croit avec
le nombre de points et d'interconnexions du modéle.

Etalonnage en vol

Une autre possibilité d'étalonnage est d'utiliser une source étalon en vol. Il n'y a ainsi pas de probleme 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 paramétres 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-
rametres de I'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 a notre disposition.

2.2.1 Introduction a la goniopolarimétrie

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

Paramétres d'une onde électromagnétique

Une onde plane électromagnétique peut étre caractérisée uniguement par son champ éttriGede re-
présentation a le mérite d'étre trés synthétique mais n'est pas facile & manipuler. On utilise donc les paramétres de
StokesS, Q, U etV [Kraus, 1966] pour décrire le ux et la polarisation de I'onde. Ces paramétres sont dé nis a par-
tir du champ électrique de I'onde a I'Annexe Sreprésente le ux de I'ondeQ 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 azimuf . Cette direction est opposée a celle du vecteur d'dndees variablegS,Q;U;V;q;f)
dé nissent les paramétres de I'onde. Une antenne électhigest dé nie par sa longuedr;, sa colatitudey; et son
azimutf ;.

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 'auto- ou l'intercorrélation des tensions induites aux bornes
de 2 antennel; eth;. Cette mesure s'exprime sous la forme suivante :

Les mesures sont complexes dans le cas ou il s'agit d'intercorrélations. Dans I'hypothéese du dipdle court, on peut
développer l'expression déf;, en utilisant les parametres de l'ondg Q, U, V, g etf) et les paramétres des
antennesty, q; etf;) et (hj, q; etf ;). Les expressions de ces mesures sont alors (voir Ladreiter et al. [1995] et
l'annexe H):

Shh; _ i
Wi = =5 (1+ QWW, UWY j+ WY)+(1 QYiY +V( WY+ WY (2.20)
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ou l'on a introduit les termes angulaires::

Wh
Yn

cosgnsing  singpcosqcogf fp) (2.21a)
singpsin(f ) (2.21b)

pourn2fi;jg. Lorsque la mesure est une autocorrélation (i.e. lorsgug), Wi sera noted;; et est une grandeur
réelle. Lorsqu'il s'agit d'une intercorrélation, on note(i{:} la partie réelle d&\V; etCi'j sa partie imaginaire.

Remarques

Plusieurs remarques importantes peuvent déja étre formulées quant a la forme de I'expression 2.20:

1. Le ux Sestprésentdans un terrfBgh;, en facteur de toute I'expression. On ne pourra pas dissocier le terme
Shh; sans connaitre les longueurs absolues des anténeel;. De la méme facon, lorsqu'on cherchera
a obtenir les longueurs d'antennes, on ne pourra aboutir qu'a des longueurs relatives a moins d'avoir une
source étalon dont on connait le &

2. Si les termes angulairasf, et Y , sont connus, l'expression est linéaire r5Q SU et SV. Il sufra alors
d'avoir 4 mesures indépendantes pour inverser le systéme.

3. La position de la source est caractérisée par sa colafitytle Une source placée dans la direction opposée
(9%f 9 a pour coordonnées®= p qetfO= f + p. Les termes angulaire¥y, et Y, de cette nouvelle
source s'expriment:

Wa(aBf) = Wh(af) (2.22a)
Yo(@%9 = Ya(gf) (2.22b)
Les mesures seront donc strictement identiques a conditioStues, Q°= Q, U= U etV0= V.|
est donc impossible d'obtenir par une quelconque méthode la position de la source sans hypothése sur la

direction de la source ou sur le signe du taux de polarisation circMaik@ direction de la source ne peut
donc pas étre obtenue indépendamment de son état de polarisation.

2.2.2 1 antenne seule

Le diagramme de réception d'un dipdle court est trés peu directif. Pourtant, lorsque le satellite tourne sur
lui-méme il est possible de retrouver partiellement les parametres de I'onde [Lecacheux, 1978]. L'autocorrélation
mesurée sur I'antenne peut étre décomposée de la maniére suivante :

Whin = WO + WO sinwgt + W coswgt + W sin 2wt + W cos avet (2.23)

ol ws est la vitesse de rotation du satellite. Les term@&'8 sont décrit dans l'article de Lecacheux [1978,annexe

A] et dépendent des 5 paramét(&Q;U;q;f ). Sil'antenne n'est ni paralléle, ni perpendiculaire & I'axe de rotation,
Lecacheux montre que l'inversion est possible mais ne peut faire ressortir le taux polarisation civcul#iresr-

sion proposée nécessite que I'émission soit stationnaire pendant au moins une période de révolution du satellite.
Si I'émission varie plus rapidement que la période de rotation, aucune mesure able ne peut étre 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 a cause des forces
centrifuges [Manning, 2000]. Le cas d'une antenne alignée avec I'axe de rotation peut aussi poser probléme car la
position d'équilibre de I'antenne est instable; dés qu'elle subira une petite déviation de I'axe de rotation, les forces
centrifuges I'en écarteront encore plus. Lutilisation d'antennes tubulaires permet d'utiliser des antennes axiales
sur des satellites tournants. La raideur de I'antenne compense alors la force centrifuge au voisinage de I'équilibre.
Mais si I'antenne est paralléle a I'axe de rotation, on revient au cas ou le dipble 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 a I'axe de rotation est envisageable sur un satellite tournant.
Cette con guration impose qu&/(® = 0 etw( = 0. Nous avons donc 2 équations en moins, pour calculer les
5 parametre$S,Q;U;q;f). Linversion est impossible sans hypothéses sur ces paramétres [Manning et Fainberg,
1980].

2.2.3 2 antennes — Satellite tournant

Les premiers instruments utilisant deux antennes pour déterminer les parameétres de I'onde furent le récepteur
radio de la sonde ISEE-3 [Fainberg et al., 1985], puis celui de la sonde Ulysses [Manning et Fainberg, 1980].
Lidée est de sommer les réponses de deux antennes (I'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 paramétres 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 a I'axe de rotation de la
sonde. Pour cela il introduit une phaset additionne les signaux recus sur le monopéle aXial sur le dipdle
équatorialX : 'antenne synthétisée est noe €°X et le signal synthétis&,. Les signaux sont sommés en phase
pourb= 0 ou en quadrature potr= 90 . Lors du survol de Jupiter, Ladreiter et al. [1994] ont utilisé les signaux
S, Soo 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 a 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 a 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 a utiliser trois antennes
et & enregistrer les autocorrélations ainsi que les intercorrélations aux bornes des antennes. Plusieurs méthodes
d'inversion goniopolarimétriques ont été développées, généralement fondées sur I'ajustement de valeurs calculées
aux valeurs observées par des méthodes de moindres carrés. L'avantage de ce type de récepteur par rapport a ceux
utilisés sur les satellites tournants est qu'il permet d'effectuer des mesures goniopolarimétriques instantanées. Ce
qui veut dire gu'a 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 I'on dispose de 3 dipdhashy, hs 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 dip6les perpendiculaires les uns aux autres, selon les directions des trois axes d'un repére ortho-
normeé(X1;%2;%X3). On a alors 9 mesures réelles : 3 autocorrélatnsA,;, et Ass et 3 intercorrélations complexes
(C15iClp), (Ch3iClg) et(ChaiChy). ON doit ensuite tirer les 6 paramétres de I'0i8;U;V;q;f ) de ces 9 mesures.
Dans ce cas idéal (i.e. triedre 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 a 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 méme occasion.
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FiG. 2.3 —Premier résultat de goniopolarimétrie sur les émissions HOM jovienne. Ces résultats ont été obtenus
grace a l'instrument radio de I'expérience URAP sur la sonde Ulysses. Jupiter est représenté en bas a gauche,
avec son axe magnétique. [ gure tirée de Ladreiter et al., 1994]
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On considéere un récepteur radio du type de celui de Cassini. Il est constitué de 3 antennes connectées a 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 I'une et en conservanttightjest (h2;hs) par exemple. Les
antennes sont des dip6les électriques formant un triédre qui n'est pas trirectangle. Les mesures enregistrées par le
récepteur sont:

Al = srﬁh(“ QWS 2UWiY +(1 Q)YZi (2.24)
A = Srgh(1+ QWS 2UWLYo+(1 Q)Y2 (2.25)
Ass = S@h(h QWS 2UWAY3+(1 Q)Y3 (2.26)
Cp = SthZ (1+ QWIW  U(WAY 2+ WoY p)+( 1 Q)Yle (2.27)
Cp, = SV? hz( WLY 2+ WBY 1) ' (2.28)
Cls = Sm“ (1+ QWA U(WAY 3+ WRY 1)+(1 Q)Y1Y3I (2.29)
Ciy = Sth?’( WAY 3+ WBY 1) (2.30)

Si l'on tient compte des expressions développées\fet Y; (voir équations 2.21a et 2.21b), ces 7 mesures
obtenues a la sortie du récepteur font apparaitre 15 paramétres: les 4 parametres dS&hkds, la posi-

tion angulaire de la sourdg;f) et les parametres de chacune des 3 dipbles électriques équivdlenisf 1),

(h2;a2;f 2) et(hs;qs;f 3). Il y a trop d'inconnues (15) par rapport au nombre d'équations (7) pour pouvoir résoudre

le systéme directement. Il faut donc faire des hypothéses pour réduire le nombre d'inconnues. Les variables sup-
posées connues par des hypothéses adéquates seront appelées parametres xés, par opposition aux parametres
libres (ou inconnues) qui sont les variables que I'on cherche a évaluer.

Pour une inversion goniopolarimétrique, on cherche les paramétres de I'onde. Les parameétres xés sont les 9
parameétregh;;q;;fi) qui résultent d'un étalonnage préalablement établi. Il reste donc 6 inconnues pour 7 équations
et l'inversion est possible.

On peut utiliser la méme série d'équations pour étalonner les positions des dipbles électriques équivalents
aux monopdles physiques. On fait alors des hypothéses sur I'onde incidente. En choisissant des sources de ca-
ractéristigues connues, on réduit le nombre d'inconnues. On choisit une source dont on connait la position et la
polarisation (pour simpli er on se restreint a des émissions polarisées purement circulairement, ou bien sans polari-
sation). Dans le cas d'émissions non polarisées, il nous reste 10 inconnues Set les 9 paramétres d'antennes
(hi;qi;fi). Dans le cas d'émissions polarisées circulairement, le taux de polarisation cirdukstaine inconnue
supplémentaire. Comme le nombre d'inconnues reste supérieur au nombre d'équations, il faut faire des hypothéses
supplémentaires sur les paramétres d'antennes. Le diagramme d'antenne d'un dipdle vafia;eotsin, est la
distance angulaire entre la direction de I'antenne et la direction de la source. Ainsi, 2 cas de gure se présentent:

—an O :Lediagramme d'antenne varie enap2et est donc trés sensible ap. Si la position de la source

est bien connue, on peut détermiagravec précision.

— ap 90 : Le diagramme d'antenne est trés peu sensiblegfvariation en 1 W). Le signal ne

dépend que d'un seul paramétre de I'antehnea longueur effectiva.
On combine ces 2 cas pour formuler les hypothéses suivantes :

— Pour I'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
I'antenne. Dans ce cas, les autres antennes sont a peu prés normales a la direction du vecteur d'onde et leurs
positions sont supposées connues.
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Les valeurs des parameétres d'antennes supposés connus peuvent étre fournies par des étalonnages préalables en
laboratoire (voir paragraphe 2.1.4), ou bien de maniére approchée par la position réelle des monopdles.

Méthodes d'inversion

Plusieurs méthodes d'inversion goniopolarimétrique ont déja été proposées pour inverser le systeme (2.24—
2.30). Linversion analytique proposée par Lecacheux [1978] a déja été citée, mais elle se référe au cas particulier
ou les antennes forment un triedre 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 compléte des mesures sur tout I'espace des
parametres mais sa mise en ceuvre est tres lourde.

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

Cette méthode s'est montrée assez ef cace et a pu étre adaptée pour effectuer I'étalonnage des dipdles élec-
triques équivalents. Cependant, j'ai pu observer que les valeurs d8 alptenues par cette inversion n'était pas
correctes. Cette inversion est trés sensible aux conditions initiales sur & @m peut contourner ce probléme 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 parametres a 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 ceuvre en tenant compte des problémes 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] A coté de ces méthodes itératives, j'ai développé une
inversion analytique du systéme 2.24-2.30. Cette inversion permet de retrouver les paramétres de I'onde a chaque
mesure et de maniére univoque, contrairement aux algorithmes de moindres carrés dont les résultats dépendent des
conditions initiales s'il existe des minima secondaires dans I'hypersurfacé.du

Modélisation ~ Enn, on peut imaginer un algorithme dédrward-modeling. Le principe en est simple: on
établit une grille explorant tout I'espace des parametres libres. On modélise les mesures que I'on obtiendrait en
chaque point de la grille en utilisant les expressions 2.24 & 2.30. A 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 paramétres de I'onde détectée. Une telle méthode permet a priori d'avoir une précision limitée uniquement par
les erreurs de mesures. Mais sa mise en ceuvre est dif cile du fait du grand nombre de paramétres libres.

Le ux Sest éliminé de la modélisation par une normalisation. Cette simpli cation a I'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= Ar1+ Ao+ Ags (2.31)

Cette somme n'est jamais nulle lorsqu'un signal est détecté. LeS ast calculé en derniére étape, en divisant la
normalisatiomrAnespar la somme des 3 autocorrélations modélisées pout.
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Les 5 paramétres restarft3;U;V;q;f) ont un support born&, U etV varient dans l'intervall¢ 1;1], g dans
[0 ;180 ] etf dans[0 ;360 ]*. Prendre 20 points sur le support de chaque paramétre revient & construire une grille
de 64 millions de points avec une précision de 10% sur la polarisation®irda postion de la source. Si I'on
veut atteindre la précision de 2ur la position de la source qui est celle attendue pour la méthode analytique
présentée dans le prochain chapitre, il faudra alors une grille de pré3:4€°points, & multiplier par le nombre
de tableaux de cette taille nécessaire au calculg) ! Cette solution nécessiterait de I'ordre I50de 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 premiéres inversions seront présentées en détail au cours du prochain chapitre. La derniére n'a été mise en
ceuvre que de maniére partielle car les conditions permettant d'atteindre une précision raisonnable sont irréalistes.

2.3 Mesures de ux absolus

Comme on I'a vu précédemment, les mesures de ux nécessitent un étalonnage absolu des longueurs effectives
des antennes électriques. Cet étalonnage absolu estimpossible a 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 |'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 déplacant dans le champ magnétique de la Galaxie. Une étude de Dulk et al. [2001] donne
un modéle analytique empirique de l'intensité de ce rayonnement. Lintensité du rayonnement Galactique dans la
direction des péles galactiques (@hm 2Hz sr 1) est décrite par I'équation:

o521 exp t(n)]
t(n)
oun est la fréquence eMHz, le premier terme est la contribution galactique et le second, la contribution extra-

galactique, et(n) est l'opacité dans la direction des pbles Galactiques. Les valeurs numériques des parameétres
sont:

In=Ign + legn ®%exg t(n)]; (2.32)

lg= 2:4810 %% lgg= 1:0610 % t(n)= 5:0n 2% (2.33)

les unités de ces paramétres sont xées par homogénéité.

