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La radioastronomie est une importante branche de 1'astronomie dans

laquelle sont observés et dtudiés les rayonnemen t8 &1lectromagnétiques
I & - -

de grandes longueurs d'onde (comprise & 1l'heure actuelle, entre 4 mm

et quelques décamdtres) qui proviennent du ciel.

Ces rayonnements ont 4té mis en évidémce et mesurds a l'aide de

techniques qui 5'apparentent & celles de la radioélectricité et

des télécommunications. Le voclable radioastronomie 4 été choisi
pour marquer cet appel & des techniques nouvelles dans la science
astronomique, car 1'astronomic était jusqu'ici essentiellement
tributaire de 1'optique par Se€S investigations. La radiocestronomie

a pris naissance en 1932 grace a X.G JANSKY, qui venait de découvrir
va dikdisst en gtudiant le bruit de fond-da?un récepteur relié & une
antenne, qu'une importante contribution & ce bruit de fond dans la
gamme des ondes métriques était due A un rayonnement d'origine
oxtraterrestre. Une étude ultérieure de la périodicité de ce rayon=
nement au cours de la rotation de la terre a permis en effet de
montrer qu'il provenait en grande partie d'une région du ciel située

dans la voie lactée.

Les problémes de 1a radioastronomie sont plutdt d'ordre technique,
car les rayonneuments regus sont d'intensité +pdg faible, et les
techniques de réception doivent &tre développées jusqu'aux sensibi-

1ités les plus grandes.



CHAPITRE 1

LE RADIQTELESCOPE

NTRODUCTION :

I1 est 1'instrument fondamental d'observation en radioastronomie.

11 comprend deux partiés essentielles : 1'entenne et le récépteur.
Dans une premiére partie, nous nous bornerons a décrire les propri-
4tés de 1'antenne prise - dans un cadre absolu, c'est & dire, sans
chercher 2 trouver des solutions pour améliorer ses performances.
Dans une deuxidme partie, on étudiera 1'interferrométre qui est

la synthése de plusieurs antennes. Par la suite, on étudiera le
récdpteur en insistant particulidrement sur l'utilisation de
1'amplificateur paramétrique. Ce récépteur prend en radioastronomie

1la dénomination de radiométre.
A~ ANTENHE SIMPLE

10) GENERALITES

) Densité de flux, brillance radioélectrique.

la grandeur mesuré<e par le radiotéléscope est la densité de flur

provenant d'un angle solide 1imité, découpé dans la sphere céleste,
et regue par le collecteur d'ondes. Cette densité de flux mesurdée
S'v est égnlement 1imité =u domaine de fréquence (largenr de bandﬂ)
caractéristique du récepteur employé. Elle s'exprime en W/W Hz,

et ceci pour la fréquence ~; au milgeu de la bande passante.

On peut de méme définir la brillance radiodlectrique d'une source

étendue, la direction & partir du récéptemr O pour laquelle on
définit 12 brillance intervient alors. .
Soit dw un élément d'angle solide centré ;
sur cette direction. Le rayonnement venant ~

de cet angle solide élémentaire a une densité

de flux dS, , on peut alors écrire :
La quantitéb est par définition la brillance radioéléctrique de la
source étendue pour la dircction con31dnrp >, et la fréquence d'obser-

vation V. b.; s'exprime en W/m JHz sr.
) :



b) Diagramme de reyonnement

L'antenne est #n dispositif destiné & transformer 1'énergie dléctro-
magnétique qu'elle regoit en une différence de potenticl mesurable.
Pour une source donnée, le signal induit dans 1l'antennc sera d'autant
plus grand que la surface de l'antenne sera plus grande. Une source
sec caractérise par sa densité de flux S , et 1'on appellera surface
de captation ou surface gquivalente & 1'antenne, la surface A telle
que le signal disponible sit une puissance P donnée par P = A X S .
Blautre part, une caractéristique cssentielle de 1'antenne est. ae
capacité de discriminer entre les signaux provenant de directions
différentes. C'est pour cela que 1'antenne isotrope u'a aucun
intérét en radioastronomie. Celles qu'on utilisera dans ce domaine
sont directives ; c'est & dire qu'elles fournissent un signal
particuliérement intense quand la source est dans une direction
donnée par rapport & l'antenne. Cette direction est 1l'azxe de
1'antenne. Dans ce cas, l'énergie regue par 1'antenne est concentrée

dans la direction privilégiée.

c) Température apparente d'une réaistance R et d'antenne

- On appelle température apparente T de la résistance R , la
température & laquelle, 1l faudrait porter R pour trouver a

ses bornes la tension ;2que 1'on y trouve gffectivement en
supposant que e est produite exclusivement par le bruit thermique
de R

- On appelera température apparente d'antenne ou température
d'antenne, la température apparente de la résistence de rayonnement.
Clest 1la température & laquelle il faut porter R r pour gqu'elle

produise la méme puissance de bruit que l'antenne

d) Pouvoir séparateur

Supposons que 1l'antenne recoive de 1'énergie de deux sources S¥ etS2
de directions différentes et de m&ne densité de flux S. Soit &
1'angle entre ces deux directions. Pour trouver la direction de
chacune d'elles on pointera 1l'antenne sur la premiére puis sur

1a deuxi®me et on mesurera 1l'angle dont il a fallu tourner

1'antenne pour obtenir ce résultat. Cette opération sera d'autant

o
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plus facile que la puissance regue de 1tune quand on sera pointé
sur 1'autre sera fzible. Soit St = S X Ao la puissance rcgue

de S1 pointée dans 1l'axe de llamtenne ( avec Ao max de A=) ).

si A (¥ ) est trop voisin de Ao on ne pourra séparer ces deux
sources qui apparaitront comme une aeule, siﬂ(& ) est bien plus
petit que Ao , la séparation sera facile. La capacité qu'a 1l'antenne
de séparer deux sources voisines dépend donc de la fagon dont

A (‘{) varie avec o, .C'est de cette remarque que découle la notion
de pouvoir séparateur : on appelle pouvoir séparateur le distance
angulaire entre deux directions de 1'espace pour lesquelles le gain
de 1'antenne est égal & la moitié du gain mazimum.

Le pouvoir séparateur d'une antenne dépend essentiellenment de ses
dimensions comptées en longueur d'ondes. Expriné en radiang il

- longueur d'ondes
aura pour valeur : - .). = & -

e ngeure 4'= Q. % .5
Pour que le pouvolr separateﬁg §51t granﬁtgpgst a4 dire que la

distance angmlaire correspondante soit petite, il faut que L
soit grand_ . grande surface d‘antenne__é\grand gain et grande
ry et

surface de captation .

20) ROLE DES LOBES SECONDAIRES

On sait que la gain max des lobes secondaires eef souvent plus

petit de 100 fois par rapport 4% celui du lobe principal. Donc
quoique paraissant négligeable, le lobe secondaire introduit une
difficulté primerdiale: en effet, on ne pourra distinguer facilcment
entre une source passant dans le lobe principal, et une source

100 fois plus intense passant dansle lobe secondaire. Le seul
procédé d*élimination connu pour résoudre ce probleme est le

suivant : les lobes secondaires ¢tant deux fois moins larges

que le lobe principal, une source y transite doncvHeur fois moins

de temps.

L'autre probldme qui se pose est celui du "lobe arriére'qui est
i & 1la diffraction des ondes sur les bords du miroir. Il corres-
pond & 1 gain trés faible mais il couvre cependant la moitié

-Q-“ swafd‘ﬁang‘ £ -
d'espace , soi T«dsxr y d'ou la récéption du rayonnement du sol

qui est souvent trés nuisible, Par exemple, le rayonnement du sol

sl aowre
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sur ondes centimétriques et décimétriques se comporte comme
un corps noir de température voisine de 1l'ambiante, soit 300° K
Et 1l'expérience montre que la température d'antenne due au sol
peut atteindre 100° K, ce qui géne souvent 1'observation de

sources donnant un signale de quelques degrés Kelvin.

3) ORSERVATION DES SOURCES

-

a) Cas d'une source localisée

Plagons nous dens le cas de l'observation d*une source de
température de brillance Ts uniforme, vue sous 1l'angle solidew
cherchons & calomler la température d'antennc Ta correspondante

Supposons que 1'antenne posséde une gain constant dans un angle

solidef, et négligeable ailleurs, ce qui reviamnt & obtenir pour

fivg
lc diagramme polaire le schéma suivant : ;Idgé{

28 R
Ta est donc la température pcur laquelle P2 N

il faudrait porter Rr , pour qu'elle i

: : : . 57 e ,
produise la méme puissance de bruit que .- B A4

la source. Cette condition est réalisée si Tsw = Tafl Ta =T

On constate de plus que Ta cesse de croitre quant.ia-diminue H
clest & dire que Ta reste égal & Ts méme quant .. devient plus
petit que w. Cette condition s'éerit uJ;{ Lo wp T@=VE

b) cas d'une distribution de brillance étendue

Dans ce paragraphe, on va calcuer la température d'une antenne
en présence d'une distribution de sources situées dans toutes
les dircctions. Pour cela, divisons 1la sphére ciéleste en petits
élénments de tempdérérature de brillance Ti vus sous un angle
solide assez petit wi ; le gain correspondant sera Gi. Chaque
élément reyonne dans une bande de fréquence B au voisinage de A

une puissance K Ti Bi Wi/4rr . L2 puissance totale regue sera

-3¢%\{}1uﬂ. cette puissance est égale par définition de 1n

-

température d'antenne & k TaB = = T

-T 1
\ X

Ly

On voit que la plus grande partie de 1'énergic provient des
régions ou T et g sont grands - Mais il existe des regions
ou T et g sont petis mais qui sont wvues sous un grand W et ne

sont donc pas négligables.

o s

i

3

e Y

b



4°) LA POLARISATION DU RAYOWNEMENT ET SA MESURE

2) Polarisstion du rayonnement

Si nous voulons capter dans une antenne un champs electro-
magnétique, il faut qu'il puisse y induire un courant. Si
cette antenne est un diple celui-ci devra &tre paralldle au

champs electrique de 1'ond?¥e ou & son plan de polarisation.

On peut créer de telles conditions : on voit que le champs
clectrique de 1l'onde sera paralléle au dipble emetteur dansg
le cas ou 1'onde electromagnetique est ¢émise par ce dipble.
Cette onde élementaire est dite polarisée linéairement. Et
1'on cherchera toujours & décomposer une onde plus compliquée
en de telles ondes élementaires. traitoms mnintenant le cas
de 1'onde démise par un rayonnement thermigue : 1'émission
provient dans ce cas de vibrations désordonnées dés éléctrons
qui se comportent comme de petits dipbles éméttant des ondes
polarisées linéairement. En 1'absence de champ extérieud ces
dipBles sont orientés au hasard dans le milieu et yﬂqxnne—ﬁyﬁﬂﬂenf
wong dans toutes lkes directions. Sil 1'on tente de Pecevolir
une telle onde avec un dipdle, on obtiendra un signal prati-
quement corstant quand on fera tourner le plan de 1'antenne
autour de la direction de pewpagation. On dit que 1l'onde

n'est pas polarisée,

On peut déja en tirer des conclusions intéressantes quant a

la connaissance des milieux d'émission. En &t on peut dire
gqu'un milieu parfaitement isotrope ne peut émettre qu'un rayonn-
pent ddépolarisé, . et si 1'on observe donc un milieu polarisé
p&kshtqﬁo lc milieu émissif ou les milieux interposés entre
1'émission et la terre ont perdu leur isotropie, en généval

par suite de la présence d'un champs megnétique permanent dans

ces régions.

Dans ecertaines conditions, le champ électeique de 1'onde regue
tourne réguliérement autour de la direction de propogation.

On peut alors décomposer une telle onde en deux composantes
perpendiculaires de mme fréquence. Si les 2 composantes sont
de méme amplitude et déphasées d'un quart de période, on =
affaire & une onde polarisée circulairement. C'est le cas

d'un milieu plongé dans un champ magnétique uniBorme, paralléle

i la direction d'observation, ceifunn



b) ANTENNES POUR LBES MESURES DE POLaRISATION

La plupart des antennes ( dipbles, boucles ) ne sont sensibles
qu'aux ondes polarisées linénirement - ont sait aussi réaliser

les antennes sensibles & une onde polarisde circulairement & droite
ol & gauche mais jamais aux deux sens a la fois, on peut connecter
pour cel:, deux dipbles croisés par des chbles introduisant une
rotation de phase d'un quart d'onde - néanmoins on préfere souvent
1'antenne en hélice qui n'accepte qu'une onde pelarisce circulai-

rement dans un sens donné.

Avec des dipBles ou des hélices on peut nmesurer ls poelarisation
des ondes radioélectriques solaires et en tirer comme on le verra
plusloin des indications précieuses.

Dens le cas d'dmission de sourccs,cosmiques, le probleme devient
difficile surtout si la composante polarisée du rayonnement est
faible. Ici cncore, on constate que 1l'antenne doit &tre grande
pour faciliter les mesures. Dans beaucoup de cas on ne mesure

que la polarisation gobale. Ainsi la Nébuleuse du Crabe a été
dtudiée avec un miroire de IS5 m fonctionnant sur I0 cm de longueur
d'onde. L'obgeevetion optique de cet objet montre que certaines
régions sont polarisées a 50%, alors que les mesures sur IO cm

ne fournissent qu'une polarisation globale de 7% voisine de la

polarisation globale de 1l'objet optique qui est de 9,2%. -

B -~ INTERFEROMETRES ET ANTENNES SYNTHETIQUES

— INTRODUCTION :

Nous avons vu que le pouvoir séparateur d'une antenne ne dépend

que de ses dimensions comptées en premant la longueur d'onde
d'observation pour unité. Cette loi conduit pour les ondes
nétriques & des dimensions considérables puisqu'il faut 3000
longueurs d'onde d'ouverture pour obtenir un pouvoir séparateur

d'une minute d'arc analogue & celui de 1l'oeil.

En réalité pour réaliser ce pouvoir séparateur il n'est pas
necessaire de réaliser une antenne continue de 3000 longueurs
d'onde : BEn effet 2 antennes espacés de 3000 longueurs d'onde
permettent d'obtenir le méme résultat. de plus une distribution
de plusieurs antennes sur la méne disfance permet encore plus
de se rapprocher d'une antenne continue & condition que les 2

antennes extrémes soient distantes de la longueur voulue.

/

sea, me
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Le principe de ces appareils ou interferom8tres est inspiré

de celui de 1l'interferom8tre optique de MICHELSON -

1) INTERFEROMETRE DE MICHELSON

Dongon a vu que la méthode utilisée par MICHELSON afin d'obtenir

un bon pouvoir séparateur est de combiner deux réflecteurs -
Le principe em est le suivant : Une étoile obssrvée par un
télescope apparait comme une tlche circulaire, la télche de
diffiaction de diam8@tre angulaire i ( N\: d'observation,)
{{) : Diam@tre du collecteur ou miroir ) - S5i 1'on combine

les faisceaux lumineux provenant d'une étoile vue par deux
télescopes espacés d'une distance E, la tfche circulaire est
décomposée en bandes lumineuses réguliéres, en franges d'inter-
férences - la distance angulaire obtenue entre 2 franges est
alors de.;; ce qui est bien inférieur au pouvoir séparateur d'un
miroir seul., Si 1'étoile est lointaine et penctuelle, elle n'est
pas résolue par l'interférpmire et le contraste des franges

est maximum. Silt 1'étoile est proche elle peut 8tre résolue. Les

franges se brouillent et peuvent méme disparaitre -

-.1 i :I"‘.;

i 1 L) 43 4 I
F s A - P25 T U '

T, s P N R i L | MG MR

RESOLUTION des étoiles par 1nterferométre

a) étoile vue par un télescope

b) étoile vue par un interféroméire

¢) étoile résolue : les franges s'estompent si le dimm@tre de 1'étoilk
est supérieur & A

C'est ainsi que MICHELSON = pu mesurer le diam&tre de certaines
Etoiles. Sur un télescope il envoyait & l'eide de deux miroire
plans espacés la lumitre de 1'étoile observée. Il augmentait

alors progressivement 1'espacement des deux miroirs jusqu'a
disparition des franges. Si 1l'espacement des miroire est i ce
moment égal & E il pouvait en déduire que le diamdtre angulaire

de 1'étoile Stait de .

=
il e
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Un Interferom@tre & 2 antennes ne donne néanmoins gu'un séul
param@tre : le contraste des franges. Ceci nous permet de
déterminer le diam@tire de 1'étoile mais c'est d'autre part
bien insuffisant pour étudier la structure d'une radiosource
complexe.
Une telle étude serait pourtant possible en multipliant le nombre
de mesures -~ Si A et B sont les positions des dmux antennes, il
faut varier d'une part la distance AB , d'autre part sa direction.
Pratiquement les antennes A et B sont montées sur deux voies
ferrédes orientées Est-Ouest et Nord-Sud et on leur fait occuper
successivement toutes les positions relatives possibles. On peut
ensuite déduire de ces observations, aprés un calcul faisant
intervenir la transformation de FOURIER, une carte & haute
résolution, celle qu'aurardit permis d'obtenir un réflecteur de
diamétre €gal au plus grand des espacements utilisés. On dit que
1'on a synthétisé un téléscope de cette ouverture et cette technique

s'appelle la synthése A'ouverture. De nos jours (depuis 1972) on

utilise la supersynthése, Elle consiste & utiliser un résecau de . ~iem

plusieurs téléscopes donnant d'un seul coup une série de mesures.
Pour terminer, nous signalerons que si le pouvoir séparateur est
5
o G , i 1 .
tres amélioréd, ilaen estvhe méme de la surface de captation totale

ui resleva eqole o la  somme  des psprfa .
4 4 - c
ges deux antennes éldémentaires. es de coplalion

20) Interferombtre 3 deux antenncs

a! Principe

On considére le cas d'antennes isotropes.

Ses deux antennes sont fixes, montées sur une base Est- Ouest 2

une distance D = n\. Les deuxr antennes sont relides par des lignes
de méme longueur & un récépt@¥r unique situdé eu centre du dispositif.
Une onde arrivent en phase aux deux antennes induit dans celles ci
des tensions qui se propagent dans les lignes vers le récépteur

et y arrivent en phase., C'est le cas si 1l'on vise une source située
dans le plan méridien. Mais si au début la source est dans ce plan,
la rotation de la terre l'en éloigne progressivement et 1'onde
arrivent sur les deux antennes ne sera plus en phase. La pdissance
totale arrivant au récépteur diminue jusqu'id s'annuler quand les
deux endes sont en opposition de phase. La différence de marche dans
ce cas est dgale & ™ }d est donné dans le cas général par
d=Dsin® = ndsin® ol 7 est 1'ange dont a tourné la source.

A
|

On aura des zéros de récéption pour =::=§ + pA /
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De méme les maximes de récéption sont donnés par : d =fﬁ§ 7nﬁ\fV\Ei
< = ; 3 AN /
R ; » & s ¥y - B 15HE )
8i  est petit =N 2= 3in U0 Mln?mums G t—-i, /v
Maximums - i \
ORz gy - 34)

Vi t
Le diagramme de récéption de 1'interferometre

est donné par le schéma (1). il est constitué

de lobes égaux dont les maximas sont séparés

K]

- 2 =
entre eux par un angle de —  radians,

iy

L'enregistrement d'une source passant devant les différents lobes

sera donné par le schéma (2) et ou apparaissent des franges d'inter-
- !!-I‘ (bt E

férences., ©="
£ a

comparaison entre les disgramme de reception

d'une_ antenne unique et d'un interférométre de
mBme longueur totale.-

S'il y a plusieurs sources dans la méme région du ciel, 1l'inter-

férométre donnera des renseignements ou il sera difficile de

séparer les signaux provenant des différentes sources. Sous sa

forme simple, l'interféromdtre servira donc surtout & mesurer

des positions de sources brillantes. Pour effectuer ces mesures

on repére la position des sources sur la sphere céleste par leur

angle horaire (équivalent a la 1ongitude) et la déclinaison (1atitude)j
pour déterminer l'angle horaire, il suffit de connaitre avec préci-
sion la position des lobes de 1'interférométre par rapport & la

terre, En ce qui concerne la déclinaison om mesure le temps qui

s'écoule entre son passage dans le lobe central et un autre lobe,

b) Différents types d'interférométres & DBux antennes.

Nous avons supposé dans le parsgraphe précédent que les antennes
étnient isotropes. En pratigue, elles sont directives. Dans ce

cas, on constate que les franges d'interférence n'ont pas une
amplitude constante, et elles varient d'amplitude , comme le gain

de chaque antenne, Le diagramme de l'interférométre sera donc le
produit du diagremme d'un interférometre simple & antemnes isotropes
par celui d'une antenre élémentaire. Le nombre de franges observables

est alors faible. Pour résoudre ce probléme on place les antennes
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de facon qus la source soit dans l'axe principal de chacune d'elles.
Cependant dans le ces d'observation d'une source faible, les

franges d'interférence seront superposées a4 différents bruits
parasites (récdpteur, sol, eicl ... ) . On utilisera donc une
méthode de permutation qui élimine les effets de ces bruits lente-
ment variables mais beauccup plus intenses gque les franges.

Pour obtenir ce résultat, RYLE "accélére" artificiellement les
franges d'interférence. Le procédé en est le suivent : pour
dimiruer la période des franges enregistrées, on introduit dans

une des lignes de transmission reliant les antennes au récépteur,
une longucur de cAble supplémentaire de longueur ?: . I1 résultera
que le diagramme d'interférence sera modifié. Les meximums d'éncrgie

recue sont remplacées par des zéros et réciproquement ( voir schéme)

]

et

-
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DIAGRAMME DE RECEPTION D'UN INEERFEROMETRE A COMMUTATION DE PHASE’
en trait plein, sans introduction de déphasage, en trait pointillé
avec intrmduction dans une des lignes d'un déphasage de I80° ou
une demi longueur d'onde. Dans la seconde disposition, les maximas
de sensibilité sont remplacés par des zéros et réciproquement.-

Si 1'on varie périodiquement de %ﬁune des longucurs de ligne,

fo fois par seconde, le diagramme'%out entier se déplacera dans
l'espace donnant sur une source un signal de fréquence fo. Celle ci
peut &tre assez élevée et 1'on pourra aisément séparer ce signal des

bruits parasites lentement variables que 1l'on veut éliminer.

C) Réslisation pratique des interféromdtres & 2 antennes

Pour obtenir un pouvoir de résolution élevé, on est amené & augmenter
la distance D =" ﬁjon se heurte alors 2 un probléme majeur : celul
des pertes dens les lignes de transmission. Pour palier a4 ce défaut

S

on utilise plusieurs méthodes :
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1) On peut amplifier le signal au voisinage de chaque antenne

avant de 1'envoyer dans les lignes. Les amplificateurs devront avoir
un gain constant dans le temps et introduire des rotations de

phase stables, quoique délicate cette solution n'est pas insurmon-

table. On l'utilise notamment & la station de Nangay.

2) Une autre méthode consiste & transformer la fréquence en

moyenne fréquence dans #m mélangeur avant de 1'amplifier et donc
qu'il ne soit envoyé dens la ligne. L'intér8t de cette solution

est que les pertes d'une ligne décrimssent en général avec la
fréquence. Pour faire fonctionner les mélangeurs il faut un oscilla-
teur local commun sux deux antennes. Quand parfois, le prix des
cfbles devient trop cher ou que leur installetion devient impossible
on utilise alors une liaison radiodélectrique entre les antennes et
le ré.Spteur. On transmet par rayonnement le signal moyenne fréquence
de chaque antenne. Dans beaucoup de cas, la transmission par voie”
hertzienne,introduit des pertes aussi grandes que les cBhles. De
plus, il existe des instabilités de phase dans la propagation.
Cependant, dans le cas de grandes distances la liaisén hertzienne
reste la seule possible, smrtout si 1l'on veut pouvoir varier

facilement la longueur de 1'instrument.

3) Cas des sources étendues : Synthése des antennes.

a) Situstion du probléme

Le cas des sources étendues est trés complexe, mais 1'interférométre
en permet de nombreuses observations. Remarquons au préalable qu'un
interférometre de base Est~0uest(comme ceux dont nous avons traité
jusqu'a présent) permet de distinguer des détails uniquement dans

le plan passant par la source et contenant la direction Est-Ouest.
Donc le pouvoir séparateur Est-Ouest est bien celui d'une antenne
é1lémentaire, L'antenne fournit donc une puissance proportionnelle

4 la puissance totale regue dans le pinceau de réceéption et ne fait
aucune distinction entre ce qu'elle regoit des différents points
dans le plan Nord-Sud (ou plan vertical). La brillance de la source
eat donc intégrée dans le plan Nord Sud.Et & partir de 1l'enregistre-
ment, on ne peut reconstruire la distribution originale a deux

dimensions sans risques importants de se tromper.
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Tout se passera pour l'interférométre comme s'il voyait une source

linéaire.

b) résolution du probléme (théorique)

\
L

On montre que 1l'interférométre de base D =k 0 permet de mesurer
la composante sinusoidale de la distribution de brillance de la
source qui a pour " période " dans l'espace un angle égal A .?
radians, Quand on cherche & décomposer une distribution de bgillance
en sinusoides élémentaires, on trouve généralement qu'il faudrait
pour 1a reproduire parfaitement un nombre infini de sinusolides de
périodes voisines les unes des autres. La courbe qui représente
1'amplitude de ces sinusofdes élémentaires en fonction de leur
période est le spectre angulaire de la distribution étudiée. Dans

ce spectre, l'interférométre gelectionne l'harmonique de péribode” yal

: h
? addans. ] ) ' - e ot
Cette période angulaire eorrespond sur la sphére céleste & une
période spaticle. Un interférometre de longueur D =r.) ne répond
donc qu'a la fréquence spatiale .. . On congoit que si 1l'on change

«,  donc la longueur de l'appareil, on change la fréquence spatiale
!

& laquelle répond l'appareil., I1 est dés lors facile de reconstituer

(gréice & de nombreuses mesures) par sommation la distribution de 1la

brillance sur la source,

c) Synthdse d'unc antenne quelconque : (Résolution pratique)

On 2 déja vu qu'unc antenne trés allongée dans ladirection Est-Ouest
ne fournit un pouvoir résolvant élevé que dans le plan contenant la
source c¢t la direction Est-Quest. Nous allons montrer que la

synthése d'une antenne dotée d'un pouvoir séparateur élevé dans
toutes les directions est également possible. Cela est intéressant
puisque nous avons 46ja vu que dans le cas de la premieére antenne

on pouvait confondre deux sources de déelinaisons différentes mais
qui passent en méme temps au méridien du lieu d'observation.

A cet effet, 1l'australien MILLS & imaginé d'utiliser deux antennes
trés allongées, 1'une dans le plan Est-Ouest, 1'autre dans le plan
Nord-Sud, formant sur le sol une croix. C'est 1l'antenne en croix de
Mills qui existe déja en grand nombre en Australie et aux Etats-Unis.
Le diagramme de rayonnement de l'ensemble des deux branches forme sur

la sphére céleste une croix, (Voir schéma ci-aprés) /
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Les sources situdes dans cette région en croix sont toutes regues
par l'antenne, L'idéal serait de ne recevoir que celles qui sont
dans la partie commune aux deux brances, ce qui permettrait
d'explorer dans toutes les directions une source qui se trouverait
dans cctte région précise. On y parvient grfice au procédd suivant :
I:s deux antennes formant la croix.de MILLS sont connectées

chacune & un cfAble différent. Connectens d'abord ces deux chbles
en phase : on recoit alors le rayonnement provenant de la région
intérieure de la croiz, donc deux fois ce qui provient de la partie
commune aux deux brancés de la croix. Connectons ensuite les

deux antennes en opposition de phase =,on regoit 5 nouveau ce gqui
est compris & 1'intérieur des deux Jiagrammes, mais ce qui provient
de la partie commune n'est pjus du tout regu. Par un procédé
électrique simple, qui revient & soustraire ees ‘leux signaux regus
on peut n'enregistrer que 1'énergie provenant de la partie centrale
de la croix, Il apparait dés lors 1'intér8t de ce dispositif et des

recherches ont lieu dans ce sens, notamment en Angleterre.

4) Interféromdtres & plusieurs antennes : réseaux

a) Principe :
Considérons non plus deux antennes identiques, mais 3 montées &

égnles distances sur une basec Est-Ouest. Appelons les Al A2,A3
respectivement et supposons les connectées & un Méne réeépteur
par des longueurs de lignes égales entre elles.

Al et A2 constituent un interférométre de base ngp . I1 répond

& la fréquence spatiale pn, . L'ensemble forné par A2 et A3 répond
de 1ln mBme facon. Les véponses de Al-e# A2 et A2 @4 A3 A une méme

distribution de brillance s'ajoutent . D'autre part A1 et A3 forment
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un interférombtre de base 2n," qui répond & la fréquence spatiale
2“0' La réponse globale en est donnée sur le schéma suivant

on voit qu'elle fournit plus d'informations que ¢gﬁﬁﬂﬂl“€

dens le cas d'un intérféromdtre simple. Ce ot

dispositif & 3 antennes n'est pas utilisé : "~

_} -

mais on a mis en oceuvre des instruments

basés sur ce principe et comportant 8,16 et 32 antennes équidistan%es

(voir figure 1)

l e R 2 .ER 2

Si n.A est la distance dc¢ 2 antennes voisines on voit par

exemple que pour le cas de 32 antennes, 1'instrument fournit 31 fois

la réponse ".y30 fois la fréquence 2, ) 29 fois la fréguence % 5
etc.... (Voir schéma 2 domnant la réponse angulaire d'un réseau
% 32 antennes.)

» Re ot €

b) Diagramme de récéption des réseaux

Pourl%alculer, il suffit de sémmer les réponses données par les
différentes paires d'antennes quand une source ponctuelle est balayée
par l'aérien. Dans le cas de trois antennes la réponse Al A2 est
donnée par lc schéma 1. Celle de A2 A3 est identique. La réponse
de ces 2 paires est le double de l'une quelconque des deux réponses.

A

La réponse de A1 A3 est une sinusofde de période angulaire ——
g
(schéma 2) et 1la réponse totale dgtla somme des réponses (donnée en

schéma 3). On constate que la région ol le gain est faible entre

sosiliyf ot
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2 maximums s'est dlargie. L'utilisation en sera donc meilleure,

Le cas de 8, 16 ou 32 antennes peut se traiter de la méme fagon
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Le diagramme de rayonnement pour 32 antennes est donné par le

schéna suivant -
£ Iy
I |

.
i |

i

1

L /
1 '
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= CALCULS

Pour un réseau de n antennes identiques réparties régulidrement

le long d'une base rectiligne et alimentés par des tensions égales
et en phase le diagrammec 4'!émission en amplitude (et aussi de 1la

récéption par réeiprocité) est donné par la fonction suivante :
. g 4 s ¥ e L3 4 ,';_T e 23
L& ' A i e !

avec d = distance entre 2 sntenlies voisines n = nbre d'antennes

. Y . LY e
Kub £i = diagramme commun a chague antennc

4y
g ne est le facteur du réseau,

P
Yy Zah {“'i‘/j
T e

Le diagramme de directivité (théorique) pour “¢ dans un plan

L

perpendiculaire a la ligne de base est le suivant :

Guefines
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Ay X iy
Le {er lob® secondaire est égal & 5 % de son lobe principal.
. - £ ‘\
Les maximas sont. donnés par (g = 8re cos k —

3
d'ol on en ddduit la distance angulaire entre 2 lobes consécutifs

T SRR

AT =

= REMARQUE

A

Fquivalence miroir et antenne continue.

Quand on disposec d'une certaine distance fixe entre 2 antennes
extrémes on peut augmenter indéfiniment le nombre d'antennes
élémentnires 4 1l'intérieur. Le nombre de fréquences spatiales
discrdtes auxquelles répondra lc systime sera de plus en plus grand,
A la limite, une antenne continue réponéra & un spectre continu

de fréquences spatiales, limitées supérieurement par la fréquence

I qui correspond & la longueur totale de l'instrument L = N
Un miroir parabolique allongé peut alors &tre considéré comme un
réseau comportant un nombre infini d'antennes élémentaires. Celles
ci ne sont autres que les éléments de la: surfaee réflechissante qui
renvoient chacun vers le foyer les rayons qui leur parviennent de
la source. O'est d'ailleurs de cette fagon que 1l'on calcule le

diagramme de rayonnement d'une antenne quelcongue.
q q

5) Les dispositifs & corrélation

Dans tous les dispositifs, intérférométriques que nous avons vu,

les signaux recus des différentes antennes sont toujours additionnés
ou soustraits aprés leur transmission au récéptemr par des clbles,
Une autre classc d'antennes utilise le produit des signaux regus des
aériens . Cette catégorie d'instruments, d'introduction récente,
posséde d'importants avantages,

a) Etablisscment de la formule du coefficient de corrélation

Considérons un courant de bruit ((¢) la moyenne quadrékique notée

= 2 , : :
1 . Dans unc résistance ce courant se traduira par une puissance

-

- b - 2 - b .
perduc égale 2 R 1(t), de valeur noyenne égale a Ri~.

s wan
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Considdrons maintenant deux esourants de bruits i1 (t) 12 (%) de
m8me moyenne quadratique provenant de 2 sources indépendantes

Dans R la puissance instantanée dissipée sera R (i1(t) + i2 (%) )
egt la puissance moyenne sera la moyenne, de cette exrremmeion donc

fFEV}
I.

]
1
Loy

sera la moyenne de G\. q{P + Lpft) - oLl ts

la moyenne de i1 (t) est 12 de méne que CullL de *2( t)
qu'en advient-il alors du terﬁet4rf LétL- expérience

montre que ce terme est nul si les deux courants i1 et i2 sont
statistiquenent indépendants, c'est & dire en pratique s'ils

. 3 I d = ) | P A !'.___
prov1ennent de sources différentes. Dans de¢ cas ol « ([)=L){k) V¢

¢ i, ne sont plua indépendants et 1'Zu a
it

4,[' e g () s 2 'w',i"'L,-'f'."_ AL
on en déduit que dans ce cas moyenn de filef->/‘§ noté
|[‘LfHQSt égal a 1! de nméne .{t} ( ¢l =0 It] et
) 7]
1 L L] p

} (7} sont indépendantes. On en déduit la qunntltek {
qui peut prendre toutes les valeurs entre 1 et -1. € 8 éppelle
coefficient de corrélation normé de i1 avec i2. Ce coefficient

est caramctéristique du degré d'indépendance entre il et i2.

b) principe d'un interférometre & corréliation

On peut appliquer directement ces conceptions 4 un interférométre
comportant deux antennes suivies de deux amplificateurs. La source
observée induit dans chaque antenne des courants de bruit qui

sont totalement corrélds puisqu'ils proviennent d'une méme source.
Par contre les bruits induits indvitablement par les deux amplifi-
cateurs peuvent se représenter par des courants totalement indépen-
dants dont le produit, obtenu par un circuit multiplicateur sont
nuls en moyenne alors que ceux de l'antenne ne le sont pas.
L'appareil de mesure ne regoit donc des anplificeteurs aucune ;
puissance de bruit continue qu'il faudrait éliminer des mesures.

On voit donc 1'intérét troés important que représente un tel

dispositif.
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6) Nombre de sources observables par un radiotéléscope donné :

Supposons que nous utilisons un radiotélescope pouvant
fonctionner dans une large garme de fréquence , et supposons
qu'il soit équipé pour recevoir des basses fréquences. Cela
entrainera que le pouvoir séparateur de 1l'instrument sera
nauvais puisqu'il est égal éii.et que , est grand. Par

™
A

contre le diagramme de réceéeption couvrirs une grande partie

de la sphére céleste. Le radiotélescope sera alors trés

sensible mais le ncmbre de sources distinctes qu'il pourra
déconpter est limité par son pouvoir séparateur. Si on

augmente la fréquence,la surface de la sphére céleste observie
dans une position donnée de 1l'antenne diminue comme{ééﬁﬁ

Donc on pourra observer de fagon plus précise les soufces.

Par contre quant la fréquence croit, le bruit du réceptuer croit
lui aussi. Et le radiotélescope finit per &bre limité dans sa

capacité de détecter les sources sans le bruit du réadpteur .

Donc on voit qu'il existe un compromis quandala fréquence opti-
male & choisir. Il eriste une fréquence optimnle de fonctionne-
ment qui dépend de nombreuses hypothéses sur le spectre moyen
des sources et leur distribution dans 1l'espace-, mais aussi

des caractéristiques des récépteurs disponibles. La longueur .
d'onde optimale d'emploi deviendra de plus en plus courte dans
les années a venir car de grands perfectionnements dont attendus
dans la technique des récéptemrs. Ce qui permettra de localiser

un nombre sans cesse croissant de sources.