Le fond de rayonnement galactique ne varie pas temporellement. L'intensité du rayonnement galactique est
en gros homogéne dans toutes les directions sauf dans le plan galactique, ou elle peut augmenter d'un facteur 5 a
10. Ces intensi cations sont cependant concentrées dans des régions beaucoup plus petites que I'angle solide de
réception d'une antenne a faible gain (comme un dip6le qui posséde un angle solide de récepirBsde 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 a la gure 2.4. Le fond de rayonnement galactique pourra donc étre utilisé dans la gamme
200kHz 16MHz A plus basse fréquence, il faudra trouver une autre méthode d'étalonnage.

1. Notons que I'on peut diviser par deux l'intervalle d'étudefden tenant compte de la remarque (3) page 23.
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Fic. 2.4 —Modéele 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 I'étalonnage en
ux du récepteur RPWS/HFR.
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CHAPITRE 2.

INSTRUMENTATION RADIO SPATIALE
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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
a l'exploration de Saturne et de son environnement. Elle entrera en orbite autour de Saturne le ler juillet 2004. La
sonde Cassini-Huygens est atypique a de nombreux points de vues. Elle est la plus grosse sonde jamais envoyée
dans I'espace (6 tonnes dont la moitié de carburant, 4 metres de diamétre, 12 métres de long). Elle emporte avec elle
18 expériences destinées a étudier Saturne, ses anneaux, sa magnétosphére, ses satellites et plus particulierement
Titan. La contribution de I'ESA est concentrée dans le module Huygens qui porte 6 des 18 expériences et qui est
consacreé a I'étude du satellite Titan. Ce module sera largué le 25 décembre 2004 pour plonger dans l'atmosphere
de Titan le 14 janvier 2005.

Le voyage de la Terre a 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 a 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 gravitationi@aissini-Huygens a survolé Vénus
deux fois (les 26 avril 1998 et 24 juin 1999), la Terre (le 18 ao(t 1999) et en n Jupiter (le 30 décembre 2000).
Ces survols furent autant d'occasions de tester les instruments avant I'arrivée a Saturne. Plus particulierement, le
survol de Jupiter a permis pour la premiéere fois des observations simultanées dans I'environnement jovien depuis
deux sondes spatiales : Cassini-Huygens et Galileo.

Linstrument qui nous intéresse est le récepteur haute fréquence (HFR) de I'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 étre reliés a différents récepteurs. On dénombre ainsi 3 antennes électriques de 10
(dont 2 peuvent étre couplées en un dipble), un détecteur de champ magnétique triaxial et une sonde de Langmuir.
lls sont tous associés a des préampli cateurs spéci ques permettant d'ajuster les niveaux de sorties des senseurs
aux niveaux d'entrées des récepteurs. Les mesures sont enregistrées a l'aide de 5 récepteurs :

HFR  Unrécepteur haute fréquence couvrant la gamibkt®z 16:125MHz connecté aux antennes électriques.

WBR Un récepteur de forme d'onde (kBizou 80kHzde bande passante) permettant I'acquisition a de la forme
d'onde en utilisant les senseurs électriques ou magnétiques.

MFR  Un récepteur moyenne fréquence couvrant la gamntéz2512:6kHz associé a 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, I'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 ganinde 02:5kHz mesurant simultané-
ment trois axes magnétiques et deux axes électriques.

LP Le récepteur associé a 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 intégre 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 gamme58Hz 16:125MHz. Ce récepteur a été congu puis construit au pble plasma du
DESPA (Département de Recherches Spatiales), aujourd'hui LESIA (Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instru-
mentation en Astrophysique), a I'Observatoire de Paris—Meudon. Il a hérité des techniques déja 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 particulierement: 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 a une entrée sélectionnée parmi les 3 antennes électriques
de I'expérience RPWS. Ces 3 antennes sont nomfméeg§ X etZ (voir gure 3.2). +X et X peuvent étre
utilisées simultanément en formant un dipéle que I'on noferdes deux entréeEy et Ez peuvent donc étre
connectées aux antennes suivantes:

— entréeEy : antenner X, X, D ou aucune.

— entréeEz : antenn&Z ou aucune.

Chaque récepteur contient 5 bandes d'analyses nommgeset C, H1 et H2 couvrant toute la gamme
3:5kHz 16:125MHz. La bandeA couvre la gamme:3 16kHz la bandeB 16 71kHzet la bandeC 71
319%kHz Chacune de ces bandes peut étre analysée selon 8, 16 ou 32 canaux espacés de maniéere logarithmique.
Les bandes$i1 etH2 sont constituées d'une bande de largeur spectratéi2Bont la fréquence centrale est ajus-
table a l'aide d'un oscillateur. Pour la band4, la fréquence centrale peut varier ddd00kHza 412%Hzpar pas
den 25kHz(n 1). Pour la band&i2, la fréquence centrale peut varier del25kHz a 1612%Hz par pas de
n 50kHz(n 1).LabandeéH2 n'est donc couverte que de maniére discontinue. L'analyse des métLisg$i2
peut étre faite sur 1, 2, 4, ou 8 canaux espacés linéairement dans la bandéideNtgons que les bandétl et
H2 sont toujours programmées de maniéere a ce que leurs gammes de fréquences ne se recouvrent pas.

En ce qui concerne la résolution temporelle, les baded et C peuvent avoir des temps d'intégration de
125, 250, 500 ou 100fs la bandeH1, des temps d'intégration de 20, 40, 80 ou bkt la bandéH2, des temps
d'intégration de 10, 20, 40 ou 80s Notons bien que ces temps d'intégration ne sont pas les temps d'acquisition
mais la somme du temps d'acquisition (ou 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 barle3, C etH1/H2. Le temps d'intégration peut étre 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 a chaque mesure les autocorrélations des 2 ertrEgE{ > et< EzE, >) et l'intercorrélation
complexe des 2 entréeRé[< ExE, >] etl m[< ExE, >]). La série de mesure instantanée constituée de ces 4
valeurs est appelée “mesure 2—antennes”.

2. On trouve aussi la nomenclatwev, w (au lieu det+ 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 éleetXigues (

X et Z) sont nommées en référence a la nomenclature des axes du repére de la sonde. Chaque monopble mesure
10m de long. L'antenne Z est dans le planZ), incliné de37 par rapport az vers l'axey. Les antennes X et

X sont symétriques par rapport au play®) et sont séparées di20 . Le plan formé par les antennesX et

X fait un angle de70 avec I'antenne Z. Les deux monopdieX et X peuvent étre électriquement associés
pour obtenir un dipéle 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 analogiquesyet E7, une boucle de CAG ajuste le niveau du signal en entrée des ADC. La partie numérique,
programmeée dans le DSP, effectue I'intégration en auto- ou intercorrélations puis la compression—log des mesures.
En amont des entréescEet E; se trouvent les antennes et leurs pré-amplis. Les Itres passe—bande permettent de
sélectionner la bande d'analyse. En sortie, le DSP envoie au DPU 6 mots de 8 bits a chaque mesure 2—antennes
(ageX, ageZ, autoX , AutoZ , crossR  etcrossl ) ainsi que 2 bits de signes (signes dg,@t C;Q) qui n'‘ont

pas été représentés sur le schéma.

3.1.2 Dynamique et sensibité

L'étage analogique du récepteur (qui effectue le Iltrage en fréquence) contient une boucle d'asservissement qui
permet d'ajuster automatiquement le gain du récepteur de fagon a 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 (Contrdle 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 I'ordre dends Ces signaux numeérisés (sur 32 bits) sont Itrés puis intégrés en auto- et/ou en
intercorrélations dans le DSP. Ces dernieéres mesures sont ensuite compressées sur 8 bits selon un codage pseudo-
logarithmique (appelé “compression—log” par la suite). Le systéme CAG/compression—log permet d'atteindre une
dynamique d'environ 96B.

La sensibilité du récepteur HFR est conforme aux spéci cations initiales : le bruit du récepteur est de l'ordre de
7nV:Hz 172, Pour comparaison, le récepteur radio BF des satellites Cluster ont une sensibilitérdeH06™ et
celui du satellite Wind, 10V:Hz 2. Cette grande sensibilité nous permet d'envisager la mesure du rayonnement
radio galactique pour des fréquences supérieure@0kHz

3.1.3 Le mode GP

Comme on vient de le voir, le récepteur est complétement programmable. Pratiquement toutes les combinaisons
des parametres 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, I'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 moti&GP” (pour Goniopolarimétrie).

Ce mode consiste donc a enregistrer les autocorrélationsswet Z et l'intercorrélation correspondante au
cours d'un premiére mesure et les autocorrélations stetZ et l'intercorrélation correspondante au cours d'une
seconde mesure effectuée immédiatement apres. Le récepteur RPWS/HFR étant capable de changer instantanément
de mode opératoire aussi souvent qu'a chaque mesure, cet échange d'antenne suEkeatthaque mesure ne
pose techniqguement aucun probléme. On obtient alors 8 mesures. L'autocorrélation sur I'@Znéstngesurée 2
fois. On a donc bien les 7 mesures nécessaire a 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 das28s dans les bande&, B et C, et de
20 a 160nsdans la bandebl1l (la bandeH2 n'est en pratique pas utilisée en mode GP puisque les fréquences
correspondantes ne respectent pas I'hypothése de dipble court nécessaire a la goniopolarimétrie). Une mesure 3—
antennes se fait donc en moins de B@ans la bandéll a comparer aux 12 secondes nécessaires a 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 a la méme fréquence sont espacées d'1 a 2 minutes.

3.2 Goniopolarimétrie sur RPWS/HFR

Cette partie présente les inversions goniopolarimétriques analytiques que j'ai développées au cours de ma thése
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 a I'erreur nale. En n, on passera en revue les autres méthodes
d'inversion goniopolarimétrique applicables &8 RPWS/HFR.

Comme on l'a vu au chapitre précédent, les équations de base de la goniopolarimétrie sont les équations 2.24
a 2.30. Ces équations décrivent comment on peut relier les mesures aux observables d'une onde plane, dans le
cadre de I'hypothése de dipdles courts. Rappelons ces equations en appliquant la nomenclature de I'expérience
RPWS/HFR. Les trois antennhg, hz, h sont respectivement les anteniesh. x, h x de I'experience RPWS.

Les mesureg\viy, Agz, Az, Cl,, Cl,, Cig etCly deviennentzz, Avxx, A xx, Chxz, Cixz C' xz €tC' . Les
indices des paramétres d'antennes sont aussi modi és en conséquence. Le systéeme d'équations a résoudre est
donc:

Azz = rEh(1+ QWS 2UWpYz+(1 Q)Yz (3.)
Acxx = Srﬁx (1+ QW2y 2UWixY.x+(1 Q)YEXi (3.2)
A xx = SHX (1+ QWPy 2UW xY x+(1 Q)Y§i (3.3)
Clyz = Srk2h+xh(1+ QWeWix  UMWMEY +x+ WexYz)+( 1 Q)YzY+x| (3.4)
Cly; = %( WoY 4 x+ Wi xY 7) | (3.5)
C'xz = Shzzh Xh(1+ QWeW x  UMWMLY x+W xYZz)+(1 Q)YzY xl (3.6)
Cuz = VX Wy e wxvy) @7

3. dans la littérature, on trouvera la notatiomode “DF”, pour Direction—Finding, équivalent de “goniopolarimétrie” en anglais.
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FiG. 3.4 —Le repére des antennes. L'akeest selon la direction de I'antenne X.et§ sont choisis tels que les
antennest X et X aient des azimuts supplémentaires. En général, les antendet X n'ont pas les mémes
colatitudes.

avec:

W, = cosg,sing sing,cosgcoqf f) (3.83)
Yn singnsin(f  fp) (3.8b)

ouqy etf , sont la colatitude et I'azimut de I'antenmeetq etf, la colatitude et I'azimut de la direction d'arrivée
de I'onde. Ces expressions sont valables dans tous les repéres que I'on utilisera par la suite.

3.2.1 Inversions Goniopolarimétriques Analytiques

Nous allons étudier quelques inversions goniopolarimétriques analytiques. Elles supposent toutes que les 9
parameétres d'antennes (donnant leurs longueurs effectives et leurs directions électriques équivalentes) sont connus.
Je développerai dans un premier temps le cas général, sans hypothése sur la polarisation et la direction d'arrivée.
Cette inversion est possible\éi6é 0 sauf pour quelques con gurations géométriques tres particulieres. Ensuite,
viendra un cas particulier concernant les ondes sans polarisation linéaire (i.e. polarisées purement circulairement).
Cette inversion comprend le cas de I'onde non polarisée. Aucune inversion analytique n'a pu étre trouvée pour
résoudre le cas ou I'onde est polarisée purement linéairement. En n, nous verrons quelques inversions partielles
nécessitant des hypothéses sur certains parameétres de l'onde.

Cas général

Les expressions analytiques des 7 mesures 3.1 a 3.7 peuvent étre simpli ées en se plagant dans un repere
adéquat. On dé nit donc le “repére des antennes” tel que I'ant@rswit alignée avec I'axé et que les 2 antennes
X aient des azimuts supplémentaires = p f.x). Le plan(y;2) est bissecteur des pla(ig; + X) et(Z; X)
comme le montre la gure 3.4. On peut toujours se ramener dans un tel repére. Notons bien que les colatitudes
des antennes X ne sont pas égales dans le cas général. Les coordonnées cartésiennes des antennes dans ce repére
sont:

hz h x sing+ x cosf + x h xsing xcosf.x
hz= 0 hix= hixsingexsinfix h x= h xsing xsinf.x (3.9)
0 h. x cosg+ x h xcosg x

Dans ce repére, les mesures s'expriment plus simplement en fonction des observables (voir annexe H. Les parties
imaginaires des intercorrélations nous donnent I'azimut de la séuile@s le repéere des antennes:

hsxsing:xC' y; h xsing xClyz

tanf = - ' ; :
hix sing:+ xC' y,+ h xsing xCl y,

tanf + x (3.10)
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FIG. 3.5 —Le repére de l'onde.Xw;Yw;Zw) dé nit le repere de I'ondeZ,, est colinéaire au vecteur d'onde
k. Y\ est dans le plan contenaktet un axe de I'objet observé approprié a I'étude goniopolarimétrique, par
exemple 'axe de rotation ou I'axe magnétique de la planéte observée. La source se trouve dans la digEgtion (
(XscYsc;Zsc) est le repére de la sonde. Une antetmpeest représentée avec sa colatitugieet son azimut ..

On obtient ensuite sa colatitude
Azzhih sing: xsing x sin(2f +x)

(h+ Azzcosgrx  hzClx,)h sing xsin(f + f+x)
+(h Azzcosq x hzC' ) hs singexsin(f  f+x)

tanq = (3.11)

La fonction tangente étant dé niepres, on doit disposer d'une hypothése sur la valedr. @& n'est pas néces-

saire pour la colatitude qui est déja dé nie $Qjp]. Une fois ces angles déterminés dans le repére des antennes,

il faudra les ramener dans le repére de la sonde ou tout autre repére plus général. J'ai utilisé le formalisme des
quaternions pour tous les changements de reperes par rotation (voir annexe |). Ce formalisme présente I'avantage
d'étre simple a mettre en ceuvre et permet de minimiser des sources d'erreurs de programmations.