C- PASSAGE DE L'INTERFEROMETRE AU RECEPTBUR

Les valeurs numériques qu'on donnera pour illustrer cette partie
et celle qui suivra se réferent au radiotélescope de NANCKY

fonctinnnant sur une fréguence de 160 M hz,

1) Les préamplificateurs

Les pertes dans les lignes de transmission entre antennes et
récépteurs étant considérables, des préamplificateurs sont

nécessaires pour relever le niveau du signal recu ; suffisamment

I
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pour permettre & celui-ci apres un affaiblissement de 1l'ordre

de 25 db d'@tre détecter dans le bruit de fond du récépteur.

La difficulté principale de réalisation provient du fa t que

les préanplificateurs doivent &tre ~“s-lument identiques au point
de vue gain, facteurs de bruit et déphasage. Ils sont en outre,
destinés & fonctionner & 1l'extérieur : leurs caractéristiques
doivent donc &tre insensibles aux variations de température et
d'humidité,

a) Le gain

Le gain est réglable et il peut varier de plus ou moins 3db.

b) Bande passante

Rlle =2 été choimie trés supérieure & celle de 1l'amplificateur MF
pour éviter qu'un petit décalage de celle ci ne risque de le faire
d4border de la bande HF

c) Facteur de bruit

Des études sur les récépteurs i ondes métriques ont pernis
d'obtenir un facteur de bruit minimum de 2,7 & 3,

d] Rotation de phase

Les préamplificateurs ont été étudiéds du point de vue du déphasage
qu'ils font subir & un signal, Les théories des réscaux d'antennes
montrent que 1l'on peut toldérer les défauts de phase s'ils sont

- ' - ~ \ L - - Ll b
inférieurs & ‘.. .Les prdamplificateurs sont réglés de fagon que
.1 .

la rotation de phase dans les 16 soit identique & 1.

prés sur 2,5 MHz quelque soit le gain.

2°) CABLE DE TRANSMISSION

Le probléme principal des réseaux de trés grande dimension est

le transport de 1'énergie etitre 1'émetteur et le réciptemr. Co
transport se fait & 1l'aide de lignes d: tronsmission dent les

deux types les plus utilisés en ondes métriques sont les chbles
coaxiales ¢t les lignes bifilaires. Ces lignes ne sont pas
parfaj.tes en ce sens qu'elles ne réstituent pas & la sortie

toute 1'énergie qu'on leur a fourni & 1l'entrde. Cette atténuation
dfle aux pertes par effet J jouledans les conducteurs, et dventuel-
lement aux pertes dans le diéléctrique dépend. de la fréquence

et du type de clble utilisés. C'est elle qui rend difficile la

congtruction de réseaux de trés grande dimension, en rendant

o oif o
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nécesssaires les préamplificateurs et en introduisant si on
n'y prend pas garde des causes d'erreurs importantes. Les
lignes bifilaires ont sur le cfble coaxiale 1l'avantage d'avoir

des pertes beaucoup plus faibles.

On utilise un cfble qui donne une atténuation totale de 25 db
entre préamplificateurs et récépteurs. Il est trés important que
ces pertes restent constantes. Pour remédier a cet inconvénient,
il faut maintenir 1'atténuation donc la température constante
Bn effet, la tension détecter. & la sortie du récéptaur et dfle
au moins pour les sources faibles comme les radiosources. princi=-
palement au bruit des préamplificateurs et du fond continu du

ciel.

D- LES RECEPTEURS

Le réceptewr utilisé n'est en rien différent de celui d'un
récdpteur radio qui est avant tout un amplificateur : son rdle

est d'amplifier le signal regu de l'antenne jusqu'a ce qu'il ait
la puissance nécesseire pour faire dévier un appareil enregistreur
in effet, la puissance recueillie & l'antenne est toujours tres
faible . En voici 1l'ordre de grandeur

~ un exemple pris vers la limite supérieure des longueura d'ondes
nous est donné par 1l'observaetion du soleil, sur la bande de 3cm
avec une antenne de 7 m2 de section efficace. La densité de flux
provenant du soleil sur cette fréquence élevée de 10 000 MHz est
de 500. x 10_22 W/n2 Bz. Le récépteur a une bande passante de 10MHs
la puissance disponible utile est donc P = 500 X T X 107x 10_22:

B 0 riatE,

-+Un autre exemple, au voisinage de la limite inférieure des
longueurs d'onde. La réception d'une radiosource faible, la grande
spirale d'Andromd# = sur la fréquence de 81,5 MHz avec une

bande passante de 1 MHz. La densité de flur vememt de cette
nébuleuse est de 4 10_25w/M2 Hz, on a donc aux bornes du récepteur

=29y 103><1o6 xwatts = 4 10'16w.

sefwns

une puissance disponible P = 4 10



Cette puissance est 10 millions de fois plus petite que cellie

gqai actionne un téléviseur.

De plus le récéptemr produit obligatoirement un bruit de fond qui
fixe la sensibilité. L'antenne a une BP becaucoup plus large

que celle du récdpteur auquel reviendra donc le r8le de filtre de
fréquencs, alors que l'antenne jouera le rble de filtre de direc+

tion grice & son gain,

1° Description géndral d'un récépteur

ihﬂu$?:m
o 4 :: '{“-" Lo
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I1 comprend un étage post amplificateur destiné & relever le
niveau du signal HF arrivent des antennes, un mélangeur et son

oscillateur local, un ampli MF et une détection.

a) Post amplificateur

I1 reldve de 20 db le dignal arrivant des préamplificateurs,
de fagon & obtenir un niveau suffisant pour aue le factenr de .
bruit de 1'étage mélangesur et du premier étage MF n'intervien:e

pas : son facteur de bruit est voisin de 5.

b) Oscillateur local

Les caractéristiques de récdption du réseau d'antennes sont tres

sensibtles aux variations de la fréquence utilisde. Aussi est-il
nécessaire d'avoir un oscillateur local parfaitement stable en
fréquences, insensible & la températvye et aux legéres variations
de tension d'alimentation. Nous pouvons donc adunettre que la

fréquence d'accord 169 MHz est donnée & 0,1 MHz pres.

¢) Amplificateur MF

On utilise un ampli MF classique & circuits décalés sur la
fréquence de 11 MHz et ayant une largeur de Bande de 2,5 MHz
a 3 db, Cet appareil sert & la détermination des positions des

radiosources. .../...
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d) Détection

La détection consiste essentiellenment !

~ - . - ' * 0

a3 dimdnuer les tensions négatives qqéﬁgomta
£ Lo

e Ao o
(ou positives) en concergant intd- W

gralement les tensions de l'autre A o th il

polarité. Le schéma ci-contre e B A
montre la variation, enfonction
du temps, d'une tension de bruit

avant (a) et aprés (b) détection.

La détection permet la nise en

dvidence d'une tensicn moyenne non B ‘ & \
nulle et mesursble. Elle est effectuée 2
par une diode, la linéarité de 1'ensenmble

est domnée & 1 % prés pour des tensions

de sortie comprises entre § et 25 volts.

Au~deld, il y & saturstion.

2°) RECEPTEURS A PERMUTATION

Aprés 1'apparitions des récépteurs & tres faible bruit de fond,

la radicastronomi2 2 foit un bond en avant qui permet 1'observa=
tion plus fine et plus détzillée du ciel. Pour conserver avec
ces récépteurs, une stabilité suffisante, en gain, donc 1la
suppression des dérives, le récepteur & permutation est souvent
utilisé dsns les observations modernes, Le premier étage de ce
récepteur, le plus important du point de vue du bruit de fond
comporte un inverseur qui permutte a 1l'entrée de 1‘amplificateur:
4 une fréquence Fo de quelgues digﬁbnes de Hz le signal venant
de 1'antenne d'une part et celui d'un générateur de bruit étalon.
Si les températures apparentes de l'antenne et du générateur de
bruit sont différentes , vm signal de fréquence Fo apparait &

la sortie du réchBpteur . On 1'amplifie et . on 1l'utilise pour
régler le bruit produit par le générateur pour qu'il soit égal

4 celui de 1l'antenne: on rdégime d'déquilibre, cette condition

est toujours réalisée : il suffit alors d'enregistrer une

tension lide & la température apparente du générateur de bruit.

e iiad
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%) BRUIT DE FOND DES AMPLIFICATEURS

Dans la pratique radioélectrique courante, le signal a recevoir est

& un niveau au moins égal sinon trés supérieur & celui du bruit de
fond, BEn radioastronomie, au contraire les énergies & mesurer sont
toujours trés inférieures au bruit de fond ; celui-ci prend donc

une importance capitale puisqu'il masque la gmandeur & mesurer.

Les propriétds d'un récépteur, en ce qui concerne les fluctuations
se caractérisent par le facteur de bruit qui se définit comme suit :
N’:'- Ir\l‘ F+w

Z et T 'L = Puissance apparente 3 l'entrée
1 = .

’.!

puissance théorique limite (dfle & 1'agitation
thermique a To)

Pr = puissance engendrée dans le récépteur mais exprimée comme si
elle était appliqude a4 1'entrée.

% i -~
5 ! o3 YK T N
On tire Pr de cette expression :{r= W K 1o B

qui est le
bruit de fond introduit par 1'imperfec*ion du récepteur. Au licu
de¢ considérer les puissances, on peut aussi et c'est une notation
commode, imaginer que lea température d'entrée n'est pas To Mais une
tenpérature fictive conduisant & la m8me puissance observée a la
sortie.

(§-1)To.
Cette température Tr est appelée température équivalente d'entrée
du récépteur . La qualité de celui-ci sera d'autant plus grande que
Pr se.rapprochera de 0 ou ce gui revient au méme que Tr se rapproche-
ra de To .
Un récépbaur de qualité est plus difficile 2 réaliser pourles ondes
trés courtes que pour les ondes ndtriques : sur 1,1 cm par exemple,

le facteur de bruit comrzramment de l(ordre de 50, ne descend

cidiearee
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rarement au dessous de 30 que pour une construction trés soignée
du réctpteur. Sur 10 cn N est compris entre 10 et 20 et sur 1n de
longueur A'onde, N est compris entre 2,1 et 7.

4°) FLUCTUATION INSTRUMENTALES

Prenons comme exemple unc récepteur bien construit, accordé sur

300 MHz ayant un facteur de bruit N = 3 et une bande passante B de

1 MHz. Apres redressement(la courant de sortie passe dans un filtre
de constante de temps 5 réglable entre 1 et 10 . L'entrée du
récdptour étant > la température T1 supposé fixe, examinons le tracé
de l'enregistreur : c'est une ligne ondulée de part et d'autre d'une
position moyenne. Nous nous propcsons de chercher le plus petit
accroissement ded !, ddcelabld sur le graphique,

L'amplitude des ondulations ( ecarts quadratique moyen est donné par

_— { o
— U 4 IN -1 e
O = e e

To dans cette relation est la température de 290°K pour la quelle
on a convenu de déterminer les facteurs de bruit N.
Dans les conditions de 1l'expérience avec T1 = 300°K et pour

A s A TRSE 3, XKTK

pa ke ki T DA%

Ces variations de température correspondent & des variations de
puissance. Ces fluctuations sont inévitebles . Elles sont 1l'expression
du fait que les tensions de bruit sont des varisbles aléatoires.

Pour ¢éliminer ou du moins pour diminuer 1'effet de ces fluctuations

on peut opérer de deux facons : augmenter soit £ soit

dans le premier cas, cela revient donc & augmenter 7. la constante

de temps du rdcdpteur. Malheureusement on &st souvent limité dans
cette voie, En effet, si 1l'on veut obseerver les variations d'un
phénondne de durde /, il faudrait que .~ soit notablement plus .
faible que “7. Dans le ces contraire, an surait des résultats erronés.
D* ol la limitation de ?ﬁ; par exemple 1l'étude d'une source qui
transite en 1 minute donnera de mauvais résultats quand & 1'intensité
et la position observées si la largeur du faisceau de 1'antenne

est de 15 minutes d'arc. Dans le¢ deuxiéme cas, il s'agit donc
d'augmenter B. Cette voie a été utilisée aux BEtats Unis ol 1l'on

cemploie des bandes de 1000 MHz, mais on est alors limité par deux

-~
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points. Le premier est d'ordre technique, le deuxitme est qu'en
élargissant la bande B on pert toute information spectrale a
1'intérieur de cette bande. Dans cette deuxidme méthode (augmentation
de B) ne pourra trouver son application que dans le cas de fréquences

trés élevées.

5° RECEPTEUR A FAIBLE BRUIT UTILISES EN RADIOASTRONOMIE

Les rad_otdélescopes modernes trés couteux peuvent &tre suivis de
récépteurs variés adaptés aur différentes recherches, qui utilisent
1'inportant gain de 1l'instrument c'est & dire la grande surface

de captation du flux incident -( plus elle est importante, plus
faibleisont les flur qui peuvent &tre mesurds et par suite plus
lointzine sont les objets célestes observalbes)

Le facteur de bruit des récipteur a diminué en amployent comme
critére Tr, en effet elle est passée de 2500° K en 1958 & 14 © Ken
1966 pour la fréquence de 4080 lMHz.

I1 existe plusieurs yypes principaux de réceépteurs & faible bruit,
en particulier :

- les amplificateurs parametriques

- les masers & ondres progressives

- les tubes propagations d'ondes

- les transistors VHF pour ondes métriques.

6°) CHOIX D'UN RECEPTEUR

Il est conditionné par la gamme de longueur d'ondes que l'cn se
propose d'observer : 1'émission diffuse du ciel est fonction de

cette longueur d'ondes. Cette loi est exprimée par la courbe ci-contre.

/ i

Fal i

On voit que la température de brillance 2gsi.  ™oo . B¢ D __riagﬁ

Tb décroit depuis les ondres métriques.’> [ -———iw- - __“%T — |
jusqu'a 10 3MHZ. Dans cette région; &Tif \7:;;::; i 2 |
1'énergie provient principalement };;E rrfj:p ? | i
des gaz interstellaires de notre gt’i i - ¥"% T “l '?
galaxie, Au dessus de 1GHz, la lfii" ———~~%- -3,}}" i  4§
température du ciel remonte mais 11 E 1 _i__ “__igh?n_“’ gl i

cal [ B | S i T i i

le rayonnement n'a pas une origine ! | Sl B i
L lf’ Ad AT o.-/.../.*")
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astronomique : c'est l'absor ption atmosphérique qui en est la cause
Bntre 2 et 5 GHz le rayonnement venant du zénith et donc trés

faible car il correspond & une température de brillance Tb de

1l'ordre de 3° X.

Le récepteur généralement utilisé est :

- 1tamplificateur paramdtrique 3 varactor employé pour des fréquemces
trés diverses allant de 408 MHz & 5,6 GHz , c'est le plus utilisé

des récépteurs dc¢ radioastronomie : une des raisons en est sa
simplicité ( il ne nécessite pes obligatoirement 1'emploi d'hélium

liquide pour le refroidir.
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Vu 1l'importance que revét cet amplificateur, noms avons cru devoir
lui consacrer un chapitre particulier. Aussi sera-t-il traité en
détail en développant ses différentes formes et les calculs qui sont
nécessaires.

Néanmoins, ncus essayerons de définir les avantages qu'il présente,

En effét, nous savons qu'un mélangeur i résistance non linéaire ne
peut fournir de gain en puissance, car le fait de moduler une résis-—
tance placée dans un circuit, ne peut apperter 2de 1l'énergie sxtérieure
dans ce circuit. Alors qu'une capacité non linéaire modulée est
capable de transferfr une fraction de la puissancc de 1l'oscillateur
dans le circuit. C'est un mélangeur qui fournit un gein de puissance.
De plus scules les résistances produisent du bruit thermique. Les
capacités n'en produisent pas théoriquement ,1'amplificateur parametr-
ique est dépourvu de bruit propre. Néanmoinsles capacités non lindaires
utilisées sont des diodes dont la capacité varie mais qui ne sont pas

dépourvues de résistances parasites.
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AMPLIFICATEUR PARAMETRIQUE

I- DESCRIPTION ET PROPRIETE

Un amplificateur peut &tre réduit au schéma suivant
dans lequel A/ représente 1'amplificateur

Pe : est la puissance du signal devant &tre P T e
amplifide fournie 4 1'entrie de l'amplificateur. g~ { el
Se : son spectre de fréguence autour de la

fréquence Fo

Ps : la puissance du signa2l & la sortie de

1'amplificateur.

35 : son spectre

Pp : la puissance fournie par la source locale

d'énergie.

Sp : son spectre centré autour de la fréquence.

Pour qu'il y ait amplification du signal, la source locele doit céder
de 1'énergie au signal . Pour que l'énergie soit transnise de la
fréquence Fo & la fréquence du signal Fs , le sircuit A devrait &tre
non liddaire. L'amplificateur, E'autre part, pour ne pas créer des
distorsions du signal devrait 8tre linéaire pour celui-ci.
Cette contradiction est résolus en limitant la grandeur du signal
ce qui permet la lindarisation locale de la caractéristique non
lindaire de A, Pour celui:ci. Dans les amplificateurs classiques
4 lampe ou & transistor, 1l'énergie locale est fournie par 1?slimenta-
tion & la fréquence Fo = 0. Un signal avec un spectre Se qui arrive
3 l'entrée de 1l'amplificatder module le courant du transistor. Le
spzctre A 1la sortie Ss est donné par la multiplication des composantes
spectrales de Se,Sp. Il comporte des fréquences spectrales de Se et
Sp, leurs sommes et les harmoniqaﬁsupérieures. Dans le cas considéré
plus haut, si le signal est suffisamment petit, le spectre reste
incgangé. Les parties positives des spectres sont les suivantes :

A )

] o

f-._u;r'-a“"“'* W

G W il
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Si la source locale fournit de 1'énergie non pas & la fréquence
4/, = 0 , mais & une fréquence Wo , & la sortie apparaissent
plusieurs nouvelles fréquences provenant du mélange entre les
composantes du spectre du signal Se et du spectre de la source
locales Sp.
Le schéna montre les parties positives de ces spectres pour le

b

spectre Sp limité & une seule fréquence Wo

e

i

i T

| Se ! ¢

2 i ] E%un s
66#1
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L i Wiy e wytte v

On peut filtrer & la sortie n'importe qu8lles  bandedu spectre Ss.
Dans le cas particulier ol We = 2 Ws, les composantes spcctrales
se recouveent deux par deux comme le montre la figure suivante,

ces montages sont appelés dégénédrés.
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Les montages dans lesquels, la source locale commande la variation
d'un paramdtre (rdactance ou résistance) dans le circuit du signal
seront appelés "paramétriques"”.