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

Tous les paramétres de l'onde peuvent étre calculés dans le repére des antennes, mais comme les paramétres
de StokedJ et Q dépendent de l'orientation du repére (voir Kraus [1966]; Hamaker et Bregman [1996]; Carozzi
et al. [2000] et Annexe G), les calculs sont menés dans un nouveau repére appelé le repéere de lI'onde. Ce repére
est dé ni comme suit Z,, est colinéaire au vecteur d'onde on choisit ensuite le vectet,, perpendiculaire a
k et dans le plan contenaktet un axe de |'objet observé approprié a notre étude (par exemple, I'axe de rotation
de la planéte observée avec une orientation Sud—Nord); Kaxeompléte en une base orthonormée directe. La
géométrie de ce repére est représentée dans le gure 3.5.

Revenons aux expressions 3.1 & 3.7. Lorsque la position angulaire de la splyest connue — ce qui fait
que les terme®\, etY , sont connus — le systeme devient un systéme linéai& 8 SU et SV. On peut méme
retrouver les 4 parametres de Stokes a 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 Resutegx, C' , et c xz Suivant que
la paire d'antennes utilisée g4; + X) ou(Z; X). On va calculer les paramétres de Stokes pour chacune des 2
mesures 2—antennes. On différencie les inconnues en leur adjoignant un indice correspondant au couple d'antenne
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utilisé:S ,Q ,U ,V . Le systéme d'équation s'écrit alors sous la forme :
2 3

2 3
Azz 1
(hz=h x)? AXXZ—M h%gQ Z
(hr=h x) C xy U (312)
(hZ:h X) c XZ \
avec
W2+ Y2 W Y2 2WeY 7 0
M = g WA, +Y2 Wey Y2, 2W xY x 0 é (3.13)
W W x+ YzY x WeW x  YzY x W xYz+WeY x 0 '
0 0 W xYz+ WY x

Ce systéme linéaire est inversible si la matiden'est pas singuliére. Ce qui revient a dire que le déterminant de
M n'est pas nul:

def(M)= 2(W xYz WeY x)*60 (3.14)
Dans ce cas, on obtient les paramétres de Stokes :
2 3 2 3
1 Azz
S %gQ é g(hz=hx)2 Axxz
-—Z =M 1 ; 3.15
2 u (hz=h x) C'yz (349
\ (hz=h x) C XZ
avec
2 2, 5 3
W x+Y We+ Y3 WxWetY xYz
2w sz WzY Xx) 2W xYz WzY x) WxYz WY x
M 1= ! ZWWZYX i XY 2(W xY Y%Y WX‘YA& " éYZ 0 (3.16)
T WxYz WY Wagyer 0 HE TR )W e WY 0 '

W xYz WzY x W xYz WzY x WxYz WzY x
0 0 0 1

Cette inversion algébrique peut étre formulée plus explicitement. Par exemple, les par&ediveseront
exprimés dans le repéere des antennes puisqu'ils ne dépendent pas de l'orientation du repére. Les parameétres
Q, eux seront calculés dans le repére de I'onde. On exprime&iredV  dans le repére des antennes Yot~ 0):

A xxh%V\% 2C' th xW xhsWs + AzthX(VVZX + YZX)

s = (3.17)
2n2WEh?, Y2

Cxz
S hyWzh xY x
etQ andU dans un repére quelconque (qui sera celui de I'onde dans la pratique):
Azzh? y(WEy  Y2y) A xxhz(We Y2)
2S h2, h3(W xWe+ Y xY2)(YZW x Y xW)
YZW x+Y xW
W xWz+Y xYz
A xxMeWoYz  Azzh? W xY x
S W2 yhZ(W xWe+ Y xYZ)(YZW x Y xW)
WxWz Y xYz
W xWz+Y xYz

Les paramétres de Stokes peuvent étre reliés a des paramétres plus intuitifs comme l'angle et le degré de
polarisation linéaire (voir Annexe G).

v = (3.18)

U

(3.19)

(3.20)
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Cas d'une onde sans polarisation linéaire

On l'a vu au paragraphe précédent, le cas genéral ne permet pas de retrouver lfadienkat source si les
parties imaginaires des intercorrélati@s,, etC' y, sont toutes deux nulles au méme instant. Cela arrive quand
la polarisation circulaire de I'onde est null € 0) ou bien quand la colatitudgde la source est nulle ou égale
ap dans le repere des antennes (la source est dans la direction de I'antenne ou bien dans la direction opposée). Le
casq = 0 oup est simple: I'azimut n'est pas dé ni dans ces conditions et le reste de l'inversion donne les bons
résultats. En revanche dans le casvde 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 Il ou Il (voir I'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 ou l'onde n'a pas de polarisation linéaire. On ne fait pas
d'hypothése sur la polarisation circulaire qui est obtenue en n de parcours (elle peut étre nulle).

On se place dans le repére des antennes. On y dé nit les quaBititéB

C
Bix = Aixx ( ;XZ) S sirfox+ sirf(f f+x) (3.21)
ZZ
_ C?  crn |
Bx = Axx —2X2 =SKsirtgx sinf(f+f.+x): (3.22)
Azz
On les normalise :
~ B+ x 5 B x
B, = ; - . 3.23
"X R sirfgex X7 R sirq x (3:23)
En combinant ces deux expressions on obtient :
Bix+B x = S1 cosZcosd.x) (3.24)
Bix Bx = S sinXsinX.yx) (3.25)
Ceci méne a I'équation suivante :
Bix+ B
cosZ cosZ i x Msmz sinZX,x=1 (3.26)
B+ x X
qui est résolue en introduisa@tdé ni tel que:
B B
tanX = Mtanzux (3.27)
B+X B X
Cela impligue la relation suivante :
cos)
2(f + = — 3.28
cos 2(f + Q) oS 1y (3.28)
et on obtient nalement I'azimut de la position de la source:
1 cosX)
f=2 — 3.29
5arccos o= Q (3.29)
Le ux Sest calculé & partir d, B, x etB x:
~ < Bix B
S=B,x+ B x tX_— X (3.30)

tand tand 4 x
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la colatitudeq a partirSetAzz:

Az P
= arcsin  —5 : 3.31
a sk (3.31)
et en n, on trouve la polarisatiod :
Ci
V = p—2XZ (3.32)
B xAzz

Les résultats sur la position de la soufoet g doivent étre confrontés a des hypothéses 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 a proprement parler des analyses goniopola-
rimétriques au sens strict du terme. Elles ne peuvent aboutir qu'a une information partielle sur les parameétres de
I'onde. Les paramétres qui ne sont pas calculés doivent étre supposés connus a l'aide d'hypothéses adéquates. Les
inversions proposées sont applicables a des mesures 2—antennes. LesriKdizes X sont alors remplacés par
un indice génériquX représentant I'ensemble possible des con guratiohX; 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 I'on enregistre les autocorrélations et l'intercorrélation sans changer d'antennes entre
chaque mesure (c'est le cas en mode “dipdle”, par exemple, lorsque les antexirsemt reliées en dipdlb);
en n lorsque les 2 autocorrélatiorsz successives d'une mesure 3—antennes sont signi cativement différentes
(ce qui implique que I'émission a changé entre les 2 mesures 2—antennes).

Mode polarimétre  On fait I'nypothése que I'on connait la position de la source. On peut alors retrouver les 4
parameétres de Stokes en utilisant la méme inversion algébrique que celle du cas général, sans passer par la premiere
étape de détermination de la position de la source. Cette inversion peut étre précise si les sources sont émises par
des régions localisées, trés éloignées de la sonde et de position parfaitement connue.

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

2hxhzC hZAzz  h2Axx 2hxhzCl»
P= s Q= 5 5ot R= o ——7 — (3.33)
thzz+ thXX thzz+ thXX thzz+ thXX
que I'on normalise en:
pP—— P——
_ P c. _ Q1 2 R 1 ¢
AR A (339
avecc = ( hz:hx)=hzhx. On en tire:
tand = % (3.35)
Pe
2
co¥q = —p— (3.36)
1+ P2+ Q2
P
(yir+ yao) 1+ P2+ Q2
S 27y 1+ P.c (3.37)
Vcosq = HQRC— (3.38)

1+ P2+ Q2
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Cette inversion donne le méme ensemble de résultats que le cas sans polarisation linéaire présenté plus haut.
Lorsque le récepteur est con guré en mode GP, la méthode a 3 antennes est plus robuste puisqu'elle combine plus
de mesures pour retrouver les parametres 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
systéeme 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 parametres xés et la variabilité de I'émission. Pour chaque type d'erreur, j'ai simulé les effets sur les
résultats naux. La simulation consiste a construire une série de mesures 3—antennes ctive en faisant varier les
parametres libres (les inconnues) dans toute la gamme accessible avec un pas adapté a 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 &N— et en n, on applique l'inversion.
— Le méme 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 paramétres xés, on a simulé les mesures puis on les a inversées en injectant
des parameétres xés biaisés.
Chaque source d'erreur a été étudiée séparément.
Dé nissons quelques grandeurs qui seront utiles par la suite :
— a;: la distance angulaire entre la direction de la source et l'antepGe f + X; X;D;Zg).
— bxz: la distance angulaire entre la direction de la source et le plan dé ni par les anteneehy (X 2
f+X; X;Dg).
On exprimera I'écart entre les données simulées et les résultats de l'inversion sous la formulation compacte sui-
vante :
— dq: I'écart entre la position de la source introduit initialement dans les simulations et la position résultante.
— dS: I'écart entre le ux introduit initialement dans la simulation et le ux résultant.
— dL: I'écart entre le taux de polarisation linéaire introduit initialement dans la simulation et le taux résultant;
on posd. = (U2+ Q)12
— dV : I'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 ceuvre. Un tableau nale récapitule les résultats utiles au dépouillement
des données RPWS.

Indéterminations Analytiques

Les premieres indéterminations a prendre en compte sont les indéterminations analytiques. Les équations des
inversions goniopolarimétriques données a 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 lorsqué 6 0, on exclut donc le cag = 0. Une seconde indétermina-
tion intervient lorsque le déterminant @lt) = 0. Cette condition est équivalente a

W+)(YZ Y+xVVZ =0 (339)

Cette derniére relation peut s'écrirbsxz = 0, ce qui correspond au plan formé par les anterné®t Z. Ainsi,
I'ensemble de directions dé ni par dd¥l ) = 0 est le plan des deux antenneX etZ. Dans ce cas, la matridd
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FIG. 3.6 —A gauche : Lieu des points 0, x Yz Y.+ xW = 0. A droite : Lieu des points oW x Wz + Y . xY z =
0. Les coordonnéeg etf sont les colatitudes et azimuts dans le repéere du satellite. Ces courbes correspondent
aux indéterminations numériques dans le cas général de l'inversion goniopolarimétrique analytique.

n'est pas inversible et seule la positianf() de la source peut étre calculée. La zone correspondante dans le plan
(g;f) est donnée dans la gure 3.6, graphe de gauche. Une troisiéme indétermination intervient lorsque

W xWz+Y xYz=0 (3.40)

voir equations 3.19 and 3.20. Dans ce dernier &stV peuvent étre obtenus mais pdsni Q. Les points
correspondants a cette indétermination sont décrits dans la gure 3.6, graphe de droite.

Cas sans polarisation linéaire Dans cette inversion, les erreurs numérigues interviennent principalement
dans la directiorg = 0 oup dans le repére des antennes (cela correspond a la direction de I'ahtgnkfe ne
peut étre calculé dans le planyz = 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 considere 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 parametres internes du CAG de HFR.

Le dispositif de CAG permet une grande dynamique (de I'ordre d#BY0Cependant, 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
I'ai montré dans [Cecconi et Zarka, 2004], le bruit introduit par I'ensemble CAG/compression-log est équivalent
a une rapport signal sur bruit de17 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

o o . : P— .
Le bruit ajouté aux autocorrélations est un bruit gaussien de lageuf,g= Bt, ol Sq est le niveau de
puissance du fond3 ett sont les bandes passantes et temps d'intégrations de la mesure. Ces paramétres valent
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FiG. 3.7 —Simulation de I'effet du CAG sur des autocorrélations : en tiret, les autocorrélations initiales; en trait
plein, les autocorrélations reconstruites aprés numérisation (CAG+Compression log, 8 bits a gauche, 12 bits a
droite); en pointillé, les valeurs extrémes hautes et basses des écarts entre les valeurs initiales et les valeurs
reconstruites. On a simulé des autocorrélations entt60dB et 70dB. La gure représente une partie de

cette simulation, entre 131:00dB et 13050dB. L'écart entre la valeur initiale et la valeur reconstruite apres
numeérisation varie sur la gamme0:17= 0:18dB pour la numérisatio 8 bits, et sur la gamme®:013dB pour la
numérisation 12 bits. Les erreurs introduites sur les mesures sont alors réduites d'un facteur 18.8 @12=25).
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| Typedinversion | Sélection des données l[dg] dS [dL [av |
Cas Général b xz> 20 1 | 1.0dB | 0.10| 0.10
Polarisation Circulairg b xz> 20 etaz < 50 1 | 1.0dB| — | 0.10

TaB. 3.1 —Inversions Goniopolarimétriques: ordre de grandeur des erreurs pour chaque inversion.

typiqguement sonf,g = 10 0V2=Hz B= 25kHzett = 16mspour une observation en bantd. Ces valeurs
donnent un bruis = 510 ¥V2=Hz On montre alors qu'il faut un rapport signal sur bruit supérieur 20dB
couplé a une sélection angulairexz > 20 pour pouvoir garantidg< 1 ,dS < 1dB,dL < 10%etdvV < 10%

Parameétres xés

Les erreurs sur les parametres xés sont les erreurs sur |'étalonnage des dipdles électriques equivalents ou une
polarisation linéaire résiduelle dans le cas d'inversion sans polarisation linéaire.

Variabilité de I'émission

En n, lorsque I'on effectue des mesures 3—antennes, les caractéristiques de I'émission peuvent changer entre
les deux mesures 2—antennes. Le cas le plus simple a modéliser est celui ou le ux change entre les deux mesures.
C'est la cas que nous choisi de simuler, les autres cas nécessitants plus d'hypothéses 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 brievement 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 sourck, la précision de la
détermination du ux est de l'ordre dedB et les taux de polarisations sont résolus a mieux que 10%. Dans le
cas de l'inversion sans polarisation linéaire, on obtient les erreurs suival8es0:2dB etdqg< 1 . La sélection
angulaire favorable est alors dé nie paaz < 50 etb xz> 20.

3.2.3 Discussion

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

La premiére possibilité est d'effectuer un étalonnage précis des dipbles électriques effectifs. C'est ce que I'on
va présenter dans le prochain chapitre. Si on arrive a une précision de l'ordre destrde2direction des antennes
effectives, on pourra avoir une précision de cet ordre sur les mesures goniopolarimétriques. La longueur des an-
tennes effectives est aussi trés importante. Ce point d'ailleurs a demandé une attention particuliére, comme on le
verra par la suite. La détermination du bruit de fond est aussi essentielle et passe par une analyse a long terme des
données. Il faut repérer les périodes “calmes”, c'est-a-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 facon indispensable lors de l'analyse des résultats naux. La premiére
sélection est faite sur le rapport signal sur bruit. La limite dedB8st une limite minimale, mais elle doit étre
couplée a une sélection angulaire. En effet, les erreurs dépendent fortement de la position de la source par rapport
aux directions des antennes. |l 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, siI'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 I'ordre ded® (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
modéle des mesures. Les méthodes de minimisatioo?@@mandent un certain temps de calcul qui peut devenir
problématique lorsque les vallées de I'nypersurfacedsont trop plates. C'est effectivement ce qui se passe dans
notre cas. C'est d'ailleurs ce point qui m'a poussé a 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 I'Institut de Recherche Spatiale de Graz, en Autriche, met en ceuvre une technique
puissante de décomposition en valeur singuliére (SVD) pour effectuer la minimisatih Hariginalité réside

dans le fait que le systéme n'est pas linéaire. La méthode SVD permet de trouver a chaque itération la direction

y{“"d les 7 mesures prédites par les équations (2.24) a (2.30). Les paramétres libres sont les parametres de 'onde
X =(SQ;U;V;q;f). Les paramétres du modeéle correspondront & ceux mesurés par le récepteucpdeples
petit :

o

c?= g W™ ydx))2 (3.41)

i=1

ou lesW sont des pondérations correspondant aux erreurs faites sur la mesyﬁ‘é?d@echercher le minimum du
c? revient & chercher l'annulation de ses dérivées partielles par rapport aux composares:

Tc?
—=0 3.42
X (3.42)
Comme le systéme d'équation de départ n'est pas linéaire par rapport aux composafites gee les dérivées
partielles duc? ne le sont pas non plus, on linéarise ces dérivées partielles :

ﬂCZ ﬂZCZ
"~ = ‘D 3.43
™oy PGy (3:43)

Si on posedj = 1c?=1X;, Ajk = T12c2=(1X;TX), le systéme précédent peut s'écrire :
bj = AjkDX« (3.44)

C'est ce systéme linéaire que est inversé par SVIDiet le X initial sont bien choisi, la convergence est rapide.
Le DXk choisi donne un ordre de grandeur de la précision que I'on aura sur les paramétres naux. En effet si
le minimum duc? se trouve & moins dBX,=2 dans |'espace des paramétres, l'algorithme pensera étre déja au
minimum. Il faut donc choisir ubXy suf samment petit, tout en gardant a l'esprit que plus il est petit, plus il
faudra d'itérations pour atteindre la solution. La valeur initialeXdest aussi importante. Elle doit étre 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 dt? d'autre part.

Comme je I'ai déja mentionné précédemment I'algorithme développé par H.-P. Ladreiter n'est pas able pour
les mesures de us. Il est trés sensible a la condition initiale donnéeSudn moyen de contourner ce probléme



3.2. GONIOPOLARIMETRIE SUR RPWS/HFR 47

est de normaliser les mesures par une combinaison de celles-ci. Cela permet d'élrdexEéquations. Cela

réduit aussi le nombre de paramétres libres a ajuster. Une normalisation par la somme des 3 autocorrélations est
la plus simple que I'on puisse imaginer. Cette quantité ne s'annule jamais puisque les autocorrélations ne peuvent
s'annuler simultanément sur deux antennes a la fois (une autocorrélation s'annule quand la source est dans l'axe
électrique de I'antenne). Les mesures ainsi normalisées décrivent un intervalle de largeur 1: les autocorrélations
varient entre 0 et 1 et les intercorrélations entfe5 et+ 0:5. Cependant, cette normalisation nécessite la réécriture
compléte des dérivées secondesdprésentées plus haut, voir éq. (3.43).

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

normalisées par la somme quadratique des 3 autocorrél#jons A2, + A2, + A2 . Cela permet de faire
disparaitre la dépendance®mne ux seracalculé en derniére étape. On a donc 14 parameétres a ajuster. Cependant,
une différence importante réside dans le fait que I'on peut analyser plusieurs mesures 3—antennes en méme temps.
Le systeme est alors surdéterminé et la précision de l'ajustement est amélioré a condition que I'émission n'ait pas
varié tout au long des mesures. L'équation 3.41 devient:

e Né7W yebs  ymod(x) 2
oot I Agbs Aﬂwod

(3.45)

ou N est le nombre de mesures 3—antennes utilisées simultanément pour I'ajusiiPfeat AT sont respec-
tivement les sommes des 3 autocorrélations mesurées et modélisées. Les expressions des poWdéiations
intervenir la normalisation et le bruit du récepteur (voir Vogl et al. [2004]). Le minimum de I'expression 3.45 est
obtenu par la méthode de Powell [Press et al., 1986].

Les méthodes d'ajustement par minimisation donnent accés a un paramétre de quefifde ldegré 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 connaitre exactement les valeurs dans toutes les
con gurations.

Cependant, tout ces raf nements ne sont utiles que si I'étalonnage des dipdles 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

Etalonnage de I'expérience RPWS/HFR

Les inversions goniopolarimétriques décrites au chapitre précédent ne peuvent étre précises qu'aprés un étalon-
nage du récepteur RPWS/HFR. Ce chapitre décrit cette étape indispensable. Dans un premier temps, I'étalonnage
des dip0les électriques est présenté. Ce travail a été effectué en collaboration avec Dieter Vogl de I'Institut de
Recherche Spatiale de I'Université de Graz en Autriche. Cet étalonnage a été mené a l'aide de deux méthodes:
I'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 deuxiéme temps, nous aborderons I'étalonnage en ux du récepteur. Ce travail sera publié dans l'article Zarka
et al. [2004] qui paraitra dans le méme numéro spécial du JGR (il est reproduit en Annexe D).

4.1 Etalonnage des dipdles électriques

Les antennes électriques de I'expérience RPWS sont des monopdles tubulaires rigides die Ibfg. lls
ont été déployés en vol peu aprés 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 |'a vu au chapitre 1, ce ne sont pas les parameétres physiques
des monopoles qui entrent en jeu dans les mesures électriques, mais ceux des dipbles électriques équivalents au
systéeme monopbles—satellite. L'étalonnage des antennes consiste a trouver les directions et les longueurs effectives
de ces dipdles équivalents.

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

La rhéométrie et I'étalonnage en vol se fondent toutes deux sur les mémes idées au départ: d'une part, lorsque
I'antenne est courte, on considére que 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 ceuvre pour les mesures rhéométriques. Un modeéle 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 dip6le court — il varie en siftg — fait que l'antenne est beaucoup plus sensible aux variations angulaires

lorsque qu'on est proche dg= 0. Dans les deux cas, ce sont ces deux faits qui vont guider l'analyse. L'antenne

effective sera notélessr. Dans le cas de la simulation électromagnétique, il n'y a pas d'hypothése d'antenne courte
et on obtient I'antenne effective (qui devient complexe a haute fréquence) sur toute la gamme du récepteur.

4.1.1 Analyse rhéométrique

L'idée de départ est donc de supposer I'hypothése d'antenne courte ou I'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 I'antenne. On place donc un modéle réduit du systéme d'antennes a étudier dans une
cuve contenant un uide diélectrique (de I'eau dans le cas de I'étalonnage des antennes RPWS/HFR). Le systéme
doit comprendre tout I'environnement capable de perturber les mesures (y compris le corps du satellite qui est
conducteur, voir gure 4.2).

Lorsque I'on fait tourner le modele 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 dipdle électrique équivalent est
aligné avec le champ électriqiee Cependant, dans cette con guration, la valeur absolue de la teXsaunx
borne de I'antenne varie §Fj Eheg(1 y?2=2), avecy l'angle entre la direction de I'antenriey et celle du
champ électriqué& (en utilisant les notations proposées dans le cas d'une onde électromagnétique au chapitre 1,
y = p=2 Q). LatensiorV varie alors trés peu en fonction geEn revanche, lorsque I'antenne est perpendiculaire
au champ électriqui, la réponse s'annule et change de signe. Une valeur approchée de la tension est alors donnée
parV = Eheg(p=2 y)singou gest I'angle entre I'axe de rotation du modéle réduit et I'antenne effebiiye
L'orientation du plan contenant I'antenne effective et I'axe de rotation est donnée par la position du changement
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FiG. 4.2 —Photographies du modéle réduit de la sonde Cassini et de ses antennes. On voit le modéle 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 mat du magnétometre. [ gure tirée de Rucker et al., 1996]

de signe de la tensiovi. De plus, comme on peut modélisémpar une fonction af ne au voisinage ge= p=2,

la position de I'annulation pourra étre mesurée avec une grande précision. Pour trouver la direction de I'antenne
effective, il sufra d'effectuer I'expérience en faisant tourner le modéle réduit selon deux axes non paralléles.
Lintersection des deux plans obtenus donnera la direction de I'antenne effective.

L'obtention des longueurs des antennes effectives est moins directe. En effet, Iidéal aurait été d'effectuer
les mesures rhéométriques dans le vide (ou bien, a la limite, dans I'air). Dans le vide, la valeur de laension
aurait donné la valeur de la longueur effective de I'antenne, moyennant la connaissance de la valeur du champ
électrique. Il était cependant impossible d'effectuer ces mesures dans l'air ou le vide : I'impédance de I'antenne
(principalement capacitive, voir 2.1.3) devient trés granddQOMW) & basse fréquence (ickH2). Les mesures
de tensions a l'aide d'un voltmeétre auraient été impossible. Limpédance de 'antenne aurait été supérieure a la
résistance d'entrée de I'appareil de mesure (quelddds, se comportant alors en court-circuit. Ce qui est loin
d'étre l'effet escompté. Plongé dans un uide conducteur, le courant de fuite passe par I'électrolyte et non le
voltmétre. Les auteurs ont montrés que la longueur d'antenne obtenue dans avec ce dispositif expérimental est
la méme que celle qu'on obtiendrait dans le vide avec le méme montage et a plus haute fréquence. Les résultats
de l'analyse rhéométrique seront présentés plus loin, conjointement aux résultats de I'étalonnage en vol (voir
paragraphe 4.1.4).

4.1.2 Simulation électromagnétique

L'équipe autrichienne a développé un code de simulation électromagnétigue 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 systeme antennes—satellite. Ce systéeme 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 I'environnement
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Début Fin

Date Dist. Date Dist. Antenne(s) étalonnée(s)
2000320 15:30| 6023R; | 2000321 00:30| 597:6Ry; | +X,
2000325 15:00| 5395R; | 2000-326 00:30| 5348R; | +X,
2000=330 14:30| 4771R; | 2000-331 00:00| 4724Ry | +X,
2000335 14:45| 4158R; | 2000335 23:30| 4107Ry | +X,
2000340 14:00| 3550R; | 2000=340 23:30| 3500R; | +X,
2001022 01:00| 327.8R; | 2001=022 11:00| 3322R;
2001027 00:30| 3883R; | 2001=022 10:45| 3939R;
2001036 13:00| 5053R; | 2001=036 23:00| 5111R;
2001037 00:00| 5110R; | 2001=037 10:30| 5165R;

X X X X X

N N NN

TAB. 4.1 —Liste des périodes d'étalonnages.

du modele. La réponse de I'antenne est donnée par la tension modélisée obtenue aux bornes de I'antenne. Cette
modeélisation ne fait aucune hypothése autre qu'une modélisation tri-dimensionnelle du systeme antennes—satellite.

Elle peut donc étre effectuée en dehors de I'hypothése d'antenne courte. C'est ce qui la distingue des deux autres

méthodes d'étalonnage qui ont été mises en ceuvre.

4.1.3 Etalonnage en vol

L'étalonnage en vol était prévu dés 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 nhombreuses expériences (voir revue de Zarka [1998]).
Parmi les émissions aurorales, les émissions hectométriques (HOM) ont la particularité d'étre polarisées purement
circulairement [Ortega-Molina et Lecacheux, 1991]. Comme on I'a vu au chapitre 2 (section 2.1.4), il faut aussi
faire I'nypothese que I'on connait la position de la source. Les sources de émissions aurorales sont localisées au
dessus des pbles magnétiques (I'altitude dépendant de la fréquence d'émission). Leur grande intensité leur permet
d'étre observée de suf samment loin avec un bon rapport signal sur bruit.

Les périodes choisies devaient répondre a trois criteres::

1. L'hypothése de polarisation purement circulaire permet d'éliminer les paramétres de Btake3 des
inconnues, en posabt= 0etQ= 0.

2. La position des sources doit étre connue a mieux gbe 0
3. Le rapport signal sur bruit doit étre supérieur "B

Ces conditions sont réunies lorsque I'on observe les émissions HOM depuis des distances de $90.20606

cette gamme de distances, le disque de Jupiter fait entre 0.3Bet Bn ce qui concerne la position de la source,

les émissions HOM (autour deMHz) sont émises a la fréquence cyclotron électronique locale, soit environ a

3R; au dessus des pdles en considérant les modeéles classiques de champ magnétique jovien. Dans la gamme de
distance sélectionnée, une distance Bg @onne une séparation angulaire de 0.63.0.a condition de confusion

de la position de la source avec celle de Jupiter est donc bien établie & mieuxlquees 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 programmeées pour faire coincider I'axe de I'antenne a étalonner et la direction de Jupiter une fois
par tour. Chaque tour s'effectue en 1 heure. Les périodes d'étalonnages durent chacune a pé yrggditleau
4.1. Les séries de rotation programmées avant le survol de Jupiter (année 2000) étaient dédiées aux ahtennes
et X, etles séries de rotations programmées apres la rencontre (année 2001), a I'Zntenffat de pointer
I'antenne a étalonner vers la source permet de pro ter de la tres forte variation de la réponse de I'antenne lorsque

1. On rappelle que le rayon jovien vauRi= 7149&m



4.1. ETALONNAGE DES DIPOLES ELECTRIQUES 53

le champ électrique de I'onde devient perpendiculaire a I'antenne. Durant les périodes d'étalonnage, le récepteur
HFR était con guré en mode GP (mesures 3—antennes) et effectuait des balayagesdet8Qte sa gamme de
fréquence (BkHz 16:125MH2Z).

Les données issues des périodes d'étalonnage en vol ont été analysées par Dieter Vogl & Graz et moi-méme.
J'ai développé une méthode d'inversion analytique permettant de retrouver les parametres d'une antenne a l'aide
de mesures 2—antennes. D. Vogl a retrouvé les parameétres des antennes en mettant en ceuvre 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 a I'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 I'hypothése de
dipble court, on suppose que les émissions observées n'ont pas de polarisation linéaire et qu'on connait la position
de la source qui est supposée ponctuelle. Dans ce cas, les mesures 2—antennes, exprimées dans le repére de I'onde
(voir gure 3.5), s'écrivent de la maniére suivante :

Axx = Slﬁzz sirf Ox (4.1)
Azz = Sh=2sirfqz (4.2)
CY; = Shhz=2singxsingzcogfx fz) (4.3)
Ck; = SVhhz=2singxsingzsin(fx fz) (4.4)

Les indicesX représentent les antenneX, X ouD, suivant le couple d'antenne utilisé lors de la mesure. Pour
le calcul des longueurs d'antennes, on résout le systemehpety, supposant tous les autres parameétres connus.
Pour le calcul de la direction d'une antenne, on le résout pour la direction électrique de l'amteetfq, (avec
i2f+X; X;D;Zg), les autres parametres étant supposés connusSsaufque I'on retrouve par le calcul.

Longueurs d'antennes Les longueurs relatives des antennes peuvent étre calculées en utilisant seulement
Axx etAzz:

(4.5)

Cette formule nous donne les rappdrsh, x, hz=h x ouhz=hp selon le couple d'antenne utilisé. Les parametres
gx etqz sont tirés de l'analyse rhéométrique préalablement effectuée en laboratoire. On peut considérer que cette
approximation est justi ée si I'onde arrive perpendiculairement aux antedre& (voir section 2.1.4).