On démontreique 1l'amplification paramétrique n'est possible que
lorsque le paramétre variable est constitué par une réactance, Dans
le cas, d'une réactance variable, la possibilité d'amplification

a été montrée par MANLEY et ROWE cn utilisant le principe de conser—
vation de 1'énergie¥ Sous leur forme la plus générale, ces relations

s'éegrivent :
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ou k et n sont des nombres entiers.

Pkn est la puissance du composant de fréquence kws + T WO qui
apparoit dens le circuit.

Dene les montages qu'on se propose d'étudier on se limitera aux
trois frégquences.

‘ : ol
- fréguence de la source locale (pompnge ) wo et puissance Pp = P

rd 3 - 10
- fréquence du signal ws -t puissance Pe = p
- fréquence complémentaire wi = wo + W8 et puissance pi.
Dens ces conditions deux cas sont 4 envisager :

) k = 1 , les relations de MANLEY ROME premnent l= forme

[
ot

= 8 Ji i~ !
oo ek T o =0
We w), LG vy

On fournit au circuit l&érergie dans les bandes correspondant aux
fréquences signal et ponpage, Pe et Pp sont donc positifs, ce qui
entriine le signe négatif de Pi signifiant qu'a cette fréquence, la
puissance est délivrée dens le montage et peut 8tre extraite,.
Le gain maximum qu'on peut obtenir dans un circuit sans perte est
g =wi

WS
Le circuit peut donc &tre utilisé uniquement comme mélangeur, étevant
la fréquence.

2) k = -1 dans ce cas, les relations de MANLEY ROWE deviennent
F o) {:} ' r E:-‘. L)[ '

Vo k. b e SIE

l‘}‘ ‘ ,:’a L )

FE s

. u?_, i)
Contrairement au cas précédent, le gigne positif de Pp entraine le
signe négatif de Pe et Pi, ce gui signifie que 1'énergie peut Etre
extraite 2 une des deux fréquences ws et wi. Le montage peut 8tre
utilisé comme amplificateur ou comrme mélangeur. Si la puissance de
pompage est suffisante pour compenscr les pertes dans le circuit,
le gain devien: infinic et on peut réaliser un oscillateur. L'action
de pompage peut &tre représchtée par une résistance négative dans

le circuit signal, et on appelle souvent cette catégorie , des

montages & résistance négative et c'est & eux que nous allons limiter

i s

notre étude.
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IT - LE VARACTOR

Dans les montages paramétrigues la réactance variable cest en
général constituée par la capacité d'une diode a semi conducteur,
polarisée en sens inverse appeléc varactor.

Le varactor équivaut au circuit représenté par la’figure 2.1

PP L A e oo
! ;'i < 's _,1 : T I'! o~ L |:
P Z 7 b lGp oG E rg
S ‘r'i T | ?T ! t]q.ﬂ_d
1 : | ! -
;‘-\ P ] el o SRS i i e ! it

Les différents élements sont ici :

C11 : Capacité de la cartouche de la diode

Ls : inductance des fils

rs : résistance série qui représentec les pertes dans les contacts
ohmiques et le matériau semi conducteur,

Gp : conductance due au:porteuriqui traversenla jonction

Cp : capacité due auxporteursminoritairet

G 11 : conductance de fuite due sux effets de surface et aux

impuretés. el oy
e -\-::" : ‘}-'_"._ - 3 \ | | I
A T —--:-*:“' = % E’/.‘ poL ‘/ ‘i » ! i
W KO - )
. &Je  aur ) E ey 8
b S S e R VN I .
Al \J'? 1A fe it 2 “\/
C= dQ capacité de la zone de transit = S }fﬁ[dpw Ak

:dgharge de 1l'électron -

[S]
K : constante de BOLTZMAN
T : température de jonction (oK)
U : Tension appliquée 2 la diode
7+ potentiel de contact
T : courant qui traverse la jonction
si Efodurée de vie des porteurs minoritaires
¢ constante diélectrique du matériau
A : constante égale & :

Pour les diodes & pointe

’_) pour les diodes & jonction pn abrupte.

i it il diffuse

W Cheimeshmwen

<E7h
S : surface de la jonction

vl
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Na : concentration des accepteurs

Nd : concentration des donneurs

b : gradien de la concentration des porteurs
'y} : constante égale &

pour les diodes & pointe et les jonctions pn abruptes

>
1/3 pour les diodes & jonction pn diffuses.

Dans la suite on supposera gue la tension négative appliquée & la
diode est suffisamnent grande pourpouvoir négliger Gp et Cp.

Le circuit équivalent simplifié qui en résulte sera valable & condi-
tion que les tensions altérnatives U appliquées & la diode restent
inférieures & la tension de polarisation Uo

En absence des tensions (pompag%}signal) la capacité du varactor
fixée var la veleur de la tesion de polarisation et

Kﬁflaﬁ{V;tﬁlv = ﬁ - Uz tension totale sur la jonction

@ = Potentiel de contact

Ua = tension de polarisation appliquée U o

En présence des tensions variables U , la capacité C = LWJ-—*} {ﬂ
4

or U = To + qu Uo &tant la tension continue sur la jonctlon

en présence des tensions altérnatives U..
A partir de cette relation, on calcule la charge de la capacité
i w = \'.__.__r
S el \4- . CJ¢ 2 EK“ gst la chargs de la capa01te

Y '”L \' DAY : A
Ho
en presence de polﬂrlsatlon seulement.

La tension sur 1g cap@01te peut s'écrire

V h J'...—\.J
i
et on dullnlt un parametre analogue a C
Cogudu o g @I . /
\",} o= 15 i l_ | o A T e =S
1o \_:]" ’J l1 f“‘l /‘ A\ f ,_’.“.‘(i

Pour simplifier 1'écriture, il est Ponmode d'introduire des nouvelles

variables _ e
Voo oL o
KA : '\.«’{. " { I
et de réécrire, les équations (1) et (2)
- - P =t -y
| B i C D A U — IX_ ¥
D )
W & e
\ e vV - i3 l=
4 =0} B T A = !‘ '

ITT - LA CAPACITE NON LINFAIRE
A/ _LE CIRCUIT AVEC UNE CAPACITE NON LINEAIRE

On considére le circuit représenté par la figure 3.1. Le multipole A

S o



B
¢ mdeviles éléments lindaires du circuit et les éléments du circuit
équivalent du varactor autre que la capacité C.
11 est donc linéaire i condition que la
polarisation du varactor soit suffisa- enttee j’“‘?ﬁ
nment grande pour pouvoir négliger les . : E___f?r i
i et 02 TLL
S1éments Gp et Cp du circuit équivalent ""i‘}o'ai A \ S
de 1a diode, qui varient eux aussi avec hlﬂ"ﬁ”_érf--"*iih
la tension. E:P1:j:” kiﬁr‘ﬁj
aﬁdTQi

B/ CIRCUIT EQUIVALENT PARALLELE, HARMONIQUES COURT-CIRCUITES

Le circuit linéaire A vu des terminaisons BB peut &tre remplacé
par un générateur équivalent de NORTON % plusieurs fréquences
qui fournit le courant continu, assurant la polarisation du
varactor, et les courants de pompage et de signal qu'on suppose

périodiques. On se raméne alors % 1'étude du chircuit représenté

3= 4@
sur la figure 3.2 i '"jJF_LW#Mm‘PMWde, Al
De longs calculs nous donnent 2 KﬁY 5*1 qw C'f%:- L1}
1'équation qui relie les b”haf' ]‘ 0 ! i
composantes spectrales du B A 7:_‘“#JE;:' &
courant i et de la tension il

[0 20YI00] avee Maa = il Conen

)

La matrice [ Y | représente
1'adnittance de la capacité
non linéaire en présence de 1l'oscillation locale. Pour un élément
1indaire, ou en absence de 1'pscillation locale, la mntricéiY.ﬁ
devient diagonsale.

Appliquons ces résultats % un cas particulier, en supposant que le
circuit lindaire court-circuite toutes les composantes spectrales
de la tension qui apparaissent dans les calculs qu'on n'a pas
développds, sauf trois.

1) 1a tension de 1l'oscillation locale (poapage) U - L‘ﬁ*'zii'“35‘*:3t

2) la tension signal de fréquence ws qui correspond au terme uo
g or L LR Seath ! Sd s uk B
> E IL_.-:-ﬂ .‘ lt “ 1) s 4 { }l‘ l(‘.A (n -t'o t g !t‘

N\

de la série. mh{f}: i

w,

qui vient des produits du mélange de la fréquence ws du signal avec
les harmoniques de pompage.
Scit

casl] Aais
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(= loes = U e

La tension complémentaire Ui (t) de fréquence wi = wo = Ws

qui correspond au terme U;1 de 19 série d'en haut,

gk
:'}-.r‘.-,__q\‘, Ak i (‘1\
On a alors : . ° . Uil O S T
| Lo i [ \YegCo ‘ e A ; 1 Mo
i = i e { i
[ E | i 7 ToZIE S
il L A =jegee | ]_ :I-J!E‘. i

*
En remplacant io par is et i-1 par ii ainsi que Uo par Us et U-1
*
par Ui on obtient les équations suiventes :
\w Lo T
i A ==
b
'—\ s'f {"[.,-'_'.'1 r

|
Lr.

¥

s
Ces équations relient les courants et les ten51ons aux bornes de

i eny
kS

la capacité non lindaire. Leur forme simple est due aux deus supposi=-
tions essentielles faites précédemment & savoir :

1) que le circuit 1indaire court-circuite toutes les tensions
indésirables sur les bornes BB

20 Que le signal est sufifisamment faible pour gque la linéarisation

locale de la caractiristique non linéaire soit possible.

¢/ CIRCUIT EQUIVALENT SERIE , CIRCUIT QUVERT POUR L ES FREQUENCES
INDESIRABLES

Le calcul du circuit équivalent & la capacité non linéaire effectuée
dans la prenmi®re partie de ce chapitre étéit fondée sur l'hypothese
que toutes les tensions jnddsirables étaient court-circuitées

sur les terminaisons BB méme de la capacité non linéaire. Parfois,
cependant cette condition ne peut 8tre réalisée et il est plus
commande de construire un circuit linéaire gqui présente un circuit
ouvert sur les terminaisons BB pour ces tensions.

L'analyse de ce cas est analogue au précédent, mais il est commode ici
de représenter la partie linéaire du circuit de la figure 2ol

par un générateur de THEVNIN , ce qui donne le circuit éguivalent

13

suivant (fig; 3.3) J.7 a2
comme dans le cas ;m~~~{;::j_? i i )
précédent, le générateur e L - ‘;‘“¥ ;B
Es représente les sources El/jé‘5 ;%# |

1 . 1
de polarisation, de Yo e e

pompage et signal qu'on

suppose périodiques Yitr, e /



On obtient alors les rolations entre les tensions et les courants

sur la capacité non lindaire pour les harmonies ouvertes.
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1v/ AMPLIFICATEURS PARAMETRIQUES

A-REPRESENTATION DES ELEMENTS DU MONTAGE

A-1 Circuit équivalent du varactor

Dens le chapitre précédent, nous avons calculdé les tensions et les
courants sur les terminaisons BB de la capacité non linéaire pour
les deux cas. Cependant les terminaisons accessibles du varactor
sont les terminaisons AA, entre elles et les points BB se trouve:

le quadripole linémire qui comprend C11, Ls,rs et @11 (on considdre
1e varactor suffisamment polarisé pour pouvoir négligé Gp et Cp).

Le figure de 2.1 montre qu'on peut réaliser un court circuit entre
les points BB, seulement si les éléments serie du varactor Ls et

rs sont négligeables, donc pour les fréquences nettement inférieures

b # . ir ,}
4 la fréquence de rwacnnence .S€rile du varactor : w <~ WS = :

Vi oCom
g * 4 2 - . ’ - | o=t
Le schéma général du varactor de la figure;1 sc réduit dans ces
K T ! .
i T ) ot i 4%

I\“"f{ ].1./1 i -}—— !gn ‘{---.__ Wl | ,f_'!
o i il

i j
A I
] :

!
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conditions su shéma suivant P

2 IR |
Le circuit ouvert entre les points BB peut au contraire &tre
réaliser seulement si la conductance G11 et la capacité C 11 sont
négligeables donc si de schéma de la figure 2.1 peut 8tre remplacé

z i —Ci ; =
par celui-cl. g.m » S = AN A f\i

.......
A -

(1_' \ L—\ . :': ::i Gi 4
oy

Pour les fréquences signal et complémentaireg, il est eependant
nécessaire de tenir conpte des pertes dans rs ou G11 qui modifient
le coefficient de surtension Qd du varactor. A cet effet, on
remplace dans lecs schémes équivalents du varactor (4.1 et 4.2 )

respectivement rs par rd et Gi1 par @D, calculés de fagon & ce que

—



le coefficient de surtension du varactor idéalisé soit pour la
fréquence donnée ¢gal au Qd du varactor réel.

On obtient :

pour b circuit série rd = rs + do2 G113

Pour le circuit parallele : Gd Sl (wco)2 rs

En.utilisant les circuits équivalents de la figure 41 et 42 , et
les équations matricielles, on calcule les relations entre les
courants et les tensions sur les terminaisons AA du varactor.

Elles SOﬁt pour le circuit série (harmonlques ouvertus)

Ue | | Welstde vt - 27 [

| 3 e yus L\ rie | |
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et pour le circuit Darallpla (harmonl ues fcrmées)
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Dans la suite on analysera seulenent le cas des harmoniques
court-circuitées et utilisé. le schéma dquivalent du varactor

de la figure 4.1

Pour simplifier 1l'analyse il est commode d'écrire la matricein

des équations 3.4 comme somme de deux matrices , l'unc représentant
la partie lindaire,de l'admittance du varactor]?di et la deuxieme
{flreprésentant le couplage entre les fréquences gignal ws et
complémentaire par un élément C1 qu'on appellera pour gimplifier !
capacité mutuelle.

v [GdseyiCd O 4 O e €y
| 'l‘i ii 'E
f O fah ”“U{(d ; :—Bujgi,f 3 |

| i 4 S/ =
EY;i = }_ 7&_’1 s i ]| =

A.2 Définition d'un &étage d'amplification parametrigue

Les amplificateurs paramétriques font partie de la classe des
amplificateurs & résistance négative.

Cela conduit & des difficultés dans le calcul des paramdtres tel
que le gain ou le facteur de bruit, parcequ'il est impossible de
calculer la ritassneeutilisable que 1'amplificateur fournit & la
charge, du fait que la résistance de sortie de 1l'amplificateur
peut &tre négative.

Pour r#soudre ce probléme, on utilise la méthode suivante

susfions



=3E

L'introduction des nouvelles définitions du gain et du factemr de
bruit en utilisant les rapports des puissances fournies & la

charge et non les rapports des puissances utilisables. La puissance
fournie & la charge dépend de 1'ensemble des conductances du circuit
charge comprise. Ces conductances groupées en une seule doivent
constituer une conductance positive. On étudiera alors un étage
parametrique définit comme étant 1'ensemble des é1éments comprenant
la résistance négative et aussi la charge. Dens le calcul du bruit
de cet €tage, on tiendrn compte du bruit de la charge, égal & son

bruit thermique.

A.3 Représentation de 1'étage paramdtrdique

Pour former un amplificateur parametrique, le varactor doit &tre
connecté & un circuit linéaire qui doit assurer les fonctions
suivantes.

1) Assurer le couplage avec le générateur et la chafge.

2) Assurer aux terminaisons de la capacité mutuelle C1, le court-
cirguit pour toutes les fréquences autres que celles du signal

et complémentaire. Ensupposent que le circuit de couplage du
générateur et celui de la charge sont indépendants (il n'emiste
aucun couplage entre eux) , que les charges G1f et @1M sont
connectées respectivement au circuit du signal et complémentaire
et en utilisant le schéma ¢quivalent, du varactor de 1la figure 4.1
on peut représenter l'amplificateur paramétrique par le schéma

de 1a
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Les éléments portés sur ce schéma correspondent au cas particulier
considéré par la suite.
I1 est commode de transformér ce shéma en divisantt le circuit

in] en deux parties.
- ﬁn circuit {Yf} pour la fréquence signal ws et un autre iY2%
pour B fréquence ébmplémentaire, qui résulte du mélange du signai.
et du pompage (¥i ) cette séparation ne correspond pas & la réalité
puisque les deux circuits contiennent les mémes éléments Gy et Cp
les autres &éléments peuvent &tre distincts dans le cas des amplifi-
cateurs paramétriques non ddégénérés, et mélangeur ; ou identiques
dans le cas des amplificateurs quasi dégénérés: (wsk= wi) ou
dépénérs (ws =wi). On s'interessera dans notre étude uniquement
4 1'amplificateur paramétrique.

Dans le cas général, le schéma de la figure 4.3 devient apres

transformation le suivant :

I1 est commode pour lesqecalculs de représenter les différents
quadripoles de la fig 4.4 par leur matrice de transferJ ﬁ utot

que par leur matrice d'admittancé}fkour gue cela soit possible,

on représente le générateur vu des termin=isons (1.1) de 1a figure 44
par un générateur £quivalent de NORTON (I'g Y'g) et on incorpore

son admittance interne Y'g dans YI

Les différents quadripoles représamntent alors

La capaeité mutuelle C1.

‘.. o s e
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Le circuit de couplage du générateur

" n -
de la charge GLA

g " de la charge GLM

L'ensemble du filtre & la fréquence
gignal compris les &léments linéaires

du varactor et du générateur.

5

L'ensemble du filtre a

complémentaire y compris les éléments

la fréquence

linéaires du varactor.

Remarque : La matrice de transfert d'un quadripole est définie par

\ 5

les équations

,134 1
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Pour raccourcir les notatlons on posera

e
1
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A

en utilisant ces notations le 01rcu1t equlvalnnt 4.4 apparait

sous la forme : :aa b 5
0
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Cette forme d'écriture permet dc ramener le calcul des différents

montages paramdtriques & un simple calcul matriciel.
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Dans les calculs qui vont suivre on s'interessers uniguenment
au cas de l'amplificateur paramétriquc et dans le cas ou
1'amplitude de signal sur le varactor est négligesble par

rapport 4 1l'amplitude de pompage.