On ne peut pas obtenir les longueurs effectives absolues par cette inversion. Cependant, comme on I'a montré
dans Zarka et al. [2004,so0us presse] (voir au 4.2 et Annexe D), des mesures absolues sont possibles en utilisant le
rayonnement radio galactigue comme source étalon. L'étude des résonances d'antennes permet aussi de contraindre
ces mesures.

Directions des antennes  Avec les hypothéses que nous avons effectuées, il ne nous reste plus que 4 incon-
nues a déterminerS, V, q; etf; (aveci 2f +X; X;D;Zg selon l'antenne que I'on étalonne). Lintensif&ne

peut pas étre isolée d'une longueur d'antenne au carré. On choisi donc de cSIkﬁJléantenneZ ayant été
choisie arbitrairement comme antenne de référence. LeSnjest pas constant car les émissions aurorales sont
intrinséquement sporadiques.



54 CHAPITRE 4. ETALONNAGE DE L'EXPERIENCE RPWS/HFR

L'antenneZ est étalonnée a l'aide de la série d'équations suivante :

S 0 I
P p - Azz N .
= X4 Lt 222 X gir? 4.
az 5 & 5 arcsin A h%SI ax (4.6)
Cr
f; = fx+earccos p—22 4.7)
AzzAxx
_ he Ax
St = h2 sirtax (4.8)

v = p__ 9%z (4.9)
AzzAxx  (C%2)?

olleg = signdq? p=2] eter = signdf$ fxJavecf? f%2[ p;p]. Ces 2 derniéres expressions nécessitent
une valeur initiale pour la direction électrique de I'antenne (sa colatigde son azimut 9). 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 repére de I'onde, il faudra les ramener dans le repére du satellite ou tout
autre repere utile.

De la méme maniere, on étalongera I'anteb(rrél'e}gé:ie de la série de formules suivantes:

= Pl Poesin AxPE
G = +e 5 arcsin Ay h)z(smzqz (4.10)
Cr
fx = fz e arccos p—2& (4.12)
AzzAxx
_ Az
SK = SiPe (4.12)
i
V = p & Cxz (4.13)

p— Xz
AzzAxx  (C%2)?

Les dé nitions degy eter sont analogues a celles du paragraphe précedent et les mémes remarques s'appliquent.
Une sélection des données permettra d'af ner le résultat de 'étalonnage. Une analyse goniopolarimétrique
préalable des d(a"mées 3—antennes est effectuée pour valider les hypothéses de polarisation linéaire nulle (en pra-

tiqgue on a choisi Q%+ 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 plusldéalfosition de Jupiter).

Pour cette analyse préliminaire, les directions des antennes sont celles données par 'analyse rhéométrique et les
longueurs d'antennes sont issues de Zarka et al. [2004].

Inversion par ajustement

En paralléle de I'inversion analytique, une méthode d'ajustement par moindres carrés a permis de retrouver les
parameétres des dipbles effectifs par une autre voie. Cette méthode est présentée dans Vogl et al. [2004,s0us presse],
reproduit en Annexe C.

Les mesures 3—antennes sont utilisées et normalisées de maniére sdiyanfez etCy, sont normalisés par
(A% + A2,)12, l'indice X représentant le monop&ieX ou X. Cela permet de faire disparaitre la dépendance
enS. Le ux sera calculé en derniére étape. Les hypotheses de polarisation linéaire nulle et de position de la source
sont appliquées. L'expression dé & minimiser est la méme que celle présentée a I'équation 3.45. Le vécteur
est simpli é puisqueS est éliminé par normalisatio@ = 0 etU = 0, et la position;f) de la source est connue.

Il ne reste que les paramétres des antennes que I'on cherche a étalonner. Pour éviter d'avoir a tenir compte du taux
de polarisation circulair®, Les parties imaginaires des intercorrélations ne sont pas utilisées. La minimisation
est effectuée par la méthode de Powell, en utilidhséries de mesures. Le fait d'élimingetV de I'ajustement

permet d'utiliser des séries dmesures sans se soucier des variations de I'émission.
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Méthode Antenneh. x Antenneh x Antennehz

d'étalonnage h=hz; q() f()|bh=hz qg() f() |h=hzZz q() f()
Sans étalonnage 1,00 | 1075 | 248 | 1,00 | 1075 | 1552 | 1,00 | 37,0 | 9G,0
Rhéométrie (avec HP) 0;91 | 1079 | 165 | 0,91 | 1073 | 1627 | 1,00 | 31,4 | 91,2
Rhéométrie (sans HP) 0;91 | 1076 | 163 | 0,91 | 1064 | 1635 | 1,00 | 30,8 | 929
ASAP (avec HP) 1,07 | 1064 | 160 | 1,04 | 1066 | 1642 | 1,00 | 29,6 | 895
ASAP (sans HP) — | 1062 | 153 | — | 1057 | 1656 | — | 284 | 91,7
En vol (analytique) 1,20 | 1085 | 165 | 1;18 | 1080 | 1631 | 1,00 | 294 | 90,3
En vol (moindres carrés) 1,21 | 1079 | 176 | 1,19 | 1076 | 1644 | 1,00 | 29,3 | 90,9

TAB. 4.2 —Récapitulatif des résultats des différents étalonnages du systéeme d'antennes de I'expérience RPWS.
Les 3 paramétres (longueur relatively, colatitudeq et azimutf ) de chaque antenne sont donnés dans chaque

cas. La premiére ligne correspond aux parameétres physiques des monopdles. Les autres lignes sont les paramétres
des diplles électriques équivalents. Pour les déterminations en laboratoire (Rhéométrie et ASAP), les deux lignes
correspondent a des étalonnages conduits avec ou sans la sonde Huygens (HP : Huygens Probe).

Antenneh, x Antenneh x Antennehz
h=h; q() f(O)|hhz a() f() [ h=hZz q() f()
valeur opérationelle 1,21 | 1083 | 17,0 | 1,19 | 1080 | 1638 | 1,00 | 29,3 | 90;6
erreur s] (1) 0;03 23| 1,8 | 0,05 1,9 24| — 1,6 | 33
erreury s](2) 0;02 2| 15| 0,02 10 15| — 0| 20

TAB. 4.3 —Paramétres d'antennes opérationnels et erreurs sur ces mesures. Ces valeurs proviennent de I'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 I'ajustement par
moindres carrés.

4.1.4 Application aux antennes de RPWS/HFR

Les parameétres d'antennes obtenus par les différentes méthodes d'étalonnage sont présentées dans le tableau
4.2. 1l ressort de ce tableau que les mesures de longueurs effectives obtenues par I'étalonnage en vol sont trés
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 méme du modele
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, altérent 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 parametres opérationnels donnés dans Vogl et al. [2004] sont présentés dans la tableau 4.3. Les barres
d'erreurs sont aussi données dans le méme tableau.

4.1.5 Discussion

Dans le cas de I'inversion analytique, les erreurs sur les mesures peuvent étre analysées de la méme maniere
gue 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 parametres d'antennes:

15 < az< 45 ;byxz> 10; (4.14)

pour I'étalonnage de l'antenri& A l'intérieur de cette sélection, les erreurs typiques sur la direction de I'antenne
Z sont inférieures a 2 . Les sélections angulaires sont dé nies de la méme maniére pour les autres antennes a
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FIG. 4.3 —A Gauche : Simulation de la valeur de la colatitude de I'antehpeavec une polarisation résiduelle

de 10%. A Droite : Colatitude de I'antenrfe; calculée a partir des données issues de I'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 hypothéeses de départs : écart entre la position de la source calculée et Jupiter supérieure a
10, et polarisation linéaire supérieure a 10%. La similitude des deux nuages de points indique qu'une polarisation
résiduelle pourrait étre présente dans les émissions observées.

étalonner.

J'ajouterai ici un point particulier a propos de I'hypothése de polarisation linéaire nulle. Cette hypothése sim-
pli catrice est nécessaire pour effectuer l'inversion analytique. On a simulé le cas ou une polarisation linéaire
résiduelle existait dans I'onde observée. La gure 4.3 montre comment la colatitude de l'ahtenmesurée 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 I'ordre de 10% est compatible avec les observations. Les
dif cultés que I'on a eu a obtenir des résultats cohérents lors de I'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 I'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 I'antenne qui peuvent
atteindre 10 lorsque la source est éloignée de SDette distance angulaire est le maximum atteint pour les
étalonnages des antenneX.

— Pour restreindre les erreurs a moins deadec une polarisation résiduelle de 10%, il faut se limiter a une
distancea; = 45 .

— Pour des polarisations linéraires allant jusqu'a 50%, on doit se limiteraufour de I'antenne pour avoir
une erreur inférieure a Isur la mesure de sa direction. Ceci est incompatible avec les sélections angulaires
imposées par les erreurs dues au faible rapport signal sur &yt 10 ).

Le compromis de cette derniére condition avec les autres sources d'erreurs (numérisation, rapport signal sur bruit,
etc.) aboutit a la sélection angulaire présentée plus haut.
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FiG. 4.4 —Simulation de I'in uence d'une polarisation linéaire résiduelle sur la direction des anternéset

X obtenues par I'étalonnage analytique. A gauche, les graphes concernent I'étalonnage de I'anténae
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 I'écart angulaire entre la direction
réelle et la direction calculée de I'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 premiéres 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 @+x = 1876 eta x = 44:98 . On voit que lorsque la source est a20 de l'antenne, une
polarisation résiduelle de 50% apporte une erreurld2 maximum sur la position de la source, alors qu'avec la
méme con guration, l'erreur induite sur 'autre antenne (distante dé5 ) dépass&0 .



58 CHAPITRE 4. ETALONNAGE DE L'EXPERIENCE RPWS/HFR

4.2 Etalonnage en ux

Les données radio du survol enregistrées lors du survol de Jupiter ont été utilisées pour étalonner le récepteur
RPWS/HFR. Des rotations programmeées du satellite ont permis I'étalonnage des directions des dipbles électriques.
A coté 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 dip6les 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 Etalonnage BF — Hypothése d'antenne courte

Lorsque I'hypothése de dipdle court est véri ée, le ux réel de 'onde obseS&/@@nW m 2Hz 1) s'exprime
en fonction de la puissané®(enV2Hz 1) mesurée en entrée du récepteur de la maniére suvante:
P
S= (4.15)

Zo|_2 Ca 2
CatCp

ou Zg est I'impédance du videZg = P Ho€ = 120p = 37M), L est la longueur effective de I'antenr@, et C,

les capacités d'antenne et de badeéquation (4.15) est vraie dans I'hypothése de diples coutts (2 =2) et

lorsque les ondes se propagent dans le plasma comme dans Ié viddgg). La précision de I'équation (4.15)
dépend de la précision avec laquelle on connait les paranigt@set C,. Comme on I'a vu précédemment, les
longueurs effectives sont dif ciles a évaluer de maniére absolue. Seul dans le cas ou les an¥esoesassociées

en un dip6leD, la distance entre les 2 centres des anterrést X donne une bonne approximation de

L = 9:26m (Moir RPWS antenna calibration document, University of [pwas capacités d'antennes peuvent étre
modélisées simplement (voir équation 2.16) contrairement a la capacité de base qui dépend de I'environnement
conducteur des antennes. Les valeurs de ces capacités ont été modélisées dans le cas de I'expérience RPWS:
Ca 100pF etC, 150pF. Cela nous donne la valeur du rappGgt=(Ca+ Cy)  0:4. Le diviseur de tension

formé des capacités d'antenne et de base joue alors le réle d'un atténuate8dd@esur les mesures HFR.

Larelation 4.15 est valable en dessous W#2. Elle sera donc utilisée pour étalonner le récepteur RPWS/HFR
dans la gamme:BkHz 2MHz Au dessus de cette fréquence, la capacité d'ant€gneest plus constante et
augmente jusqu'a la résonance d'antenne. Il faut donc trouver une autre méthode pour I'étalonnage a plus haute
fréquence.

L'étalonnage s'effectue en deux parties. A basse fréquen@MHz), on peut appliquer I'hypothése d'antenne
courte. Le bruit de fond est le bruit du récepteur. A haute fréquence, I'antenne n'est plus courte et le bruit de fond
du rayonnement galactique domire 800kHz). La gamme de fréquence commune BB2 2MHz permettra
I'ajustement des deux séries de résultats, ce qui permet I'étalonnage absolu.

4.2.2 Etalonnage HF — Rayonnement galactique

On I'a vu au chapitre 2, le rayonnement radio galactique peut étre utilisé pour étalonner les récepteurs ra-
dio s'ils sont assez sensibles. C'est le cas pour le récepteur RPWS/HFR, ou I'on détecte le rayonnement radio
galactique a partir de 3Gz Le ux § est bien déterminé [Dulk et al., 2001], voir gure 2.4. On mesure la
puissance® a l'entrée du récepteur, résultant de I'émission observée. La relation suivante peut alors étre utilisée
pour I'étalonnage :

_P R R

S
Py

S (4.16)

ouPy(f) estla contribution du rayonnement galactique a l'entrée du récept&uy/@hiveau de bruit du récepteur.

2. voir Chapitre 2, section 2.1.3, page 20
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Ce niveau de bruit est déterminé grace a des mesures effectuées entre la premiére 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 710nV:Hz 172,

Le bruit de fond galactique a été mesuré en étudiant des périodes de données “calmes”, c'est-a-dire, contenant
peu d'émissions planétaires ou solaires (voir gure 4.5). A chaque fréquence, I'histogramme des intensités fait
apparaitre une distribution gaussienne, dont le centre est le niveau du bruit de fond, corresp@Rgtari ha
cette fréquence (voir gure 4.6).

Les courbes résultantes poiiy + P)(f) sont données a la gure 4.7. Sur chacune de deux courbes, le pic
donne la fréquence de la résonance d'antenne. Sur laByoen mode dipdle, le pic se trouve 8B8IHz, sur la
voie Ez, a 95MHz. Les pics secondaires en mode monopdle sont dis aux interactions entre I'antenne et les parties
conductrices du satellite.

4.2.3 Comparaison des deux méthodes

Entre 30(kHz et 2MHz, les deux méthodes d'étalonnage sont valables. On poseSaldes ux réel de I'onde
donné par la méthode BF:

Si(f)= PR Kpf(f) (4.17)
avecK = ZgL2[Ca=(Ca+ Cp)]?, etS, le ux réel donné par la méthode HF :
_ P(f) R(f)

Dans lagamme 1 2MHz, on trouve qué&( f)=Si(f) = KS(f)=Py(f) estindépendant de la fréquericd est
déterminé & mieux quedB grace aux mesures effectuées avant le déploiement des antennes. La c&pel8ion
1 nous donn& = 3520W? en mode dipdle ek = 1070W? en mode monopdle. Dans la gamma 0 1MHz, on
doit aussi avoir§;=S; = 1 avec la méme valeur d€. On en déduif (f) = (Py+ PB)(f) KS(f). C'est cette
courbe qui est tracée en pointillés gras sur la gure 4.7. On constate d'ailleurs sur cette gure qu'a basse fréquence
(< 400kH2), 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 restreindrB;auesuré avant déploiement. La différence de
niveau observée a basse fréequence sur la gure 4.7 provient probablement de bruits externes captés dans la bande
300 1000kHz méme lorsque les antennes n'étaient pas déployées.