V - CALCUL DU GAIN DE L'AMPLIFTCATEUR PARAMETRIQUE

D'aprés la convention adoptde, nous utiliserons la définition
suivante du gain du montage .
b c_’;&GLlUL@'
.h_z .__?;_.

| Jg |

A
pe g

g = puissance du signal fourni & la charge o
puissance utilisable du générateur -

Dans un aplificateur paramBtrique la charge se trouve seulement
dans le circuit signal et le schéma de la fig. 4.5 se réduit a

0 ! | ' i i ; A
T | '.__[___ 4 , ] o
o T R ‘Tu ll = e bl ol L
Aot b o, oo } 7 — ]14 Aoor ¥ ¥ Ay
i J.i al i) | = LA E} N el Ui
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e l ot - : L f ¥
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L'adnittence d'entrdfe du quadrip8le (P) vu des #erminaisons I.I
est Y' =R
P

Le schéma équivalent 4.7.b permet d'derire

Ul _ fA 2] rg 1 (4 © ) U]
i

] i ;
g_{:.;}.;':' O _ﬁ \ '3'_..-‘

4 T
En éliminant U' g en calculsla tension sur Gfézﬂ

Th o s .-. ‘:/"' 3
() 1_-. e 1 -‘1 4 !‘-'fl.'l
REMARQUE
Nous signalerons que dans le cas du mélangeur paramétrique

la charge se trouve seulement dans le circuit complementaire. Les

€1léments G'LA et Ag n'existent pas , et le circuit de la Fig. 4.4
se réduit au circuit suivant ) _
)' T T '{ i i T L A ¢
o S e N 19
poap 3 i 1oin i e U v
Ug | ';7’-*0 R T L e
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V_- CAULCUL DU BRUIT

T — SQURCE DE BRUIT DANS UN MONTAGE PARAMETRIQUE

Les sources de bruits dans un montage paramétrique sont constitules

par -

I°) les sources de bruit thermiques lides aux résistances du circuit

20) le bruit provenant du varactor : N% ‘
%0) 1o bruit provenant du générateur de signal : | N2g)

4°) bruit provenant du générateur de poppage :{N2b )

On représente ces bruits par des générateurs de courant (wi)
La Fig. 4.8 n'est autre que la Fig. 4.5 compl@tée par les sources

de bruit :

] wf 18T
\ a0

On représente le bruit des quadribﬁies ( Ai) par deux générateurs
de courant Ni 1 et Ni2 & 1l'entrée et & la sortie. Le bruit des

LA GLNa et du générateur par les générateurs

de bruit NLA 3 NLI\T! et Ng

conductences G

le bruit provenant du générateur de pompage agit indirectement

en provoquant des fluctuations de valeur de la capacité mutuelle

C, . Si un filtre est inséré dans le circuit de pompage, le spectre

de ce bruit se linite auz fréquences voisines de WO . Les fluctuations
de 01 multiplides par la tension signal de fréquences WS sont 2

l'origine du bruit Niz dans la bande autour de W, qu'on représente
k

P2
multipliées par la tenion de fréquences complémentaires Wi, produi-

par le générateur N_, & la sortie ( A ]. Les némes fluctuations

sent le bruit NPi dans la bande autour de Ws qu'on représente pﬁr

P
négligeables dans les aplificateurs classiques, elles jouent un r8le

le générateur N . Ces deux sources sont donc correlées. Quoique

consiréable dans 1'application considérée, Ainsi les générateurs

de bruit de la Fig.4.8 sont 2 2 /
T 3 3 ® ;{ ]5 |\li b A
N;,lw_+m$ “htsﬂt“ §i”'?3
\1 2 _ N{g T\J‘:f - ?\T 5 o + \\; P‘:
I1 est cofimode de remplacer les géndérateurs de bruit N4 et ¥ g Per

des géndrateurs équivalents situdés & 1'entrée et A la sortie du

quadripdle P, comme le montre la Fig. 4.9.
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ou Ai , Bi, 01}D1 sont les parametres du quadr1p0¢eLA1!def1nnt plus
haut, Les bruits des sources N'4 et E4 représentant la méme source

N4 sont cérrélés. Il est de méme pur les sources N'6 et E6.

2) facteur et index de bruit :

D'aprés la convention arr8tée, on d&finit les facteurs de bruit :

F = Puissance totale du bruit fournit & la charge _
partiec de cette puissance due au générateur

Pour pouvoir comparer les amplificateurs dont les gains sont différents

on cdlculera aussi les index de bruit des différents montages.

Ils sont donnés par 1la felation M = F-1 P ) facteur de bruit de
1dl 1'amplificateur
g g = gain en puissance de

l'amplificateur.



Le radiointerférométre de Westerbork, en fonc-
tionnement depuis 1970, est un réseau de
12 antennes identiques. Chacune est un para-
boloide de 25 m de diamétre sur monture équa-
toriale. Les 12 antennes sont alignées suivant
. une direction est-ouest. Les dix premiéres sont
fixes et réguliérement espacées. Les deux der-
niéres sont montées sur rails et peuvent étre
déplacées dans la direction est-ouest. Cha-
que antenne mobile est couplée & chacune des
dix antennes fixes, de telle sorte, au total,
que I'instrument est équivalent & 20 radiointer-
férométres en service simultand, tous d’espace-
“ments différents.

Un ordinateur contréle le pointage des 12 an-
tennes qui doivent rester dirigées vers la région
& observer, et assure l'enregistrement des don-
nées des 20 interférométres.

La technique utilisée est celle de la supersyn-
thése d'ouverture. Chaque observation dure 12
heures, au cours desquelles la radiosource obser-
vée tourne de 180° dans le ciel par rapport a
I'instrument. Pour dresser la carte d’une radio-
source, il faut faire plusieurs observations en
variant la position des antennes mobiles. Au bout
de deux observations, on dispose par exemple
des résultats de 40 interférométres, d’espace-
ments respectifs 36, 72, 108, 144..., 1584 m;
aprés un long calcul (il s'agit d'une transforma-
tion de Fourier) sur un puissant ordinateur, on

LE HAD/O/NTERFEHOMETRE DE VVESTEF.’BORK

oulient une carte ausst precise que si elie avail
été dressée avec un radiotélescope de 1584 m
de diamétre !

Le radiointerférométre de Westerbork peut tra-
vailler & 50 cm, 21 ¢m ou 6 cm de longueur
d'onde. A 21 cm, par exemple, il dresse, en
quatre demi-journées d’observation, une carte
d'une région de plus de /2 degré de dimension,
avec un pouvoir séparateur de 24 secondes
d'arc. Il est particuliérement bien adapté & la
cartographie radio des grandes galaxies.

10 ANTENNES FIXES

~=— QUEST EST —&=
1602 m

144 m bez—— 300 M ——=

4 5 6 7 8 9 10 A Bl

2 ANTENNES
MOBILES
SUR VOIE FERREE
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LE RADIOTELESCOPE
DE 100 m D’EFFELSBERG

LE radiotélescope d Effelsberg (prés de Bonn)
est, avec son paraboloide de 100 m de diamétre,
le plus gros radiotélescope a antenne unique
orientable dans toutes les directions. Il a été
achevé en 1972,

Comme le radiotélescope de 75 m de Jodrell-
Bank, son célébre précurseur, il posseéde une
monture azimutale, c'est-a-dire qu'il peut tourner
autour d'un axe vertical, en roulant sur des galets,
et autour d’un axe horizontal. Cet instrument a été
congu pour fonctionner sur ondes centimétriques.
Son réflecteur parabolique est constitué en sa
partie centrale, de 85 m de diamétre, de plaques
métalliques pleines; la partie extérieure est en
grillage. La partie centrale pleine peut 8tre utilisée
pour des longueurs d'onde aussi courtes gue 1 cm.
La grosse difficulté de réalisation de ce genre
d'instrument est d'éviter les déformations par
flexion du réflecteur lorsqu'on lincline. Dans ce
cas particulier, le probléme a &td astucieusement
tourné : le réflecteur se déforme, mais sa structure
a 616 concue de telle sorte que sa surface reste un
paraboloide dont le foyer est légérement décalé.
1| suffit alors de déplacer les instruments placés
au foyer pour corriger les effets de la déformation;
I'ordinateur commandant les mouvements du
radiotélescope se charge de ces corrections..
La précision du pcintage est de 7 secondes d'arc,
ce qui est remarquable si I'on imagine que l'instru-
ment représente une masse mobile de 3 200 tonnes.
Les récepteurs radio sont installés, soit au foyer
primaire du récepteur parabolique, soit @ un foyer
cecondaire situé dans le creux du réflecteur,
appelé foyer de Grégory. Dans ce dernier cas, un
réflecteur secondaire concave renvoie les ondes
radio vers le foyer de Grégory.

bons récepteurs spectraux déci-

Equipé de
métrigues et

d'Effelsberg est bien armé pour — éntre autres —
I'étude des raies moléculaires des nuages galac-

tiques.

centimétriques, le radiotélescope
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CHAPITRE 2
LES MBCANISMES D'EMISSION

INTRODUCTION

Dds que l'existence des ondes radioélectriques célestes fut démontrée
on découvrit un autre aspect du ciel que celui qu'on avait 1'habi-
tude de connaitre.

Tout d'abord, il est X noter que les causes de 1'émission radioélec-
trique du eiel sont fondamentalement différentes de celles du
rayonnement optique. Le spectre des radiosources est presque toujours
continu,alors que les spectres optiques comportent toujours de tras
nombreuses raies d'émission ou d'absorption.

Dans la plupart des cas ol l'on a identifié une source de rayonne-
ment herzien & un astre optique on constate que son spectre radio-
é14ctrique ne prolonge pas le spectre lumineux., On prévoit que

dans un grand nombre de fois, le mécanisme d'émission des ondes
radioélectrique (0.RE) n'est pas un simple phénomdne thermique

et exige que les régions émissives soient soumises & des conditions
trés particuliéres et trés difficiles a reproduire en laboratoire.
Dans de telles conditions, il n'est pas étonnant que l'origine et

la connaissance d'un tel reyonnement soit encore parfois si obscure.
Plusieurs mécanismes d'émission sontpossibles dont nous étudierons
les principaux. Il est & noter qu'on touwhera au passage bien des

points obscurs ou encore inexplorés.

Citons les principaux phénoménes d'émission

1° L'émission de la raie de 1'hydrogéne neutre sur 21 cm de longueur
d'onde, qui est jusqu'd présent la seule raie qu'on ait pu détecter
dans le spectre radioélectrique. Son importance est trés grande
surtout en ce qui concerne 1'étude de la galaxie.

2° L'émission thermigue des corps solides

%0 L'émission thermique des gaz ionisés

40 Les oscillations des gaz ionisés

5°¢ L'émission gyromagnétique des électrons

6° L'émission par des électrons de trés haute énergie qui tournent
dans un champ mégnétique (effet synchrotons)

7° Le rayonnement CERENKOV,

o -
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Avant d'étudier les différents cas , effectuons un rappel indispen-
sable .

19 Notions concernant les lois générales de 1'émission et de

1'absorption

Ces lois sont valables quel que soit le' mécanisme physique qui est
4 1l'origine de cette émission ou cette absorpiion, toute OEM

de fréquence‘“ est constituée de graing é&lémentaires appelés
photons, dont 1'énergie w est liéde & \}par W= E\ﬂ)

L'émission d'unphoton s'accompagne de la perte de 1'énergie W par
le systéme créateur. Inversement un syst®me qui absorbe un photon
voit son énergie augmenter de*&‘d . On appelle ces transferts
d'énergie : transition. Les transitions et les phénoménes d'émission
d'OEM correspondent d'autre part aux sauts des ® entre différentes
orbites. On dit que les raies qui en découlent sont discrétes dans
le cas ol 1l'énergieest quantifiée.

Les transitions se produisent aussi dans d'autres cas : entre

niveaux d'énergie quelconque.

Dans le domaime optique c'est le cas de l'ionisation ol 1'e arraché
s'en va avec une vitesse AJ” quelconque. On constatera par la suite
qu'il en est presque toujours ainsi en ce qui concernc les émissions
et les absorptions RE qui donnent alors lieu & un spectre continu
ou ne se manifeste aucune fréquence privilégide donc aucun saut
d'énergie privilégié.

Cependant, les lois que nous établirons se feront dans le cas ol

1l'on considére 2 états bien distincts.
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19 Phénoméne d'absorption : correspond au passage de 1%état E1 AE2
par absorption de AFE = Ea-E41 = Ao
2° Phénoméne d'émission spontanée : un atome ou un systdme dans

1'état E2 peut emettre spontanément 1 photon d'énergieg‘o et retom-
ber & 1'état B1.

3° Phénoméne d'émission induite :il se produit quand le systéme

Oy
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d'énergic 92 est mis en présence d'un photon dont la fréquence

est égale & celle qui correspond & la transition., Sous 1'impulsion
du photon le systéme retombe & 1'état E1 en émettant un nouveau
photon,

EINSTEIN a établi les relations qui lient les probahilités respec-

tives qu'ont ces trois processus de se reproduire.

- Soit A21 1la probabilité que possiéde un systéme E2 de retomber
a 1'état E1 spontanément en moins d'une seconde. A21 ne dépend

que du systéme et de la transition envisagée:

- L'émission induite dépendra du nombre de photcns’gﬁj que contient
le milieu qu'on exprime par la densité énergétique i Y soit‘Pw}
(c'est 1%&nergie EM contenue par unité de volume sous forme de
photons). La probabilité pour qu'un sysidme B2 passe a E1 par
émission induite en moins d'une seconde est = P24 P\’ c-:n Bl" s

une constante qui dépend du systéme étudiée.

- quand %'absorption elle est de caractére :nslogmees & 1l'émission

induite puisque 8& probebilité dépend aussi de P4 . Elle sera

égale&BlL (3‘\] " . 34

A partir de la loi du rayonnement de PLANCK' B(\?) - 2R ot

on établit les relations suiventes et (e I1]
Pia =B 1 | quand (Jd b be meme) (M

Aya- &M hv> 3y, - Suhed B, (@)
= e >
4 partir de (2) on peut deduire que pour le cas du rayonnement

)
optique comme gnjé-‘é-_ est grand Rra D Rai=Rjx

donc 1'émission spontanée est la plus pPépondérante, Lens le cas
d'ondes radioélectriques comme gi—c-!_lli est faiblel'émission
spontanée sera faible & condition que F’u soit suffisante. Or,
comme dans le cns de l'espace interstellaire f)q est trés petit,
on aura quand méme prépondérance de 1'émission spontanée. C'est

ce qui expliquera que la raiec 21cm d'H2 qui fait partie du domaine

des ondes radio: puisse se produire en émission.

- Pour calculer maintenant complétement 1'absorption et 1'émission
d'un milieu & la fréquence ) , il faut connaitre N1 le nombre de

systémes d'énergie E1 par unité de volume et de méme N2.



On donne alors 1l'expression de 1'énergie émise chaque seconde

dans 1'unité de volume

Emission spontanée : \W g = Dlv B §y v
i - ) o~
Emission induite : MY R - e B 2y Y
; w B
Absorption : Wa - - N B 2. Oy RV

au total la puissance émise par unité de volume

we AV T NzAy ~(N-N2) B py ]
() (2)

(1) exprime 1'émission spontanéde

(2) combine émission induite et absoption.

Si N3 Mi sabsorption de (2);il n'y aura d'émission que si o

N

-~ & 1'équilibre thermodynamique : ">

I - _..‘Pi NS

sans équilibre i o (€2-< Lﬁi‘ﬁ
0y

To : température absolue du milieu

est suffisament faible. -G§L"£‘ld* o

: ENPWANT

Te température d'excitation ( mathématiqued

L'émission est non thermique si Te différent de To

Si artificiellement hhf*&lui\émission induite :3 absorption ;|

au lieu d'absorber les OEM qui lui parviennent un tel milieu 1es}
amplifie : c'est ce principe qu'on utilise pour réaliser les Masers
MASER : c'est un amplificateur, Il permet d'amplifier une fréquence
donnée ( celle correspondant & \ des photons ) avec un trés
faible bruit ; d'ou son utilité dans les récdpteurs en radioastro-
nomie. N8enmoins son prix cher et sa réalisation difficile

retardent son application.

2° TRANSFERT DE RAYONNEMENT DANS UN GAZ

$+)-6as d'une mince couche de g8z,

Etudions le cas ol on observera sur une fréquence “O , une :°
région d'émission radiodlectrique & travers un gaz lui-méme
susceptible d'émettre et d'absorber des photons de cette fréquence

par un mécanisme quelconque .
T2,

i

SE

>

i _'f-'-"fé_‘f*ci‘f'\_ Hi e ne

SRR e b L

1 4



a6

I1 nous sera dans cette étude plus commode de raisonner sur les
températures de brillance.

Te : Température d'exitation du gaz -

supposons que nous observions une région émissive de température
de brillance T & travers une mince couche de gaz d'épaisseur

dz - Le tout paraitra & la température de brillance T + DT ou
4T due & 1'influence du gaz pouvant &tre positif ou négatif :

on montre alors que l'éguation de transfert est : \
- T i -
c\T-\'i C?— A, N2 9\0 -g;'e'\jé F\ug""! 'N"-) ‘\d T,_S = z
L gTRY*
Afin de simplifier cett§ expression introduisons Te \
A - B T booin pooors AT &S el -t
on sait que . ¢ /Rie ,(Dr" &J esk My 3

A Te .
x e A= B e Nr.rly oz DNy ANG
= 2.0 s R
™ =1 e Red
fquat ST 2 Az N by (A -10)
L'équation de transfert devient: —— = i— -~:- Vo o R
CAE - n \J 7 =
- on appelle coefficient d'absorption !
W Al £-82r g L
| A Wb bt T Ty R g s Voo — h
S XAl RE T el e o < A\ Ve = & _\"
1'équation de transfert devient : T~ -~
'J\

de cette équiation découlent des propriétés fondamentales en

Radioastronomie.

-~ a) Si on obderve une région de température de brillance T &
travers une mince couche de gaz dont la température d'exitation
est plus grande que T, 1'émission radioéléctrique de la région
lointaine est augmentde par celle du gaz , on dit que le gaz

apparait en émission.

- b) Dans le ceas contraine%{Tit.T alors la région éloignée

peraitra moins brillante : le gaz apparait en absorption.

-c) Si Te = T le gaz apparaitra comme neutre, tout ce passe

comme s'il n'existait pas.