4.2.4 Contraintes sur les paramétres d'antennes

L'étalonnage nous donne acces a la mesure du coef éepar I'intermédiaire duquel on a accés au rapport
LCa=(C4+ Cp). Les mesures nous donnent :

L Ca
Ca+ Cb

3:06m (en mode dip6le (4.19)
1:68m (en mode monopd)e (4.20)

La résonance d'antenne &88/Hz donne une longuelrp,  8:5m, compatible avec les estimations géométriques.
On a alorsCa=(Cy+ Cy) 0:36. Ce qui donn€;, 89pF pourCy = 50pF. En ce qui concerne le monopdle,
la résonance donne une longuéywy 7:9md'ou un rapportC,=(C,+ Cp)  0:42 et une capacité de base de
Co, 138pF pour une capacité d'antenne @Gg= 100pF.
Si les longueurs d'antennes des monopdléssont compatibles avec les mesures rhéométriques, ce n'est pas
le cas pour le dipdl® pour lequel on trouve une longueur 15% plus grande que celle de la rhéométrie. Celle-ci
donnait le rapporhz=h x  1:1. On trouve ici que ce rapport est plus proche d'un rappdtt En n, les résultats
de I'étalonnage en vol, donnent un rapport de 0.85. En considérant des capacités d'antennes égales, cela implique
que la capacité de base de I'antei@hest plus grande que celle des monopbles(soit  180pF).
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FiG. 4.5 —Intervalle de données HFR “calmes” enregistrées en mode dipble. Le spectre dynamique du haut
représente les données brutes avec une échelle linéaire en fréquence. Le spectre dynamique central représente les
mémes données mais apres soustraction d'un fond dépendant de la fréquence. Le spectre dynamique du bas est le
méme 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 échantillon8@etirés du spectres de la gure 4.5, a 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 niveay P P;. Les zones grisées correspondent aux émissions solaires de type Il que
I'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 galactiqgy+ Pr) mesuré par HFR sur les voiescEen mode dipdle,

a gauche et £ a droite. Les pics principaux correspondent aux résonances d'antenned @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 a 5% mesuré a chaque fréquence sur les 6 mois de données du survol de Jupiter. Ces courbes
servent de reférence po(Py+ P). 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 a la section 4.2.3. [Figure tirée de

Zarka et al., 2004]
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CHAPITRE 5

Application aux emissions 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 moélle des données produites par ce récepteur. On se
concentrera sur I'analyse des données enregistrées lors du survol de Jupiter, du 1er octobre 2000 au ler avril 2001.

Dans une premiére partie, nous allons présenter le premier résultat découlant de I'étalonnage en ux du ré-
cepteur HFR : Un spectre radio jovien dont les différentes composantes sont connues a 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 magnétosphére de Jupiter dont 'origine est encore inconnue,
d'ou l'idée d'utiliser les mesures goniopolarimétriques du récepteur RPWS/HFR pour obtenir leur localisation.

5.1 Spectre radio jovien de référence

La magnétosphere de Jupiter est puissant émetteur radio naturel. Comme on I'a vu dans l'introduction, ces
émissions sont la signature d'accélérations de particules trés 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]).
Lintensité 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 chaine de réception (antennes, pré-
ampli cateurs, récepteur, etc). Ces opérations sont beaucoup plus facile a mettre en ceuvre sur Terre que dans
I'espace. Ainsi, si les radio télescopes terrestre donnent acces a des mesures absolues de ux au dela de la fré-
quence de coupure ionosphérique terrestr& (OMH2), les mesures spatiales a plus basse fréquence sont moins
précises a 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] grace a 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 a l'aide de la procédure décrite au chapitre précédent (section
4.2). Cette série de données s'étend du ler octobre 2000 au ler avril 2001. Ces 182 jours de données ne présentent
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que 10% de trous, dont 4 jours du ler au 5 février 2001. La sonde Cassini se trouvait a une distance maximale
de 120(R; (soit G57UA), et sa trajectoire était quasiment équatoriale. Les spectres que constituent la série de
données, sont échantillonnés a 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 a 10
par spectre). En n, 88.5% des données ont été enregistrées en mode monopdle, 5.5% en mode dipble et 6% en
mode mixte (monopdle en dessous ddtzz, dipdle 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 mémes 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 ceuvre 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, skibSmin: (ce qui correspond a 400 spectres de
90s), pour éliminer les biais sur les émissions périodiques.

— On a ensuite caractérisé la bande typique d'émission de chaque composante.

— Enn, pour chaque composante, on a calculé les spectres des niveaux d'occurrences 50% et 1% (cela cor-
respond aux niveaux d'intensité normaliséeldXldépassé respectivement 50% et 1% du temps). Le niveau
50% est équivalent a 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 300¢Hz

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

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

— Entiret: Spectre moyen, sur une ou plusieurs périodes, des événements intenses (niveau d'occurrence 50%).

— En pointillé : Spectre maximum atteint lors des événements intenses (hiveau 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 maniére trés 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 lo-DAM sont moins fréquentes que les émissions non-lo-DAM, mais elles sont plus
intenses au dessus d&IBlz. 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 ##Ha. On ne le retrouve pas dans nos données. Cet artefact
peut étre attribué a 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, a
la fréquence plasma ionosphérique terrestre J®MHZ) 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 étre 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 normali$és &a courbe en trait

plein représente le spectre typique moyenné sur une période (lorsque I'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 étre observées dans un domaine de
fréquence légerement 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 a la gure 5.2

On peut aussi obtenir la directivité des émissions radio. Cette mesure est plus aisée lorsque I'on dispose de deux
récepteurs distants, comme cela a été fait pour les émissions HOM et DAM a 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 a calculer la directivité des émissions si on considére qu'elles illuminent I'espace
a la maniére d'un phare tournant avec la planéte. La largeur de faisceau (qui est une mesure de la directivité)
est obtenue en comparant l'intensité de I'émission intégrée sur le faisceau d'émission a celle moyennée sur une
rotation compléte. En pratique, la premiére quantité est estimée a chaque fréquence par l'intégrale de la queue de
la distribution des intensité$)au dessus d'une valeur de sed) pour cette fréquence. La gure 5.3 montre les
largeurs de faisceau ainsi calculées pour des seuils a 10% et 1% de niveau d'occurrences.

On retrouve que les source nKOM émettent par de larges cénes pleins (d'angle d'ouvertuis000comme
cela avait déja été déduit par Stone et al. [1992b] a I'aide d'observations Ulysses. Les autres émissions montrent
des angles solides d'émission plus étroits, de I'ordre de 86 qui est aussi compatible avec les précédentes
observations.

A 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. lIs sont compatibles avec les résultats précédemment pu-
bliés [MacDowall et al., 1993; Zarka, 1998]. lls con rment la faible puissance de I'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 étre multipliée par 2.5 pour tenir compte de la partie haute fréquence deMigz. 40
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Fic. 5.3 —Estimation de la “largeur de faisceau globale” (directivité instantanée convoluée a 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 I'émission intégrée sur le faisceau d'émission par l'intensité moyennée sur une ro-
tation compléte. (a) représente une limite supérieure de la largeur globale correspondant a 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 extrémes 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'émissiol/  moyenne moy. intense maximale
[kHZ [s] W] W] (W]
QP 3.5-23 p@ 2.910° 4.810° 6:210
nKOM 60-160 48(0) 5.010/ 2410 7710
bKOM 23-400 19(9) 1710 4:810° 91107
HOM 400-3000 1609 4:310° 39100  1:410
DAM 3000-16000 1609 1:310° 82100 45104

TAB. 5.1 —Puissance émises par les émissions radio joviennes. (a) voir Hospodarsky et al. [2004] et Annexe E;
(b) W= g? avecq= 125 d'apres les résultats de notre étude; (c) en supposant un cone d'émission creux de demi-
ouverture 75 et d'épaisseudq= 17:5 pour le bKOM etl5 pour I'HOM [Queinnec et Zarka, 1998; Kaiser

et al., 2000].

5.2 Sursauts Quasi-Périodiques Joviens

Ces émissions radio ont été observées la premiére fois par Kurth et al. [1989] a l'aide du récepteur radio
large bande de la sonde Voyager. Ces sursauts présentent un pic temporel raide pouvant aller jiusizuéa 20
haute fréquence en moyenne — certains événements montent justj0@Hz— et une dispersion sur quelques
dizaines de secondes a basse fréquence. Cette allure a fait qu'ils furent appelés “Sursauts Joviens de type IlI”,
par analogie aux sursauts solaires du méme nom, présentant les mémes caractéristiques spectro-temporelles (a des
échelles beaucoup grandes). Ces sursauts ont été observés par Voyager a une fréquence moydkidzdde
5 a 2kH2), la durée typique d'un sursaut est del minute, la quasi—période de récurrence des sursauts était de

15 minutes et les sursaut apparaissaient pendant des épisodes pouvant dur@rheures. Chaque sursaut
montrait aussi des sous-structures a des échellesale 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 a cette occasion que ces sursauts ont été rebaptisés sursauts “quasi-périodiques” (ou sursauts
QP). Le récepteur radio de I'expérience URAP (Uni ed Radio and Plasma Wave Experiment) de la sonde Ulysses
balaye la bande:67kHz 485kHz en 144s. Cela constitue une limite inférieure pour la détection des variabi-
lités temporelles des émissions observées. Les variations temporelles de I'ordre de quelques minutes observées
par Voyager ne peuvent donc étre observées que dif cilement sur les données Ulysses. L'étude de ces données a
montré une corrélation indirecte entre I'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 ;; [Dessler, 1983,Appendix B, page 498]) alors que celle de 40 minutes était
concentrée autour deg; = 20 . Parallelement, les mesures d'électrons relativistedMe\8, 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 grace au télescope spatial Chandra [Gladstone et al., 2002].

Les données radio récoltées grace a la sonde Galileo ont aussi permis I'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 éntri@ute et 1 heure. Aucune corrélation
avec la longitude d'observation n'a pu étre dégagée [Hospodarsky etédentation a 'AGU, Boston, MA998].

Lorsque Galileo est dans la magnétosphére de Jupiter, les sursauts QP sont observés comme des intensi cations du
continuum non-thermique (CNT) piégé. La partie basse fréquence des sursauts — inférieure a 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 I'onde a 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 trés similaire a celle d'Ulysses, mais les
observations des sursauts QP furent différentes. Les périodes des sursauts s'étal2mhideites a 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 autouride 2 minutes. Il était impossible d'échan-
tillonner correctement des durées aussi courtes avec Ulysses. Cependant, pour les quasi=p&moideses, les
différences entre les observations d'Ulysses et de Cassini/Galileo ne sont pas expliquées. Les études a long terme
menées lors de |'établissement du spectre radio jovien BF [Zarka et al., 2004] a fait ressortir une forte modulation
de l'intensité des sursauts QP a 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 I'environnement de Jupiter (voir gure 5.4), trois types d'études
ont pu étre menées:

Galileo et Cassini dans le vent solaireLorsque deux sondes sont dans le vent solaire et a des longitudes jo-
viennes différentes, les observations peuvent apporter des informations sur la directivité des émissions. Alors
gue les sursauts solaires observés pendant ces périodes sont observés aux mémes 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 a la différence de temps de vol de la lumiére en supposant les sursauts émis a Jupiter.
Le taux de corrélation des mesures aprés décalage est de I'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 lumiére 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 I'espace au méme instant et ne tournent pas avec la planéte. 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 a la gure 5.5.

Galileo dans la magnétosphere et Cassini dans le vent solairBans ce cas, Galileo observe les sursauts depuis
I'intérieur de la magnétosphére. Les intensi cations du CNT piégé se font en méme temps que les observa-
tions de sursauts QP de Cassini (voir gure 5.6) et les sursauts observés par les deux instruments présentent
les mémes structures. La partie basse fréquencg&kfz) observée par Galileo ne l'est pas par Cassini. La
contrepartie basse fréquence des sursauts QP ne se propage en effet pas a travers la magnétogaine et le vent
solaire, elle est ré échie par la magnétopause et reste piégée dans la magnétospheére.

Galileo et Cassini dans la magnétosphéreLa gure 5.7 montre les observations faites par Cassini et Galileo le
10 janvier 2001, alors qu'elles étaient toutes deux dans la magnétosphére de Jupiter. Les intensi cations du
CNT sont observées aux mémes instants et aux mémes fréquences. Il est a 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 trés bon accord.

En conclusion, les observations suggérent que les sursauts QP ont un diagramme d'émission isotrope (ou d'au

moins 2 sr), que les sources se trouvent a proximité de Jupiter et que la dispersion des sursauts a basse fréquence

alieu lors de la traversée de la magnétopause ou de la magnétogaine, voire dans le vent solaire. Dans la magnétos-
phére, 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 I'occasion d'effectuer des mesures goniopolarimétriques a l'aide du récepteur
RPWS/HFR. Des résultats “préliminaires' sont présentés a 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 carréda 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 128kHz, moyennée a 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 di au temps de vol de la lumiére depuis Jupiter a 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 trés similaires. [ gure tirée de Hospodarsky et al., 2004]
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FIG. 5.6 —Puissance intégrée de 618kHz, moyennée a 1 minute, des sursauts QP mesurés par Galileo (en haut)

et de 7 al5kHz 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 d0 au temps de vol de la lumiére
depuis Jupiter a 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 ou les deux sondes étaient a l'intérieur de la magnétosphere jovienne. Les couleurs indiquent
I'intensité du spectre (en rouge, les points les plus intenses, en bleu les moins intenses). Les éches 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 trés bon accord. [ gure tirée de Hospodarsky et al., 2004]
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1 minute de données et ont été réalisées avec les paramétres d'antennes rhéométriques. Ces premiers résultats
montrent que la direction d'arrivée apparente des sursauts QP est éloignée de Jupitér dees émissions sont
observées a HHz, c'est-a-dire, dans le pic a haute fréquence et non dans la queue dispersée. Si I'émission se fait
ala 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 &de Jupiter. Comme ce n'est pas le cas, il semblerait que des effets de
propagation dussent entrer en jeu. Dans ce cas précis, I'analyse goniopolarimétrique nous donne acceés au point de
sortie de I'onde dans le vent solaire, et non a la région d'émission initiale.

Ces résultats devront étre repris avec les paramétres d'antennes étalonnés lors du survol de Jupiter [Vogl et al.,
2004] et devront étre étendus a 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 phénomenes dispersifs interviennent probablement a la sortie de la
magnétospheére de Jupiter. Ces observations sont similaires a celles effectuées dans |'environnement terrestre ou
I'on observe des sursauts basse fréquence (LF Bursts) possédant des caractéristiques similaires aux sursauts QP.
Steinberg et al. [2004] ont montré que la dispersion a basse fréquence était trés bien expliquée par des effets de
diffusion et de propagation le long des ancs de la magnétosphére terrestre. Les ondes étant diffusées et guidées
vers la queue de la magnétosphere jusqu'a 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 Etude comparative

Lors d'une visite au LESIA de Margaret Kivelson de UCLA, nous avons pu entamer une comparaison des
sursauts QP aux parameétres du vent solaire (champ magnétique interplanétaire, pression cinétique) qui condi-
tionnent I'extension de la magnétosphére jovienne. Nous avons pu aussi obtenir des données enregistrées par le
spectromeétre UVIS grace au concours de Frances Bagenal de I'Université de Boulder (Colorado). En n, Renée
Prangé et Laurent Pallier nous ont fourni des images HST en UV des aurores joviennes pendant la méme 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 méme moment et que la bande d'émission des sursauts
QP est décalée a 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 a plus haute fréquence de la bande d'émission lors des intensi cations UV.