- ainsi 1'on constate que les prorpiétés que posséde une masse
gazeuse de diminer ou de renforcer le rayonnement d'une région
émissive ne dépend que de la différence de température qui existe
entre la température de brillance de cette région T et la
température d'exitation du gaz Te =

@
2) Etudions main tenant le cas ol l'on-affaire & un nuage de gaz

épais. On introduit & cet éffet 1'épaisseur optique du milieu d&
47 = kiv) 43
L'équation de transfert devienth&U94ﬁdzﬁsi 1'on suppose que Te

RErs) e T
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est constante dans le gaz , on peut alors intégrer cette

G e e A W T
équation différentielle. On obtient :'g= '1e = '€ {1~ i
Ta : température effective observée ou {2} (fk: .
A & T e
température d'antenne | }_f \1, g ol
: : ot Ny O
T 1 : température de brillance de la region — Fﬁ+;_ S
y i~ !
énissive i *1‘¢Fﬁf
=) Lo i’:’_; !
Te : température d'exitation du gaz ! N sl

de prefondeur optiqueff

\ ==

T t,l £ (s

—_, =i sty -

8. (>: la profondeur optique apparait comme la somme
de toutes les épaisseurs optique des différentes tranches du
gaz.

D'aprés (1) on voit que si (° est moynnement grand , le gaz émettra

ou absorbera trés fortement le rayonnement.

Par contre si (: est trés grand (1) nous donne Te = Ta .
On voit donc que la région émissive est compl&tement masquée

par la tranche de gaz trop profonde qui apparait comme opaque.

-“?- 3 o -
3i enfin > est faible ce qui est couramment le cas en Radio-
astronomie, on aura tout simplement

Toee WA [A-Z) 4 T 2

Les courbes que nous donnons permettent d'expliciter des résultats

¥ e
£ = -, 137
déja mentionnés : f1‘J
- N o - f
(7 gk e s e e = e
i 7 E
- o2 i /./ -
3 e / ; I //.
ol T i/
!k.- !
!
!
e e ..._,L:.__ _ﬁ__._.___LI__ T 3 ™ *‘,
[ 4 A b PRI H Lol ¢
! (\\, iR ¥ A (S i
Vi (- )

- La courbe (A) montre la variation de la température Ta avec
la température d'exitation des couches interposées -

On voit que Ta est »plus grand ou plus petit que T 1 selon que
Te est elle méme plus grande ou plus petite que T1,

-~ La courbe (B) montre la variation de Ta avec la profondeur

des couches interposées ( dans le cas ol le gaz parait en émission)

sislef s6n
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- Remarque :

Talidité des résultats établis : nous nous sommes volontairement
placés dans le cas ol 1l'absorption ou 1'émission d'une onde &

la fréqence V correspondent & une seule transition podsible pour
le systéme étudié, et ceci dans le but de faciliter les calculs,
En réalité, 1'énergie du systdme peut prendre n'importe quélle
valeur (ce qui est fréquent en radioastronomie). TI1 se peut

gu'une méme fréquence corresponde 4 des transitions entre toutes

sortes de paires de niveau d'énergie, pouvu uniguement que le saut

d'énergie soit toujours égal & I {‘E -
’ / \.l I'_--.-_ﬁ_--."'_-__-.-'-_.-_ i — -
Dans ce cas, l'expression donnée de K'%| n'est e XQ\J
; . | | g
plus valable, il n'en reste pas molns que i V. ]‘\'e‘\l__ =

les propriétés générales de 1'absorption : i =

et de 1'émission dans un gaz sont encore entiérement cxactes,

la forme de 1l'équation de transfert restant inchangée.

%0 Rtude de la reie 21 cm d'hydrogene

1) Le rayonnement qu'étudie la radioastronomie ne comporte actuelle-
ment qu'une seule longueur d'ondes privildgide : la raie 21 cn
émise par l'hydrogéne & 1'état neutre. L'hydrogéne neutre
interstellaire n'est devenu un objet d'étude que depuis la
découverte de la raie 21 cm, Les mesures de position et d'intensité
de cette reie sont d'une importance fondamentale. Elles seuies nous
renseignent sur la vitesse de déplacement et la densité des masses
d'hydrogéne qui 1'émettent. Si 1'hydrogene interstellaire observé
s'éloigne de 1la terre; la position de la raie émise ou absorbée

est déplacée vers les grandes longueurs d'ondes, la fréquence est
abaissée : c'est 1l'effet DOPPLER. Si l*hydrogéne se rapproche,

la fréquence de la raie est supérieure & sa valeur pour le gaz

au repos. Le probldme est de tracer le profil de la raie c'est &
dire 1'intensité du rayonnement en fonction de la fréquence. On
utilise des techniques particulidres pour les observations de la
raie d'hydrogdne 21 cm sur une étroite bande de fréquence. Il
existe 3 cet effet, deux méthodes,

- Dans 1l'une on explore le profil en faisant varier la fréquence
dlaccord du récépteur.

- Dans l1l'autre on met en oeuvre simultamément un grand nombre
d'anplificateurs dont les fréquences d'accord sont judicieusement

réparties dans le spectre. P
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2) Origne de la raie 21 cm

Le phénoméne d'émission le plus simple auquel nous ayons afiaire

en radioastronomie est la raie 21 cm de l'hydrogéne interstellaire.
En effet, cette reaie correspond & une transition entre deux diveaux
d'énergie de 1l'atome d'hydrogine. Elle est absoludent comparable

% une raie optique si ce n'est que sa longueur d'onde cst beauzoup
plus grande, Elle fut découverte pmatiquement en 1951. Elle provient
de l'hydrogine interstellaire. Celui-ci trés raréfié et tres froid
existe & 1'état d'atome. isolé et non de molécules. Comme il n'y a
aucune cause d'excitation optigue dems les régions éloignées de
toute étoile, tous les atomec d4'hydrogéne se trouvent dans leur
état fondamental, 1'unique électron gravitant autour du noyau sur
1'orbite la plus rapprochée de celui-ci. Il ne peut y avoir aucune
émission de lumiére car aucun atome ne se trouve dans un état -
d'énergie plue &levé .Mais la niveau fondamental est lui méme
décomposé en deux sous niveaux, d'énergie trés 1légdrment différente,
qui correspondent aux deux orientations possibles du spin de
1'électron et du noyau : 1l'énergie de 1l'atome edt unpeu plus grande
lorsque les spins sont parelliles et de méme sens que lorsqu'ils
sont de sens opposés. Une transition est possible entre ces deux
sous niveaux. Le saut d'énergie correspond & 1l'absorption ou &
1'émission d'un photon dont la fréquence est 1420 Mc/s ce qui
correspond & A= 2A A e | 1a probabilité d'émission spontanée
est assez faible puisqu'il n'y a changement d'état en moyenne pour
un atome tous les 11 millions d'anndes en l'absence d'émission

induite.

A% le rayonnement thermigue par des solides.

1) Tout corps chaud émet un rayonnement thermiue, il augmente

avec la temnératura. La variation de sa couleur montre que les
longueurs 4'ondes dmises avec le plus d'intensité sons les ondes
courtes quand T augmente. Le rayonnement &lectromagnétique corres-
pondant est & l'infra rouge si T est faible, quand T est grand il
sera ultra violet, et quelque soit T il y aura toujours un rayonne-
ment radiocélectrique. Le rayonnement thermique posséde un spectre
continu. I1 comprend des composantes & toutes les fréquences mais

4 des intensitéds différentes.

snifiesis
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2) @rigine du rayonnement thermigue

Le rayonnement &lectromagnétigue des corps chauffés est une
propriété fondamentale de la matidre. La température n'est que
1'aspect extérieur de l'agitation des corpuscules micwoscopiques

qui constituent la métidre: . Plus la température augmentc et plus
1'agitation augmente.

Pour comprendre corredtement le processus, on introduit la notion

de quantité d'énergie minimale ou quantum d'énergie (théorie de
PLANCK) . On ndmet que les électrons ne peuvent rayonner de 1'énergie
gue par bonds ou quantasde valeurs Rd { ) fréguence rayonnée).
Quand ") est petit (en.radio) les bonds sont petits et tout se
passe comme si 1'énergie été rayonnde de fagon continue.

Le rayonnement thermique sur fréquence radio est difficilement
observalble déms 1lan nature. On ne connait comme rayonnement purement

thermique que celui de 1la lune et de certaines planétes.

50 T,'Emission thermigue des ondes radioc¢lectriques per des gaz

A 1'excéption de 1'émission de l'hydrogéne neutre et de 1'émission
dhermique des corns solides, 1'émission d'ondes hertziennes provien-
net toujours des électrons libres. Comme un électron détachd de
1'atome ne posséde pas ce niveau d'énergie bion défini, les sauts
qu'il ecst susceptible d'effectuer en absorbant ou en énéttant des
photons peuvent &tre quelconque, et 1'on aura affaire a un spectre
continu. En effet, le spectre des radiosources et des régions
4'émission dtendue de la voie lactée et continue / il n'est entre-
coupé que par la seule raie 21 cm dont 1'origne est toute différente.
On peut d'autre part, signaler que 1'énergie des photons des ORE

est trés faible devant celle des photons ¥ ultra violets ou visibles.
Dans ce cas, pourle calcul de 1l'énergie rayonnée ou absorbée par

un électron on reut obtenir de bons résultats en utilisant les
procédés classiques (en théorie classique on montre que 1'éhission
d'énergie électromagnétique par un ¢lectron libre ettt liée aux
accélérations qu'il subit) .

La puissance totale rayonnée sur toutes les fréquences par un élect-
ron qui subit une accélération x‘ est S - el-x:’l-

6Ntecc?

On considdfe que la vitessc de 1'électron est faible devant celle de

=

- _.: constante diélectrique du vide

S



la lumiere .

Bn ce qui concerne 1l'ionisation des gaz, ¢lle peut se produire

su cours des chocs entre atomes sous 1'affet d'une température

tres élevée, ou sous:1l'action d'un rayonnement ultra violet ou X.
D'ol l'explication de 1'atmosphére trés ioniséidu soleil (de par la
forte température quiy régne)ou de celle des immenses nuages de gaz
interstellaires qui entourcnt les étoiles: (gréce au rayonnement
ultreviolet de celles ci)et donc du rayonnement radioélectrique
qu'on en regoit.

L'étude de ces milieux montre qu'ils sont presque exclusivement
composés d'hydrogéne et que leur ionisetion est presque totale.

Op peut donc les concevoir comme dss gaz constitués d'un nombre
dgal d'électrons libres et de noyaux d'hydrogéne, c'est & dire

des photons chargés positivement dont la masse est beaucoup plus
grande que celle de 1'électron.

Les mécanismes de leur émission quoique encore mal connus paraissent
appartenir i plusieurs types, le plus simple se produisant dans un
gaz ionisé non perturbé. Les électrons libres de ce gaz sont en
perpétuel mouvement d'agitation thermique au mieu des protons qui
sont pratiquement immobiles car de masses relativement trés grande
Soit un Slectron animé d'une vitesse v qui se rapproche d'un proton.
A choque instant , la force qui s'exerce sur 1'électron est la force

L
d'attraction électrostatique qui est égale a - €
yMeo T

Spus 1'effet de cette force, 1l'électron subit une accélération
e L

Unéom r
i1 déerit une trajectoire en forme de branche d'hyperbole dont le

|

égale au rapport de la force sur la masse =

proton ocuupe un des foyers. L 5

s N " . € z
L'électron rayonne a chaque instant la pulssance S - éﬁ(ﬁ- &3
o
et 1'éhergie rayonnde au total sur toutes les fréquences sera :
4= 7
LAY T {-.‘ -
Grigec? .-

on peut évaluer W & partir cde la vitesse initiale de 1'électron Vo,
Piis on calculera 1'émission d'un volume assez grand de gaz ionisé.
¢ volume roenferme un grand nombre d'électron dont lus vitcsscs
seront distribudcs sclon la loi siatistique de MAXWELL~BOLFZMAN.
Cette loie nous permet de définir une tempdraturc électronique Te
de 1a m@me fagon qu'on définit la température absolue d'un gaz

classique. On se sert A cet effet de la relation

T



ol v2 stidentifie 4 1la moyenne des carrds des vitesses des
électrons.

La température électronique stidentifie 2 la température d'excitation
déerite dans les paragraphes précédents, car les élcctrons du

gaz sont en équilibres thermodynamiques (on dit qu'il y a équilibre
quand la distribution des vitesses des particules cst celle de
MAYWELL BOLIZMAN) le processus de rayonnement est done thermique

ot Te est indépendante éc¢ la fréguence d'émission.

Donnons la valeur du coefficient d'abscrption

Y 'l ,\ 2 gy & :,l AD \ P /> "\_\! - ™ ‘?..-I._
e : nbre d'électrons libresij.
Dans les milieux interstellaires, jonisés Ne est trés faible donc
1e coefficient d'absorption le sera cussi. Dans ces conditioas
on montre que la température de brillance d'un nuage d'hydrogéne

—

ionisé d'épaisseur Z vaut Ia:K[ﬂ} 1'Té}et varie donc en raison inverse
du carré de la fréquence d'observation. Cette propriété caracteéris-
tique de l'émission thermique dans 1'espace interstellaire permet
de la distinguer. des autres types d'émission. Enfin il seraitl
sptéressant de noter que 1les phénoménes physiques trds complexes
relatifs & ces milieux et quoique souvent obscurs jusqu'a nos jours
sont d'une grande importance pratique: et théorique, car cn relation
directe avec les problames que posc la réalisation de la fusion

nucléaire contrflée, qui a lieu abligatoirement dans un gaz ionisé.

6° Les oscillations de Plasuma

L'émission thermique dfi aux gaz jonisés que nous avons décrite

dans le parsgraphe précédent correspondait au cas ou les électrons
¢taiont cn équilibre clest 2 dire obdissaient 3 la loi de MAXWELL
BOLTZMAN. Mais si pour une raison guelconque une perturbation
détruit cet équilibre on observe alors des phénoménes trés variés
qui s'accompagnent pendant la durée de perturbation d'une émission
rédiodlectrique. Un écart & 1'équilibre n'a aucune raison de se
produire dans 1l'espace interstellaire, meis est ut & feit possible
dans 1'atmosphdre solaire. La plus grande partie des inteses sursauts
qui sont la manifestation la plus remarquable de 1'activité solaire
parfois est nécessairement d'origine non thermique puisqu'on
observe parfois des température de brillance de 10 1O@u 101‘|

degré absolu. Alors que la température Slectronique dépase rarenent

Feafies
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10'© K dans la courronc. L'explication de ce phénoméne est encore
assez peu claire.

On sait qu'un gaz ionisé est capable d'ogciller de diverses
manidres. On s'attachera & décrire le type d4'oscillation le plus
simple, relativement bien connu et nommé oscillation de plasma.

I1 s'agit d'oscillations d'ensemble de charges é¢lectriques qui ont
pour origine un écart local a la neutralité,

On va effectuer un calcul approximatif de leur fréquence d'oscilla-
tion : supposons que dans un milieu ionisd limité par deux surgaces
planes, on déplace en bloc tous les électrons, par rapport aux ions
supposéds immobiles de la quantité dx. Il se développe alors a la
surface du milieu 2 régions , l'une chargée positivement, ot 1'autre
négativement.

Les &lectrons se trouvent soumis & une force de rappel que 1'on

calcul- aisément en remarquant ) e s o
qu'elle est analogue & celle o & [ o
que subit une particule @ & ® &
chargée placée entre les \ & o o ©
plateaux d'un condensateur. dx}: & e ® 6

@ ® ® @

= _ _ Needx

Ne densité électroniguec.
Les électrons tenderont & rentrer dans la zone neutre, dépagseront
leur position d'équilibre, et ézcuteroﬁtugggg‘des oscillations
sinusoldales de fréquence o - ,;ﬁ \J éf%;“

Cette fréquence est dite fréquence de plasma

Ce résultat cst valable tant que 1l'agitation thermique n'est pas
trop grande et que les oscillations restent de faible amplitude.
L'émission ddondes radiodlectriques par un plasma oscillant ne se
fera que si cc plasma est nlongé dans un champ magnétique, ou g'il
cst animé de mouvements turbulents, ou s'il comporte des inhomogée
nédités. Alors 1'émission se fera dans un domaine trés limité de
fréquences centrées sur +!p fréquence de plasma.

En ce cui concerne le mode d'oscillations de plasma deux hypothéses
plausibles ont été avancées,

La premidre de SHKLOVSKY qui stipule que des oscillations peuvent
se produire au passage de particules chargées dans le milieu ionisé,
La deuxitme de HARTYN qui suggere que des oscillations puissantes
peuvent avoir lieu sous 1l'effet de 1l'arrivde d'une perturbation
supersonique (1es plasmas sont copables de véhiculer des ondes sen-

blables aux ondes accoustiques) I L
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I1 se peut que les ondes &lectromagnétiques qui emidécrulent alent
une forte polarisation circulaire d'ol leurs naissance dans une région

ol régne un champ magnétique,

7° L'émission gyromagnétigue :

Un autre titre d'4mission non thermigue peut se produire dans
1'atmosphére solaire quand les électirons rapides pénétrent dans une
zone ou existe un champ magnétique.

On sait que des électrons aninés d'une vitesse initiale perpendicu-
laire au champ magnétique B décrivent des trajectoires circulaires
axées sur le champ maenétique. Leur fréquence de rotation est alors

-giEL (indépendantéde leur vitesse tant qu'elle reste

dmmérmrﬂm:.u
’ 24 mo

petite).

A chague instant 1'électron est soumis & une accélération centrale
£n - €8V

mo <
unc puissance proportionnelle & »w . Cette Amission a lisu

et rayonne sous forme d'onde radioélectrique

seulemént sur V{

Meis 12 un probldme fondamental se pose : c'est que le rayonnenent
n'arrive pas & sortir du milicu ol il a pris naissance car les
conditions de propagation en présence du champ magnétique sont telles
que 1'on ne peut éspérer recevoir le rayonnement gyromagnétique des
&lectrons du milieu ionisé. Cependant, TWISS et ROBERTS ont pu
montrer qu'une partie du rayonnemnent gyromagnétique crée par des
&lectrons beaucoup plus rapides que des d¢lectrons ordinaries du plasma
peut sortir de celui<ci.