Une premiere analyse des images UV prises par le télescope spatial montre que les intensi cations des sursauts
QP pourraient étre corrélées a l'intensi cation du cornet polaire de Jupiter (zone ou 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 paramétres 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 parametres magnétiques du vent solaire, de la
pression dynamique du vent solaire (qui nous donne la taille de la magnétosphere [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 auto@Olelz. Les croix )
représentent les directions d'arrivées projetées sur le plan du ciel. Les axgzpsont ceux du repére de I'onde

dé ni a la gure 3.5, centré sur Jupiter: Z pointe vers Cassini, Y est dans la direction du nord de Jupiter, et X
compléte la base orthonormée directe. En grisé, on a superposé une allure typique de la magnétosphére de Jupiter
comprimée (point subsolaire esttd); de Jupiter), vues depuis Cassini. La magnétosphére est vue depuis le coté
jour, légérement décalé par rapport a 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 I'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 a la fois instrumentales et observationnelles. Les méthodes
goniopolarimétriques présentées au chapitre 3 vont étre appliquées aux données qui seront enregistrées autour de
Saturne. L'étalonnage de RPWS/HFR m'a apporté des connaissances instrumentales qui pourront étre utiles pour
I'étalonnage et le dépouillement des missions futures comme STEREO. Mais cet étalonnage fut aussi I'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 thése. Il s'agit maintenant de les mettre en ceuvre.
Les premiers résultats de goniopolarimétrie semblent trés 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 magnétosphére de Saturne et donc aboutir a une meilleure compréhension de la physique magnétos-
phérique. Des études comparatives avec des observations UV sont d'ores et déja prévues. Ensuite, sur un plan plus
instrumental, les méthodes d'inversions goniopolarimétriques pourront évoluer pour étre, par exemple, adaptées a
d'autres récepteurs et pour faire pro ter de ce savoir faire a une communauté plus vaste.

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

6.1 Tour de Saturne

Avec l'arrivée de la mission Cassini-Huygens a 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 I'atmosphere de Saturne. Ces émissions seront étudiées plus particulierement a travers les capacités
goniopolarimétriques de RPWS/HFR. On pourra aussi réaliser des mesures absolues de ux comme on l'a fait a
Jupiter.
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FiGc. 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 trés
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 magnétosphére de Saturne, ainsi que les phénomeénes sous-jacents aboutissant a ces
émissions.

SKR

Les émissions kilométriques (SKR, Saturnian Kilometer Radiation), d'origines aurorales, sont détectées de
3kHza 1:2MHz avec un maximum autour de 2RAz Ces émissions tres intenses et sporadiques montrent des mo-
dulations a différentes échelles temporelles : une premiére modulation a 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 troisiem2sdeurs, pério-
dicité des parametres du vent solaire. Desch [1982] montre d'ailleurs que l'activité du SKR est corrélée a 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 aa@c une extension a plus basse latitude cété matin (jus-
gu'a 60 ) et coté soir dans une moindre mesure (jusqu'@s ) [Galopeau et al., 1995]. Les régions les plus
actives étant situées c6té 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 étre utilisée
lors de campagnes d'observations conjointes UV/radio des aurores de Saturne. Des telles campagnes sont déja pro-
grammeées, la premiére ayant eu lieu au mois de janvier 2004. Cassini est trop loin de Saturne pour pouvoir séparer
les émissions radio aurorales de la planete, mais on peut d'ores et déja mesurer la polarisation des émissions. Les
images con rment la localisation c6té matin des régions les plus actives, mais indiquent aussi que l'ovale principal
est quasiment toujours présent et qu'il est trés 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 c6té matin (a
gauche de I'axe de la planéte).
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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 Cass#iokms), le choc est arrivé 14h plus tard a Saturne, soit le 26
janvier. On observe bien une trés nette augmentation de I'activité aurorale UV le 26 janvier.

trés variables et possedent une structure complexe. En n, Les chocs interplanétaires détectés par Cassini ont été
projetés a Saturne et on a observé une nette intensi cation de I'activité aurorale UV lors du passage prédit de ces
chocs a 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 Voyag2kkz a 402MHz, voir gure 6.4). Elles sont la signature
électromagnétique d'éclairs d'orages ayant lieu dans I'atmosphére de Saturne [Zarka, 1985b]. La goniopolarimétrie
permettra d'obtenir la direction d'arrivée des SED, donnant ainsi accés a la localisation des régions orageuses dans
I'atmosphére de Saturne.

6.1.2 Mesures de Flux

Une étude au long cours du méme type que celle effectuée a Jupiter [Zarka et al., 2004] nous aboutira a la
caractérisation du spectre radio basse fréquence de Saturne. Une fois les données étalonnées calculées, I'étude de
la variabilité du SKR pourra étre entreprise. Plusieurs problémes pourront étre soulevés : variabilité de la période
radio sidérale de Saturne (voir prochaine section), contréle de I'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 étre I'étude de la période de rotation sidérale de Saturne (voir
Annexe F, ol sont présentés les transparents d'une présentation a 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
planétes magnétisées. Dans le cas des planétes gazeuses, c'est le seul moyen d'avoir acces a la période de rotation
interne de la planete du fait de la rotation superposée des couches externes de I'atmosphére qui est différente de la
rotation de la planéte. Ainsi, dans le cas de Jupiter, la derniére mesure de la période de rotation sidérale est donnée
par Higgins et al. [1997] a partir de 24 ans de données décamétrigpresah 55min; 29:6854s avec une erreur de
0:0035s, soit une précision de l'ordre de 10. La période de rotation sidérale de Saturne fut calculée de la méme



6.1. TOUR DE SATURNE 81

FiG. 6.4 —Spectre dynamique enregistré le jour 1980/317 entre 23h40 et minuit. Les bandes haute fréquence et
basse fréquence de I'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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maniére a partir des données Voyager. Desch et Kaiser [1981b] donnent une mé&neldd 39min: 24s( 75s)
obtenues a 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 & la valeur de
Desch et Kaiser [1981b]. Ces nouvelles mesures sont calculées sur des intervalles de 60 jouds3piriodes
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 estimpossible, soit que la source tourne autour de la planéte (et
fait alors plus d'un tour en 60 jours). Cette derniére explication est aussi a rejeter puisque toutes les observations
radio ou UV ont montré que les sources aurorales étaient xes en temps local, c6té matin (voir gures 6.2 et 6.5).

La localisation des sources coté matin peut étre 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 apparait
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 c6té matin de la magnétopause ou les vitesses des plasmas du vent solaire
et de la magnétosphére sont opposées. On peut alors relier la position (en temps local) de la région d'émission
du SKR a 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 a 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 | 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 a 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 Is de vitesse du vent solaire a
Saturne (projetés balistiquement depuis les mesures IMP8 et WIND effectuées aux alentours de la Terre).

Le premier semestre 2004, ou 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 a des sources uniques
et ponctuelles. Lorsque la source est physiquement étendue, on considére qu'elle est ponctuelle et on obtient la
position de son centroide. Deux extensions sont envisageables : extension a des sources doubles ou a des sources
étendues.

Le premier cas est utile lorsque I'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
hypothése sur les caractéristiques de la source, on a alors 12 incoBnu@s U1, V1, q1, f 1 et$S, Qz, Uz, Vo, 02,
f2) pour 7 mesures (en mode GP). Dans le cas particulier de Saturne, on pourra faire I'nypothése que les sources
sont polarisées purement circulairement, cela restreint le nombre d'inconnues a 8. En xant les taux de polarisation
aV = 1auNordeWV =+ 1 au Sud, conformément aux observations de Voyager [Kaiser et al., 1984], il devrait
étre possible d'inverser le systéme. Une autre solution serait de supposer les sources conjuguées magnétiquement.
Mais si dans le cas d'un modéle de champ magnétique dipolaire, cette hypothése peut étre relativement simple a
mettre en place (symétrie par rapport a I'équateur magnétique), dans le cas de modéles multipolaires de champ
magnétique tenant compte des anomalies magnétiques réelles, cette hypothése risque de ne plus étre applicable
simplement.

L'hypothése 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 importan@n considére alors que l'onde observée est plane.

1. Hess et MacDowall [2003] ont observés que le nKOM jovien montre une extension radiale de I'ordre de 10udEpuis Ulysses a
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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 ou les sources sont susceptibles d'apparaitre. Elles n'y sont pas toujours présente.
Les régions a haute latitude (80 ) peuvent étre actives du matin au soir, seul le c6té matin montre une extension
a plus basses latitude (jusqu'a 60 ). Les sources Nord et Sud sont probablement magnétiquement conjuguées.
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Manning et Fainberg [1980] ont montré que I'on pouvait retrouver I'extension de la source en paralléle des pa-
rameétres de Stokes et de la direction d'arrivée avec un récepteur placé sur un satellite tournant. Lintroduction
d'un paramétre caractérisant la taille de la source dans les équations de la goniopolarimétrie apporte une nouvelle
inconnue qui s'ajoute aux 6 paramétres de I'onde. On a alors 7 inconnues pour 7 mesures. Le systéme est alors
inversible s'il n'est pas dégénéré, c'est a 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 a la mission STE-
REO. En effet, le récepteur radio STEREO/SWAVES, fondé sur le méme 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 a atteindre dans ce cadre.

6.3 Application a d'autres expériences — STEREO

La suite logique instrumentale en dehors de Cassini est la mission STEREO. Son récepteur radio est, comme
on |'a déja 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 situésfade notre étoile, le long de l'orbite ter-
restre. Cela permettra d'avoir une vision stéréoscopique des phénoménes solaires. Le récepteur radio sera consacré
a I'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 Il, émis lors
de chocs interplanétaires ou I'éjections de masse coronale (CME), et de type Ill, émis par des faisceaux d'électrons
relativistes (ayant des vitesses@8 ac=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
étre observés a l'orbite de Saturne par RPWS/HFR. Autant les sursauts de type Il ont pu étre localisés dans le
voisinage solaire par goniopolarimétrie depuis Cassini (voir gure 6.6), les sursauts de type Il ont un rapport signal
sur bruit trop faible € 5dB) pour avoir des mesures ables. On concoit alors tout l'intérét d'effectuer de telles
mesures au niveau de l'orbite de la Terre, ou le rapport signal sur bruit peut atteindre dB.a 20

6.4 Conclusion

Mon travail de thése s'est concentré autour de I'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. lIs ont été testés et étalonnés lors du survol de Jupiter n 2000 [Vogl et al., 2004; Zarka
et al., 2004]. Cela a aussi été I'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 trés 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 I'exploration de la magnétosphére de Saturne. C'est la premiére fois que l'on pourra
faire une étude extensive d'un environnement planétaire a l'aide de ces techniques. En n, ces techniques pourront
étre adaptées a de futurs instruments possédant des caractéristiques similaires.

une distance delBA, sous l'effet de la diffusion interplanétaire
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FiG. 6.6 —Goniopolarimétrie d'un sursaut solaire de type Il résultant de I'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 a la position du soleil, et en rayons solaiggp(®jeté sur le plan du ciel a la
distance du Soleil. Le rapport signal sur bruit de ce sursaut edt5dB. La dispersion du nuage de point est
expliquée par le rapport signal sur bruit et par la position de la source par rapport a la direction de lI'antenne Z :
erreur sur la position de la source 10 siaz 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 a des fréquences inférieures
a 300kHz).
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ANNEXE G

Onde électromagnétique et Polarisation

Une onde plane électromagnétique est dé nie par son vecteur dlorfdentenant la direction et le sens de
propagation, ainsi que la pulsation de l'onde sous la fome k:c ol ¢ est la célérité de la lumiere dans le
milieu), et la variation de son champ électrideg) au cours d'une périodep2w. Cette notation compacte n'est
pas trés facile a manipuler. C'est ainsi qu'ont été introduits les paramétres de Stokes [Kraus, 1966]. lls décrivent
les propriétés de puissance et de polarisation de I'onde. Pour décrire complétement un onde électromagnétique, il
conviendra d'ajouter & ces parameétres un vecteur unitaire colinéaire au vecteur d'onde qui donnera la direction et
le sens de propagation de I'onde.

G.1 Parametres de Stokes

On dé nitle repére de I'onde tel que le vectedy; soit paralléle au vecteur d'ondX, etY,, complétent la base
orthonormée directe (voir gure G.1). On écrit alors le champ électrique sur ce$8x®¥%;Zw):

ag exp(i(wt + f o))
E=  apexp(i(wt+ o)+ id) (G.1)
0

ouf g estla phase &= 0.
Les corrélations entre les composantes non nulles du champ électeguet Ey) s'écrivent de la maniére
suivante :

<ExEy> = <ai>

<EE > = <a> G.2)
2 <ExE/> = <aaexp id)> ’
< EviEg> = < agagexp(id) >

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 —Repére de I'onde associé a une antetnd.e repére(O;Xu;Yw:Zw) €st construit tel qué,, soit co-
linéaire ak et que I'antenné soit dans le plar{O;Xw:Yw). Le champ électriqui(t) est dé ni par sa norme &)
et son azimuthi (t). Il décrit une ellipse, représentée en grisé, inscrite dans un cercle de raydoaphase du
champ électrique est dé nie pdi(t) = wt + f o, olw est la pulsation de I'onde dty la phase a = 0. L'antenne
h est inclinée d'un angle par rapport a l'axeZ,.
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On dé nit les parametres de Stokes [Kraus, 1966] qui sont les paramétres décrivant completement le ux et la
polarisation de I'onde. Le premie$, caractérise le ux (c'est le module du vecteur de Poynting mdyen

< ExEy>+ <EyE,> <a@>+<a3>

S= G.4
274 274 (G.4)
avecZy = P Ho=€p = 120pW. Deux autresQ etU, caractérisent la polarisation linéaire de I'onde :
<ExE,> <EyE, > <a?> <ai>
0= X :Ex Y:By > _ 1 2 (G.5)
< ExEx>+ < EyE,> 275S
_ < ExE/>+ < EyiEx> _ < gqapcosd> (G.6)
T <ExEy>+ <EvE,> Z,S '
Le dernierV, caractérise la polarisation circulaire :
_ <EvEx> <ExE/ > _ <aasind> G.7)
" i(< ExEx > + < Ey:E, >) ZS '

La conventiorf (IRE®) adoptée en 1942 sur le sens de polarisation des ondes impligue 1 pour une onde est
polarisée circulairement & gauche (LA)&tV = 1 pour une onde est polarisée circulairement & droite (RHC).
On tire des dé nitions ci-dessus:

< ExEyx> = ZpY1+ Q)
<BEvE/ > = Z§1 Q)
3 <ExE> = ZU V)
TS EviEy> = ZgSU+ V)

(G.8)

G.2 Ellipse de Polarisation

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

Les composantes du champs électrique dans le plan d'ondeEgent; coswt et Ey = axcogwt + d). En
développanky et en y injectanE, on obtient::

S

Ey Ec 2.
Ey=a—cosd a 1 — sind (G.9
a1 ar

Ceci nous méne a l'expression suivante :

B, E ° 2EEycosd _

d (G.10)
ar ap aiay

1. Le module du vecteur de Poynting instantané est:

| SE(1)i2

: E~B E

p - _ JE(®)] G.3)
Ho VA

2. Cette convention est I'inverse de celle prise par les opticiens [Born et Wolf, 1993] .

3. International Radio-Electric

4. LHC correspond a une rotation Bedans le sens direct quand on regarde dans la directi&r(de).
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FIG. G.2 —L'ellipse de polarisation

On reconnait I'expression d'une ellisp&E2 BELE, + CEy = 1, dans sa forme la plus génerale, avec les coef -
cients suivants::

1 2cod 1

= = = G.11
asirfd ayapsintd agsirfd (G.11)
Par dé nition, une ellipse est I'ensemble des points du plan dont la somme des distances & deux pofts xes
etk (appelés foyers) séparés d'une distancest une constante positiva.ZPour simpli er les calculs, on place
le centre du segmefff;] en O, c'est le centre de I'ellipse. Les coordonnéesdsont(ccost ;csint) et celles
deF; sont( ccost; csint). L'ensemble des points de I'ellipse est donc décrit par I'équation suivante :

q q
2a= (x+ccost)2+(y+csint)2+ (x ccost)2+(y csint)2 (G.12)

Celle-ci peut s'écrire sous la forme :

a? c?cost , a? czsinzty2 2c% cost sint

+ = .
a’(a2 c?) X a’(a? c?) a’(a2 c?) xy=1 (G.13)
Aprés identi cation des termes, on trouve que:
2
O = a’= pziz &L (G.14)
A+C (A O2+B2 1 Q%+ U2
7)
OB = b= pzi: 508\/7 (G.15)
A+C+ (A O2+B?2 1+ Q2+U2
B 2aapcosd U
tanz = = = — G.16
CA @ & Q (G-16)
Le rapport des axes vaudra donc:
s
49:
A 1+ 2+ U2
o e+ (G.17)

—_— = 4pj
OB 1 Q2+ u?2

G.3 Equivalence des 2 notations

On décrit les caractéristiques de polarisation d'une onde de deux manieres:

— Le uxtotal I, le taux de polarisation linéaif& , le taux de polarisation circulaife (dont le signe indique le
sens de polarisation) et I'angle de polarisation linéAge(qui désigne I'angle de la direction de polarisation
linéaire en fonction d'une direction de référence).
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— Les quatre paramétres de StokgQ, U etV que I'on a déja vu.