I1 faudrait par exemple que des électrons & grande vitcsse créés

dans une région active du scleil parviennent dans wume zone ol

régne un champ magnétique. Une partie du rayonnement en découlant
pourrait 8tre libérée et pergue par nos radiotéléscopes. S
Yo \IA"G

yo s . 12
La fréquence de rotation des électrons sera zlors : Nz R

NG N

1'émission se fera aur fréquences Y Red 2
L'ORE possddera toujgurs une forte polarisation circulaire ol

élliptique.

89 Rayonnement synchroton

Ce rayonnement est provoqué par des électrons animés d'une trés grande

vitesse ( proche de celle de la lunidre) et arrivant dans un champ

slifenia
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magnétique. L'existence de ces électrons n'est pas mise en doute
puisqu'on sait que dans l'univers il existe des particules nucléaires
(proton et noyaux divers) dent la vitesse est trés grandc, et

qui ne sont autres que des rayons cosmiques primaires. Ces- darticules
sont certainement accompagnées d'électrons mais dont la présence

est beaucoup plus difficilement décelable.

Le principe de ce phénoméne est analogue & celui de 1'émission
gyromagnétique. Mais il s'agit cette fois d'électrons de vitesse

trés proche de celle de la lumidre, et les corrections de relativité
s'imposent.

On sait que 1'énergie totale d'une particule dont la masse uau

repos est mo est liée & sa vitesse v par la relation 4d'EINSTEIN

un calcul relativiste nous donne 1l'accélération & laquelle est

soumise 1'électron et la puissance qu'il rayonne sous forme d'onde

- l5E) )

2 ; m@ c o
SHWINGER en a déduit les propriétés du rayonnement d'un electron

relativiste tournant dens un champs magnétique. Il correspond
alors & toute une bande de fréquence prathuement continue qui
présente un maximum pour \Ln\;= I,6 I0 =5 BE &

( o B est exprimé en gauss, et E 1l'énergie de 1'électron en eV.
Dans la réalité il w'y a toujours un grand nombre d'électrons

qui participent au rayonnement et leurs énergies, donc Ia fréquence
maximum de leur émission sont assez variables.

Si 1'on admet que la loi de répartition des ¢énergies des dlectrons
et scmblable & celle des rayonnements cosmiques primaires ( le
nombre de particules serait alors inversement proportionnel au
cerré de leur énergie) on constate que la température de brillance
d'une région d'émission synchroton croit plus vite avec la longueur
d'onde gue celle que donnerait 1'émission thermique d'un mileu
ionisé. Nous avons donc 1la un bon moyen de distinguer les deux.-
Pour terminer il ne serait pzs superflu de signaler que le rayonne-
ment synchroton semble un mécanisme extrémement important dans

1a nature. Non seulement certaines émissions solaires intenses

ne peuvent gudre 8%tre expliquées qu'ainsi , mais il semble bien

que la plus grande partie du rayonnement radioélectrique de la
galaxie provienne de l'émission d'électron relativistes tournant
dans les faibles champs magnétiques qui régnent dans 1'espace

interstellaire, De plus ce mécanisme semble intervenir dans un /
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trés grand nombre de radiosources.
Enfin, il est bon de signaler un point qui est resté jusqu'a
nos jours un véritables mystére : 1l'origine de 1'accéhération
des Slectrons aur énergies énormes que nous venons d'évoquer.
I1 doit exister dans 1l'univers de véritables accélérateurs
de particules sur lesquellss on est réduit 4 des hypothéses
assez hasaerdeuses. Il se peut aussi qu'il soit le produit de

fortes rdactions nucléaires.

9°) LK RAYONNEMENT CERENKOV

I1 s'agit de 1'énission lumineuse que 1'on cbserve lorsque
q q

des particules de trés haute énergie pénétrent dans un mileu
I
L
ou la vitesse de la lumidre est plus petite que leur vitesse
propre ( 1a vitesse de la lumidre dabhs un mileu dont 1l'indice de

réfraction est égale & n, vaut C ).
N

Donc guand des perticules de vitesses supéricures & C penetrent
i

dans le mileu considéré, elles sont dnergiquement frénées et

leur pate d'énergie se traduit par une édmission d'ondes électro-
magnétiques qui sont rayonnés dans un cbne de petit angle axé

sur la trajectoire de la particule. L'¢mission de lumi&re peut
servir h déterter des particules de trés haute édérgie, et 1'éffet

CERENKOV est trés utilisé en physique nucléaire.

Rien ne s'oppose théoriquement 4 ce que 1'éffet CERENKOV puisse

se produire & l'arrivée de particules trés rapides dans un

plasma patticulidrement dense et qdi#a;; émission directe ou
indirecte d'onde radioélectriques., Mals nos connaissances encore
incertaines ne permettent pas d'affirmer que le rayonnement CERENKOV
ost réellement un processus d'émission d'onde hertziennes dans

1'univers.

CONCLUSION

Les différentes possibilités de rayonnement radioélectriques

sont trés varides. On peut distinguer les processus thermiques

( rayonnement du corps noir, émission d'un gaz ionisé en équilibre)
de ceur non thermiques. Nous nous contenterons de résumer dans un

tableau les earactéristiques essentielles de chacun d'eux,

cinteiniane



TABLEAU
RECAPITULATION DES DIFFERENTS MECANISMES D'EMISSION RADRIOELECTRIQUE
w est da fréquence, N, Lo densité électronique, et B le champ magnétique

VI-1

Cerenkov

Typo deo Origine Fempérature Profondeur Sprctre Polarisation
Rayonnement d'excitalion optique |
T R e == température . Raie fine déplacite
. Raie 21 ¢cm e ILDF::E('II'I'Z:: . “absolue (100 faible ou ¢largie non polarisé
i A LA a 130 °K) par effet Doppler
e ) pe A= i 2 pms
Emission du corps! Lune. = tempdrature . : : _—
n g I Ganates zlbsfulue [oe Spectre continu non polarisé
Hydrogéne ioniss | — température . .
P ey iy électronique IFaible Spectre continu
Emission ther- ok (104 0K)
mique des gaz |— & e non polarisé
ionisés ! 3 .\ = tempdérature Le coeflicient
| {‘gg{al}';;"' ¢lectronique “P._"‘ut étrsp d’absorption varie
| (108-107 °K) th.grange comme v-* et N.2
5 : Fondamental
scillations de attes (fréquence varie s
o . peut atteindre i — généralement non
plasma Soleil {010_ 4011 o grande comme \;‘_.\‘J polarisé
+ harmonigues
Fondamental
Emission : (fréquence varie Polarisé
gyromagnétique Soleil trés élevee 2 comme B) circulairement
+ harmoniques
Polarisation
Solei [ S B;lndf* spectrale initialement
lml_ > 101! °K _g““‘d“ trés large rectiligne,
ou circulaire
Emission Badio-sotictes toujours and L tina rectiligne dans
synchrotron ACI0RINLCES trés élevie grande spectre contint certains cas,
: Spectre continu ;
Espace Z . & " la température
A 5, Mlovie . .
interstellaire L8 elovae faible de brillance varie d n
comme v-%7
Rayonnement : ! Ty il
< 72 trés dlevie ? ? ?

1T
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APPLICATION A L'ETUDE DES ETOILES

INTRODUCTION

Tout le rayonnement éléctromagnétique d'origine cosmique ne parvient
pas sur la terre., L'asmosphére forme écran pour certaines radiations
les ondes radio- de longueur supéricure & 1% metres environ sont
arrétées par 1'ionosphere, une région ionisée de la haute atmomphere
(ctest elle qui, en réfléchissant les ondes radio. de grande longueur
d'ondes permet les communications a longues distances). Bn dessous

de 1 cm la vapeur d'eau présente dans 1'atmosphdre commence & absorber
les ondes radio et nc les laisse plus passer & un 1mm de longueur
d'onde, De 1mn & 0,8}1 (I.R) les molécules de l'air (eau et oxygeéne)
sont opaques a tout rayonnement. De 0,8 a O,S/ﬁb 'a'étend la
fendtre de la lumidre visible. Au dessous de 093J}t 1'ozone de la
haute atmoaphere blogue les rayons U.V . Ni les rayons 7, ni les
rayons gammas, mAme les plus énergétiques ne peuvent passer la

barriére atmosphérigue,
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A/ DOMAINE RADIOELECTRIQUE DANS LE CAS DU SOLEIL.

L'atmosphére n'est pas seulement absorbante . On observe aussi une
réfraction atmosphérique qui est due 3 1a variation de la densité
atnosphérique et de son indice de réfraction avec l'altitude.

I1 s'agit d'une courbure des rayons vers les régions d'indice de
réfraction croissantg. Comee la densitd et 1'indice de réfraction
décroissent quand 1'altitude augiente, les rayons sont toujours
courbés vers le bas: on voit donc les ¢toiles plus hautcs qu'elles

ne le sont rééllement.

Les obscrvations faites & haute sltitude & bord de fusdée permirent

de s'affranchir de 1'atmosphére terrcstre qui arr8te les radiations
ultra vicllette du soléil . On observera du nine coup, l1l'existence
d'un rayonnement X solairc.

I1 est trés intéressant de comparer entre eux, les différents domaines
de longueur d'onde du rayonnement sclaire, En lumiére visible ol le
soleil émet la plus grande partie dec son dnergie, 1'dmission globdle
vatie trés peu au cours du temps : les variations du flux lumnineux

ne dépassent pas quclques centiimes,

Par contre, 1'émission radioélectrique est essentiellement variable

4 un rayonnement peu indense, et relativement constant (cumposantes
”calmes”) 8¢ superposent des augmentations lentes du niveeau et des
sursauts rapides dont 1'intensité peut atteindre plusiecurs miliiers

de fois celle de la composante calme.

Sursauts et variations lentes sont des manifestations trés remarquables
de l'activité solaire. Celle ci se traduit également dans le domeine
optique, mais d'une manidre moins spéctaculaire : on sait que la
surface du soleil ( photosphdre) présente des tAches sombres entourdes
de facules brillantes iont le nombre et les dimensions varient au cours

du temps avec une péricde de 11 ans.

1° _LE RAYONNEMENT RADIOELECTRIQUE DU SOLEIL CALME

L'"aspect habituel du sokeil est celui d*un disque brillant & bords

parfaitement nets. Apparemmert, il ne semble pas posséder d'atmosphdre
cependant, lérsque le disque solaire est entidrement caché par la lune
pendant une $clipse ou par un disque opaque (corronomdtre de LYOT),

on voit apparaitre une courrone lumineusc qui s'étend bien au-deld

ool l//
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du disque.
Sa brillance étant prés d'un million de fois plus faible que celle de

la photo sphére qui est la surface apparente du soleil, ce qui passe

inapercu dans les conditions habituelles. e
Une observation attentive du bord solaire 7 e i
révele la présence d'unecouche assez ; g ‘1
nince, plus brillante que la comronne } o | ;f .
A L-Ouronfiz

mais moins que la photosphére : i S .
c'est la chromwmphere que 1'on met ‘
en évideuce dans les photographies
du soleil prises dans la lumidre des raies H ou X du clacium ou dans
la raie 31 de 1'hydrogéne,

S1.la température de la photosphdre ne dépasse pas 5 000 ° absdlus,

la chromosphere et la couronne sont beaugoup plus chaudes. La courrone
en particulier aurait une température de 1l'ordre du million de degrés
hrigine encone mal connue)

Quoiqu'il en soit, 1l'hydrogéne qui est le principal constituant de
1'astmosphére solaire est & peu prdés totalement ionisé dans la haute
chromosphére et dans la courronne.

On peut s'attendre & ce que l'atmosphdre du seleil produise une
émission radicélectrique par le processus thermique que nous avons

étudié.

jo )
[oy

3
C'est bien ce que 1l'on observe, mais on remarque que les dimensions

et la forme du soleil radioélectrique varient avec la fréquence
d'observation.

Sur les ondes centimetriques qui correspondent & des fréquences
supérieures & 3 000 MHs, l'astre parait & peine plus grand que le soleil
optique. Sur ondes métriques au contraire, ses dimensions sont beaucoup
plus grandes et son aspect ressemble & celui de la haute courronne,

Ces observations aménent & penser que 1l'émission provient de couches

de l'atmosphére solaire d'autant poins élevée au-dessus de la photosphére
que la longueur d'onde est plus courte. On explique aisdénent cette
constation en étudiant comment se propagent les ondes radioélectriques
dans le milieu ionisé qu'est 1'atmosphdre du soleil. Ce nilieu vossdde
pour les ondes hertziennes un indice de réfraction différent de

1'unité, et les phénoménes de réfraction peut 8tre trds important.

L'indice de réfraction n du milieu est donné par n-:\f,{t?ﬁflva

il
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ou g est la fréquence de 1l'onde radioélectrique et YC une

Ne = nbre d'électron par
unité de volune

Ve

certaine fréquence critique égalc @

b e e = leur charge
\- :’; 'l:e*e’ m = leur masse
\/ r’,’l’f&'fo m = constante diélect-

rigque du vide.
Remarquons que n est inférieur & 1'unité : cela signifie que les ondes
radio se réfractent en sens inverse des ondes lunineuses, lorqu'elles
péneétrent dans un milieu plus dense. La propagation est impossible
lorsque ia quantité ( 4 - ¥¢ ) devient négative, c'est & dire
lorsque la fréquence de 1'onde est inférieure & la fréquence critique
du milieu. Ceci se produit lorsque la densité du gaz innisé est trop
grande. C'est la propriété qu'on utilise en radioconmrmunications pour
les transmissions a grande distances,Par réflexion sur ioncsphtre
pourles fréquences inférieurss 3 10 MHz. Il est de m8me pour les ondes
herztienne provenant du ciel, d'ol la fen8tre de transparence radio.
Pour 1'atmosphére solaire, en chaque pdint , des ondes radioélectriques
de toutes les fréquences sont énises., mais pour chaque fréquence
existe unecouche critique que les ondes ne peuvent traverser. Aussi,
avec les radiotéléscopes, qui ne regoivent qu'une bande étroite de
fréquences nous ne détectons que le rayonnenent des régions de 1'atmos-
phére solaire qui sont situdes plus haut que la couche critique
correspondante. Celle ci est d'autant plus élevée au dessus de la
photosphére que la fréquence d'observationest plus petite, car, comne
la densité électronique décroit avec 1'altitude, 11°8stde méne avec
la fréquence critique qui varie dans le m#me sens.

La figure ci-contre montre quel est 1'aspect du soleil sur plusieurs

longueurs d'onde 4'ocbservation : A Tempointuie
u]'-\ H

on voit que ces variations sont s beMlance

considerables entre les ondes ¥ ! h5a"

centimdtriques et les ondes

métriques. Le point &éssentiel
de 1'étude théorique du .- -
rayonnement du scleil calne /N E
et que la plus grande partic

du rayonnement & une fréquence

déterminée provient d'une

; ; O Wy 5
couche assez mince de l'atmos- cstane e av Cealr\s POyONS Soia\ms}

phere solaire situde immédiatement au dessus de la couche critique reldie

st fstars
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cette fréquence. Dans la pratique, ceci permet d'étudier a'importe
quelle couche de 1'atmosphére du soleil, en observant son rayonneument
radio & une fréquence judicieusenent choisie.
On remarque de plus l'aspect uniforme du soleil sur 1cnm, bords
brillents de 3cn & quelques Dm, assombrissement des bords sur ondes
métriques. Alors que le disque visible: est parfaitment circulaire,
1l'observation radic.a nontré que le soleil présentait une =ssymétrie
surtout sur ondes métriques.
L'atmosphire s'étdnd trds loin dans 1'espace ( 2 & 3 rayons solaires)
ct elle exercc une influence marguée sur les ondes radioélectriques
qui la traversent ; ainsi la nébuleuse du Crabe (radiosource intense)
apparait fortement élargie lorsqu'elle se trouve deriddre la haute
courronne ( 20 rayons solaires ) cet élargissement s'accompagne

d'une variation du fluxz qu'on regoit.

2° Le couposante & varisbles lentes

Il est rare que le soleil radiodlectrique soit parfaitement calme.
Sur ondes centimétriques, et décimétriques, on observe presque
constamment des régions brillantes localisées qui se superposent au
rayonnement constant de la composante calme, dont elle gfne beaucoup
la mesure. Un examen de leur emplacement sur le disque solaire montre
qu'ell=s coincident toujours avec les régions actives de la surface
du soleil: plages faculaires et t8Bches. I1 e¢st intéressant d'étudier
15 relolwons
plus & fondventre les thAches, les plages faculaires et les points
d'émission herztienne que l'on appelle : condensation radioélectrique.
Cellesci sont situdes dans la basse courronne audessus des plages
facullaires. On peut d'ailleurs observer directement leyr altitude
en remarquant que, sur 21 cr par cxemple, les condensations radio-
électriques qui correspondent & des t&ches situdes sur le bord du
soleil apparaissent en dehors du disque optique. sitas

Sur les longueurs d'ondes o . ) ﬂ';p‘ﬁ

les plus courtes (¥cm par ex.) S Ce ‘I‘f.'\
o & & e S
les phénoménes se compliguent. ' LAl e

En plus des condensations
radioélectriques, on observe
pendant les périodes de fortes
activités solaires, des régions
brillantes dont le diamttre
trés petit est comparable &

celui des téches.
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Du c8té des grandes longucurs d'ondes, la situation est ¢galenment
éssez complexe, les observations récentes de 1'américain FIROR
sur 88 cm mettent en évidence 1'existence d'une gamme d'intermédiaires
entre les centres radioélectriques & variatiors lentes et les centres
d'orage de bruit dont nous parlerons plus loin,
La figure donnée<précedemment montre 1'aspect possible d'une
condensation radioélectrique surplombant une région active(plage

facullaire)

3° Les ériptions chromesphérigues

I1 se produit tres fréquemment dans les régions actives du soleil

au voisinage des tAches, de véritables explosions locales qui se
traduisent par une augmentation rapide de 1'intensité lumineuse,
suivie d'une décroissante lente qui dure plusieurs dizaines de minutes
l'accroissenent de la lumidre concerne surtout les raies de 1'hydro-
géne qui apparaissent fortement en #mission au dessus du fond continu
cette propriété permet de mettre facilement en évidence des éruptions
en photographiant le soleil atravers un filtre wmonochromatique qui

ne laisse passer que la lumidre de la raie H, car les éruptions

sont tres raremcnt visibles en lumidre totale sans filt;e isolant

une des raies de 1'hydrogtne. Le mécanisme qui déclanche 1és

éruppions chromosphériques est encore inconnu. ON observe que

la moitié des éruptions solaires s'accompagnent d'une éjection de
matitres. On donne en frangiis, le nom de protubérence éruptives

a ce jet de matidres. La vitesse ascentionnelle du jet est
généralement de 1l'ordre de 200 kn /s, mnis peut atteindre 1000 Kn/fs.
Aprés avoir otteint une altitude supérieure & 0,1 rayon solaire dans
la courronne, la protubérance éruptive redescend parfois lentement
vers lasurface du soleil, en suivant le trajet qu'elle avait parcouru
en montant ; mais il est certain qu'une partie en esttoujous £jectée
du soleil,

Aprés certaines éruptions intenses, unc partie du champ magnétique

de la région active a ét8 &jectée dans
la haute courronne sous la forma d'une
sorte de tube de lignesde forces
magnétiques qui sort de 1l'atmosphire
solaire et s'éloigne dans le nilieun

interplanétaire, et peut durer

plusieurs rotations sclazires peut-8tre.
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Parmi les sursauts radiodlectriques du soleil, les plus simples
sont ceux de type III : le rayonnement nugmente brusquenent

pendant quelques secondes , puis retombe 34 sa valeur initiale.