P etP: sont les fractions du ux total qui sont polarisée respectivement linéairement et circulairement. Ces
deux ensemble%de parametres sont des descriptions équivalentes. En effet, drraQié&jataux de polarisation
linéaire esP. = U2+ Q2. Le taux de polarisation circulaire €&t = V. La position angulaire du grand axe de
I'ellipse de polarisation est=2 arctarffU=Q), comme on I'a vu au paragraphe précédent.

G.4 Effet de la rotation du repére autour du vecteur d'onde sur les
parametres de Stokes
Les expressions des paramétres de Stokes obtenues précédemment sont valables pou(Xg, répéete).

Effectuons une rotation d'angi de ce repére autour de I'aif,. On appelergX%,;Y%;Z%) ce nouveau repére.
On obtient I'expression suivante pour le champ électrique :

Exo= azexp(iwt) cosa + azexp(iwt + id) sina
E= Eyo= agexp(int+ id)cosa azexpiwt)sina (G.18)
Ezo: 0

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

< Ex:Exy> = < aZ>coda+ < @3> sirfa+2< aacosd> cosasina
<Ev:E,> = <a3>cofa+ < al>sifa 2< aacosd> cosasina
<ExE,> = <aaexy id)> 2< aacosd> sirfa (G.19)
(<a2> < a3>)cosasina '
% <EvEy> = <aamexpid) > 2< ayacosd> sirfa
' (<a2> < a3>)cosasina
En reprenant les expressions des parametres de Stokes, on obtient la relation suivante :

0 1 0 10 1
S 1 0 0 0 S
Q§ :%o cog2a) sin(2a) O§%Q§

% U 0 sin(2a) coq2a) O U (G.20)
v ., 0 0 o 1 VvV

Les parametres de polarisation linéa@etU dépendent donc de I'orientation des aXgget Y. Il convient donc
de bien spéci er l'orientation des ces axes avant d'interpréter les valeurs de ces parametres.

Les expressions des paramétres de Stokes (équations G.4 a G.7) sont données dans le repere de I'onde. Dans
le cas qu'on étudie ici (onde plane électromagnétique), le champ électrique est dans le planXigivgg. (Le
repere de lI'onde est dé ni par la direction de propagation, perpendiculaire au plan d'onde, et par un des axes du
plan d'onde dont I'orientation est choisie en fonction de I'objet observé. On ne considére donc pas les rotations
dont I'axe n'est pas le vecteitt,,. Les expressions G.4 a G.7 ne seraient alors plus valides.

Propriété

Le ux S le taux de polarisation circulaikg, le taux de polarisation linéai(&?+ U2)1=2 sont conservés cette
transformation et ne dépendent donc pas de I'orientation du repére de I'onde.
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ANNEXE H

Expressions des mesures pour des dipoles
courts en fonction des parametres de l'onde

Cet annexe présente différentes maniére d'exprimer les mesures issue d'un récepteur radio relié a des dipbles
courts en fonction des paramétres de I'onde plane qui se propage sur le systeme d'antenne. L'onde est décrite par
les parameétres de Stoke§ Q, U etV) et la position de la sourcey et f) dans le ciel (ce qui donne accés a la
direction et au sens de propagation de I'onde).

H.1 Relier les mesures aux parametres de I'onde

Pour une onde plane dont le champ électriqueeeste pulsatiorw, la tension induite aux bornes d'un dipéle
court® est:

V = hiE (H.1)

ou h est le dipdle électrique equivalent a I'antenne. On se place dans le repére du satellite, dé ni a la gure H.1.
Dans ce systéeme cartésien de coordonnées, les longueurs d'antennes effectives s'écrivent :

< hyx = hpsingycosfy
hny = hpsingysinf, (H.2)
hn; = hycosg,

ouh, estla longueur effective de I'antenneggt f ,, la colatitude et I'azimut de la direction électrique de I'antenne.
On dé nit la puissance recue sur un dip6le court

_<VV >
W= —— (H.3)

1. voir chapitre 1, section 2.1.2




180 ANNEXE H. EXPRESSIONS DES MESURES

Fic. H.1 —Systeme de coordonnées utilisé dans cet annexe. Le syExnez) est le repere du satellitay,

et f,, donnent la direction de I'antenne électrique équivalehte On a aussi représenté le repere de l'onde
(O;Xw;Yw;Zw). Les axes du plafXy;Yw) sont dé nis par rapport aux axes du satellite pour simpli er les calculs :
le vecteurX,y, est choisi dans le plafg;Zy). [Figure tirée de Ladreiter et al., 1995].
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W est ainsi interprétée comme l'autocorrélation du signal de I'antenne. On peut dé nir, de fagon analogue, une
information complémentaire : l'inter-corrélation des signaux de deux antennes:
<WV, >
Cip= —-2— H.4
12 27, (H.4)
On mesurerdR e(Cy) etl m(Cyy).
Les coordonnées des vecteurs de la base associée a I'onde sont:

cosqgcosf sinf sinqcosf
Xw = cosgsinf Yw= cosf Zy= singsinf (H.5)
sing 0 cosg

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

hn:Xw = hp(cosgnrsing  singncosgcodf fp)) (H.6a)

hnYw = hysingpsin(f ) (H.6b)

hpiZw = hn(cosgncosq+ sing,sinqcogf ) (H.6¢)
On posera

WL = (hpiXw)=hg (H.7)

Yn = (hp:Yw)=hn (H.8)

La tension instantanée induite par I'onde sur I'antenmievient alors :
Vi = a1€"hn:Xw + apd M Dh oy, (H.9)

C'est I'énergie qui est enregistrée (ainsi que l'intercorrélation entre les antennes), il nous faut donc évaluer les
guantités< Vv, > ou< > est une moyenne temporelle ddir  2p=w. En introduisant les parameétres de
StokesS, Q, U etV, on obtient le résultat suivant :

<WV > = S%=2 (1+ Q)(hn:Xw)(hk:Xw)

+(U  iV)(hp:Xw)(he:Yw)
+(U + iV)(hi:Xw)(hn:Yw)

+H1 Q(hicYw)(hn:Yw) (H.10)
Par la suite, les ux seront normalisé pag. On posera pour la suited; =< ViV, >, C{j = Re(< ViV; >) et
Ci‘j = I m(< MV} >). Les expressions développées sont présentées dans les paragraphes suivants.

H.2 Dans le repéere du satellite

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

Shhy

<V > = 5

(1+ QWaW+ (U IV)WRY i+ (U + IV)WLY n +
(1 QYnYx (H.11)
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En reprenant ces notations, on peut décrire les 7 quantités correspondant a une mesure 3—antennes:

Azz = Sh (1+ QWB+ 2UW,Yz+(1 Q)Y3 (H.12)
Aixx = SHy (1+ QW2+ 2UWixY+x+(1 Q)Y2y (H.13)
A xx = SHy (1+ QWPy+ 2UW xY x+(1 Q)Y?2y (H.14)
Cixz = Shxhz (1+ QWixWe+ UWixYz+WeYix)+(1 Q)Y.xYz (H.15)
Clyy; = SVhyxhz( WixYz+WeY.x) (H.16)
C'xz = Shxhz (1+ QW xWz+ U(W xYz+WeY x)+(1 Q)Y xYz (H.17)
C'xz = SVhxhz( W xYz+ WY x) (H.18)

Ces expressions sont complétement générale et peuvent étre appliquées pour n'importe quel récepteur utilisant
des dipdles électriques courts. Elles sont aussi valables quel que soit le repére utilisé. Le changement de repére
changera I'expression l&&f etY  mais pas leur valeurs.

H.3 Dans le repere des antennes

Le repére des antennes est dé ni tel que l'aest'selon la direction de I'antenhg. X ety sont choisis tels que
les antennek. x eth. x aient des azimuts supplémentaires (voir gure 3.4). Dans ce repere, certaines expressions
se simplient. On a:
W, = sing (H.19)
Yz = O (H.20)

Onaaussi x=p f+x.Cessimplications nous permettent de réécrire le systéeme H.12 a H.18 de la maniere
suivante :

Azz = Sk (1+ Q)sirfq (H.21)
Aixx = Sty (1+ Q)(cosgxsing sing.xcosgcogf fux))?
2U(cosg+x sing  sings x cosqeogf  fix))(singsxsin(f  fix))
+(1 Q)(singexsin(f  fix))? (H.22)
A xx = SHy (1+ Q)(cosqy xsing+ sing x cosgcogf + f1x))?
+2U(cosg xsing+ sing x cosgcodf + f+x))(sing«xsin(f  f+x))

+(1 Q)(sing xsin(f + f+x))? (H.23)
Clyz = Shhz (1+ Q)(cosg:xsing sing.xcosgcogf f.x))sing
Usingsing+ x sin(f  f+x) (H.24)
Cly; =  SVhyxhzsingsing:xsin(f  f.x) (H.25)
C'yxz = Shhz (1+ Q)(cosq xsing+ sing x cosgcogf + f .+ x)) sinq
+U singsing xsin(f + f +x) (H.26)
C'y; = SVhxhzsingsing xsin(f + f4x) (H.27)

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

H.4 Dans le repére de l'onde

Le repere de l'onde est dé ni tel qug, est colinéaire au vecteur d'ondie on choisit ensuite le vecteyy,
perpendiculaire & et dans le plan contenaktet un axe de I'objet observé approprié a notre étude (par exemple,
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I'axe de rotation de la planéte observée avec une orientation Sud—Nord)x Eaxeplete en une base orthonormée
directe. La géométrie de ce repére est représentée dans le gure 3.5. Dans ce repére, la source se trouve dans la
direction z, ce qui nous donng = p etf = 0. Ceci nous donne les expressions suivantes pour les mesures
goniopolarimétriques :

Azz = Shsirfgz(1+ QcosZz+UsinXy) (H.28)
Aixx = Sk ysirPg.x(1+ QcosZ.x+ Usin.x) (H.29)
A xx = Skysirfq x(1+ Qcosd x+UsinX ) (H.30)
Ciyxz = Shixhzsing.xsingz(coqf+x fz)+ Qcogf.x+ fz)+ Usin(f.x+fz)) (H.31)
Clyz = SVhyxhzsing:xsingzsin(fsx fz) (H.32)
C'yxz = Sh xhzsing xsingz(coqf x fz)+ Qcogf x+fz)+ Usin(f x+f2)) (H.33)

Ci Xz = SVh xthil’lq xSiﬂQzSin(f X fz) (H.34)
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ANNEXE |

Les Quaternions

.1 Rotation 3D : notation vectorielle

On consideérdR (fi;g), une rotation d'anglg autour d'un vecteur unitaine. Pour écrire simplement l'image’
der parR(i;q), on décomposesurrietii (r A):

r=Hhjrin+n (r n); (1.2)

ouhji estle produit scalaire usuel. Cette égalité provient de la formule du double produit vectoriel. Le triplet
(Ai;A (r  A);A  r) forme une base orthogonale directe de I'espace. C'est une base privilégiée pour I'étude de
R (A;q). En effet, dans cette base, le vectestécrit (Mjri;1;0) etr © (hjri; cosq; sing). Ainsi:

r°= mjriA+ A (r A)cosg+ A rsing; (1.2)
soit, en développant le double produit vectoriel et en regroupant les termes:
r=rcosq+(1 cosq)MjriA+ A rsing: (1.3)

On obtient ainsi une expression analytique simple®lous allons voir que les quaternions offrent un formalisme
encore plus simple permettant d'arriver & ce méme résulat.

[.2 Les Quaternions

Un quaternion est un quadruplet Be x = ( po;p) 2 R*. On donne les deux opérations suivantes:
— multiplication : (po;p):(do;a) = ( Podo h pigi;pod+ gqop+ p q),
— conjugaison (po;p) = ( Po;  P).
On dé nit le quaternion correspondant a une rotation d'amgieitour den{R (f1;q)) de la maniére suivante:

- 9.ein A
x-(cosz,smzn). (1.4)
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FIG. I.1 —Rotation d'angleq autour den d'un vecteum.

On peut aussi représenter les vecteurs par des quaternions. Le veptugxemple, s'écrira= ( 0;r). On dé nit
en n l'opération R (A;q) parx(0;r)x.
Limager °der parR(f;q) estdonc:

X(O;N)X = (cosg;singﬁ):(o;r):(cosg; singﬁ) (1.5)
= ( singhﬁjri;cosgﬁsingﬁ r):(cosg; singﬁ) (1.6)
_ . q g q I PO e
= ( S|nzcoszkmr|+rr:oszr+sm2n r]smznl,

n9ar sindm+ cosd(cosdr + sind

S|n2n.r( S|n2n)+ cosz(coszr+sm2n r)

(cosgr+singﬁ r) singﬁ) (1.7)
= (osiImirias co2 91+ cosdsind
= (0,sm22mjr|n+ co§2r+ cos,sin5 i 1

cosgsingr ﬁ+sinzg(ﬁ ) (1.8)
_ a2 D s 9. .20 q. d.
= (0,25|r122mjr|n+(00522+5|n22)r+2co&25|n2n r (1.9)
= (0;cosqr+(1 cosqg)HMijri A+ singh ) (1.10)
= (0r9 (1.12)

Finalement, on retrouve bien I'expression de la premiére partie.
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