Ces surseaut surviennent la plupart lu temps pendant une éruption,
chomosphérique et se produisent fréquemment en groupe. Pait
remarquable, chaque sursaut a lieu d'abord sur une longueur

d'onde de 1l'ordre de 50 cm, puis appareit progressivement sur les
longueurs d'ondes plus grandes : ceci a conduit 1'Australien WILD

% construire dds I950 un recepteur panoramique qui . pernet d'obte-
nir b chaque instant le spectre radio du soleil danc une large
bande de fréquences, 1

A chaque instant 1'énission ne se produit e

que dans une bande de fréquences trés d
&troite ( quelques MHz) bande qui se
déplace trdés rapidemcnt vers les grandes
longueurs d'onde., Supposons que le
sursaut de type III soit dfl & une

perturbation unique qui s'élive tris

rapidement dans 1la couronne. Elle

exitera au passage une émission .Jui

interessera & chague instant une couche

déterminée de 1'atmosphere solaire.

I1 est trdés possible que 1'émission soit 4t & des ossillations

de plasme ce qui tend & prouver 1'étroitesse de la bande de
fréquence dans laguelle s'd¢ffectue le rayonnement. Or, l'ossilla-
tion de plasma s'éffectue & la fréquence critique du milieu.

Comre celle-ci diminue au fur et & mesure que 1l'on s'éloéve dans
1'atriosphére solaire, la fréquence d'émission décroit au cours du
temps, ce qui explique bien 1l'aspect observé. Pour un sursaut de
type III moyen, la dérive de la fréquence correspond. . 2 une vitesse
ascentionnelle énorme de la perturbation que WTLD 2 pu mesurer
grice & un interférométre dont la fréquence peut varier de 40 A

70 Mhz per sauts de 5 Mhz chaque deni seconde. Avec cet appareil
unique en son genre WILD mesure uns vitesse moyesnne de 150.000 Km/
par seconde, On peut donc affirmer que les sursaut de type III
sont produits par une perturbation qui s'éléve dens la couronne
avec une vitesse énorme. /
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Certains sursouts de type III sont suivis d'une émission de

plus longue durée qui n'apparait que sur les longuenra A'ande
supéricurs & quelques métres.

Pour ce :#énomdne découvert par WILD grace & son receptEyr
panoramnique a ¢té dénom¢ par lui sursaut de type V, Seul le
rayonnement synchoton d'électrons de grande vitesse dans un champs
magnétique peut expliquer cette émission qui interesse une région
trés &tendue de la haute couronne solaire.

WILD pense que le sursaut de type IIT et+ le sursaut de type V

sont dfis % une seul et méme cause. Au cours de " 1'explosicn "
chonosphérique dont nous avons parlé, une grande quantité d'électrons
de vitesse trés proche de celle de la lumidre seraient ejectés

par un mécanisme que nous ignooons, il  a'éleverait dans la couronne
avec une vitesse apparente inférieure & celle de la lupitre, car
leur trajectoire est en{forme de spirale axde sur les lignes de
force du champs magnétique, Au passage, 1lx exiteraient les
ossillations de plasma invoqués pourexpliquerle sursaut de type III.
Dans des conditions favorables qui restent & définir, ces électrons
reyonneraient eux mémes par le mécanisme synchroton des ondes radio
succeptibles de sortir de la couronne solaire et d'8tre observées
de la terre : c'est 1'émission de type V. Bans la plupart des cas
ces &lectrons doivent sortir de la courrone solaire et se répandre
dans 1l'espace interplanetaire ; dans d'autres circonstances , 1la
structure du champs magnétique dans la haute couronne est telle
qu'elle les oblige & redescendre vers la photosphére en suivant des

lignes de force en forme d'arche.

50) -~ LA DEUXIEME PHASE DES ERUPTIONS RADIOBELECTRIQUES
SURSAUTS DES TYPES II et IV

Au cours des ermptions cﬁauosphériques des plus intenses , on
observe que les sursauts de types III et V sont suivis d'autres
phénonines radioélectriques plus spectaculaires et de plus longue
durée. La seconde phase de ce phénoméne débute par un grand sursaut
toujours isclé que 1l'on nome sursaut de type II qui , comme le
sursaut de type III, se manifestent avec un certain décalage sur les
diverses fréquences du domaines radicélectrique. Ils apparaissent
nrogressivement sur une gamne &tendue de longeur d'ondes, des ondes
décimétrigques aux ondes décamétriques. Les recepteurs panoramiques

permettent d'obtenir 1!'évolution temporelle du spectre d'un sursaut
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de type II, & chaque instent, 1l'émission n'intéresse qu'unc
bande de 50 Mhz environ, qui se déplace lentement au cours du

temps vers les basses fréquences.

WESTFOLD supposs que la perturbation qui cause le sursaut est une
onde de choc crée dans la couronne par la matiére éjectée par
1'éruption. Les grands sursaut de type II sont quelque Bois suivis
d'une nouvelle augmentation de 1l'intensité de 1'émission , d'une
durée de I0 minutes A4 quelques heures, souvent polsrisée circulai-
rement ., c'est , d'aprés BOICHOT, le sursaut de type IV dont
l'enregistrement interférométrique se produit simultandément avec

un orage de bruit..
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CENTRE EMISSIF DE TYPE IV (2) ET CENTRE D'ORAGE DE BRUIT(Db)
PASSAGE SU SOLEIL RADIO DANS 2 LOBES DU GRANDS INTERFEROMETRE DE
NANCAY
RESUME :

une explosion mnitiale ejecte & la fois des électrons de haute
énergie et une masse de matiére en mouvement beaucoup plus lent.
Les premiers s'élévent trés rapidement dans la couronne sclaire

en produisant un ou plusieurs sursaut de type III, suivis éventue-
llement d'un sursaut de type ¥V qui dure quelques minutes. Le jet
de matidre crée une onde de choc

Sur la Fig. suivante les shémas A et B qui repréduisert un dessin
de Mc LEAN représentent les deux premi®res phases de ce phénomtne-:
en A se produit l'explosion', en B on voit le jet j de matidre
s'élever précédé de 1l*onde de choc c. Comme il est fortement ionisé
donc trés conducteur, il entraine avec lui une partie du champs me m iic- -
nagnétique du groupe de taches tt. D'autres partd des électrons de
haute énergie issus de 1'éruption sont capturés dans le champs
nagnétique et n'en peuvent sortir. en C le jet de matitre prdcédé

-
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Fig. VIL.20 - Ejection de matidre et sursaut radioélect rique

En trait interrompu, les lignes de force magnétique. Le nuage de matitre
¢iecté est représenté par des hachures, et n représente le centre de type 1V,
Explications complémentaires dans le texte. (D'aprés Mc LEzan).
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de 1l'onde de choc continue & s'élever en augmentant de volune,
entrainant derridre lui le nuage n d'électrons relativistes.
L'émission de type II a lieu en C, et le nuage n produit lec
rayonnement de type IV. Plus tard 1'onde de choc s'éloigne dans
1l'espace interplanétaire, ainsi que le jet de matidre ionisée

( schéma D), tandis que le nuage d'délectrons relativistes se stabili-
se dans la haute couronne et émet un rayonnement synchotron pendant
quelquec heures. Ceci necessite que la structure du champs magné-
tique soit tel que les électrons restent constamment emprisonnés

dans une région dont les dimensions sont trés grandes. Ce phénomine

a abouti, nous le voyons & un boulversement compl@t du champs
magnétique qui surplombe le groupe de thches solaires : des lignes de
force sont entraincdes hors de 1'atmosphtre du soleil, et le stade
ultime du phénomene est un tube de force magnétique qui se perd dans

1l'egpace interplanétaire.

6°) - LES ORAGES DE BRUIT RADIOELECTRIQUE

Ces phénomenes souvent trés violents qui sont une manifestation

les plus spectaculaire:de l'activité solaire, ont été découv..ts

dés 1942 par HEY, un des pionniers du radars, des orages de bruit
sont en éffet si intenses qu'ils peuvent parfois brouiller complé-
tement les radars fonctionnant sur ondes métriques. Un orage de bruit
se distingue de toutes les autres émissions hertziennes du soleil

par deux caractdres ; il ne se produit que sur ondes nétriques,

et se présentent sous la forme d'une asugmentation sonsidérable du
rayonnerment globale du soleil & laquelle se superposent des sursauts
trés brefs et trés nombreux. L'aspect des enregistrements de ce
phénondne , justifie pleinement 1'appellation d'orage de bruit
radioélectrique. Il peut durer quelques heures et mémes quelques jours,
et le rayonnement présente une forte polarisation circulaire ( champs
maznétique intense ) aussi bien en ce qui concerne le fond continug

que les sursaut berfs que 1'on nome sursaut de . type M. |
n -':“"{- 'rr}
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Le shéma correspond 2 1l'enregistrement d'un orgee de bruit
radicélectrique sur 169 Mhz.

L gauche : enregistrement du flux radioélectrique globale du
soleil,

A droite passage du soleil en face du lobe central du grand
interferom@ire & 32 antennes de NANCAY : 2 centres simultanément
sont présents . Les marques de temps se produisent automatiquement

toutes les nminutes.

Un seul caractdre peut noutguider pour trouver le mécanisme d'émission
des orages de bruit : le fait que les sursauts d'orage se produisent
toujowrs dans un e bande de fréquence trés étroite. Les seuls
processus possibles sont ceux qui n'engendrergue des fréquences

bien déterminées ot rAomnt un large continum : 20scillation de plasma
ou rayonnement gyromagnétique. Les australiens TWISS et ROBERTS ont
inaginé que chaque sursaut de type I correspond % l'arrivée au sein
du centre d'orgge d'un "paquet" d'électrons relativement rapides:-i
qui tournent dans le champ mégnétique. L'émission gyromagnétique

de ces électrons ne peut gudre rendre compte des intensités souvent
trés grandes que l'on observe pendant les orages de bruit. On admet
plutot que ces électrons sont suscéptibles d'amplificr par émission
induite une onde radicélectrique, préexistente, mais seulement dans
les domaines de fréquence bien définis voisins de la fréguence

gyromagnétique.

RADIOASTRONOMIE ET RELATIONS SOLAIRES TERRESTRES
Lorsqu'une éruption se produit & la surface du soleil, la structure de
1'ionosphere est profondément modifide sous 1l'effet du renforceument
du rayonnement ultra violets; cet effet de 1l'éruption, qui est -~
pratiquement instantané se fait surtout sentir sur la couche D
dont la densité électronique augmente beaucoup et qui absorbe
complétement les ondes radicélectriques, et particuliérement les
"ondes courtes" de la radiodiffusion (ondes décamdtriques)

Les propriétés absorbantes de la couche D sont liées L sa masse
spécifique relativement élevéde.: 10_6 g/cm3,
Cette absorption ne permet pas la réflexion des ondes courtes sum =

couches supérieurcs pour les transmissions & grandes distances(fadeout)



Les aurores polaires sont une autre conséquence de ce phénomene. Les
particules libérées des ceintures de radiations ou provenant directe-
ment du soleil arrivent particulitrement nombreuses dans les régzions
polaires ( car elles sont dévides par le champ magnétigue terrestre)
et ionisetla haute atmosphdre : les recombinaisons des ions et
&lectrons séparés par 1'ionisation produisent une émission de lumiere
ot 1'or trouve les raies et les bandes de 1'azote et de 1l'oxygtne.

I1 est vraisemblable que les particules cospiques de haute frergie
diffusent de la région de la courronne ou elles sont emprisonnées,

3 1'intérieur du canal que forme le tube de ligne de force. Si la
terre se trouve & 1'intérieur du prolongement de ce tub e dans l'espace
interplanétaire, le rayonnement cosmique peut lui parvenir, Dans le
cas contraire, qui doit se produire fréquemment, on n'observe pas
d'augmentation du rayonnement ccdmique.

Ce tube magnétique peut aussi servir d'écran a la terre pour les

rayons cosmiques et les particules chergdes qui proviennent du ciel.

B -LES EMISSIONS RADIOELECTRIQUE DANS LE SYSTEME SOLAIRE

La plupart des plandtes possédent un rayomnement thermique ; seule
une dmission irrégulidre et intense sur ondes métriques provient de

Jupiter dont 1'origine est inconnue,

Le rayonnement thermique de la lune

Plusieurs observations ont ¢été faites :

Sur ondes centimétriques, (1,25 cm) avec un parabolofde de 1,10 m

de diametre et sur 8,6 mn .

Sur ondes déciamétriques : sur 75 cm en Hollande , sur 33 cm en france
sur 21 cm partout ailleurs.

Ce rayonnerent est impossible & observer sur ondes métriques.

La comparaison de température de brillance mesurée sur ses différentes
longueurs d'ondes radio, ainsi que dans 1'infra rouge montre que notre
satellite se comporte comme un corp noir a 250°K. Cette température

varie avec la phasede la lune

siorsifieess



TABLEAU VII-1
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Le rayonnement thermique des planctes

Mars : sur 3,1% cm, Tempfrature de brillance de 218° + T6° K pour
une température d'antenne de 0,24 ° K

Vénus : observée sur 9,4 cm et 3,15 cnm température de brillance
580¢ + 230°K et 560° + T3 °K, dans 1'infra rouge elle est de 240° X
Jupiter : sur 3,18 cm , température de brillance = 145 + 16° K

pour une température d'antennede 0,5 ° XK.

L'énission non thermique des planctes

Sur 13,6 ¢t 8,6 m en provenance de Jupiter par BURKE de néme cette

émission a été observde entre 11,3 et 7 m par KRAUS.

C -LE RAYONNEMENT RADIOELECTRIQUE DE LA GALAXIE

1°8tructure de la galaxie

On peut donner de la galaxie, l'image schématique suivante, dans
laquelle dles dimensions seront exprimles en parsecs et non en années
lumidre avec 1 parsec = 3,26 a:1 qui est la distance 4 laquelle on
verrait le diamdtre moyen de l'orbite de la terre sous un angle d'une
A

seconde d'arc. ?C',
Un noyeu central sur lequel les W2 %
observations optiques donnent peu | ‘ .'-';f;¢
de renseignements est entourd t-:

d'une condensation stellaire dont

| O
i = T
P N aq . \.(‘ "."’(‘)‘E‘ i e 4 7 R
le diamdtre est d'environ 4000 ps — 7 | Seoley
1
pour une épaisseur probablement _ i
o, 20 000+
moitié, Il ensrt des bras de :

spirale composés d'un mélange

d'atoiles et de matidres interstellaires, qui définissent un. disque
galactique dont le diamdtre est d'environ 30 000 ps et l'apaisseur
n'exceéde pagggé . Le tout est plongé dans un halo approximasivemant

sphéirique de 40 000 ps de diamdtre.

20 T, rayonnement continu galagtique

Les énormes températures de brillance de la galaxic sur ondes métriques
qui dépassent ( 250 000 © K sur 15 n de longueur d'ondes) mettent
en évidence que le rayonnement & ces fréquences est df-rigine non

thermique.

sl
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Ce fait est confirné¢ par 1'étude du spectre du rayonneument continu

\,—2,?

dont 1ls température de brillance varie comme :
L'étude radioélectrique de la galaxie nous a conduit au résultat
suivant :

a) 1'hydrogéne neutre interstellaire est essentiellement répgrti

le long des bras de spirale et produit 1'¢mission de la raie 21 cm.

b) une partie de cet hydrog®ne est ionisée sous l'effet du rayonnement
des &toiles chaudes et se trouve vraisemblablement concentré lui aussi,
dans les bras de spirale.

¢) des &lectrons de haute énergie, ainsi que des particules de plus
grande masse circulent & travers la galaxie,

Une partie se trouve dans le halo galactique ol régne un champ

>

A "6 ”
% 10 = geouss , et dmet par rayonnement synchroton

2

nagnétique de 10~

des ondes herztiennes ; le reste est confiné dans les bras galactique
, . oy . 5

véritebles tubes lignes de forces magnétiques qui correspondent a

un champ 2 ou 3 fois plus <flevé que dans le Halo.

D APPLICATION A L'ETUDE DES ETOILES DANS LE DOMAINE VISTHLE :
PHOTOMETRIE.

INTRODUCTION

Nous avons jusqu'a présent étudié la radioastronomie et les résultats
intéressants qui en découlent dans ce domaine. Or, cette étude pourrait

paraitre inehevée si on ne la plagait dans son contexte global, c'est-

Vel

dire, qu'il faudrait aussi toucher au probléme des ondes qui
correspondent au rayonnement visible, puisque c'est par 1la mSme que
1'astrononie a faeit ses débuts. Dans ce présent chapitre nous nous
contenterons donc de donner le principe de la photométrie et surtout
d'en déduire les lois géndrales les plus importantes qu'on peut énoncer,
grade 3 1'emploi du spectrestope. Cec est d'autant plus intdéressant

que dans ce domaine on efrive A Stablir des lois assez générales alors
que dans le dohaine radio les méthodes d'analyse des observations

sont encore assez aldatoires. Ces néthodes s'appliquent de fagon
particulidres pour chague ¢toile comme nous l'avons vu précédemment

pour le cas du soleil. Enfin, signalons que quoique différents, ces

deux études se compldtent par les renseignements qu'elles nous apportent
sur les différentes &toiles , et peuvent aussi servir pour la comparaison

ewolfvivs

notamment des spectres radio et optigue.



A/ PHOTOMETRIE STELLAIRE

10 Définition

L'objet des mesures de la photonétrie est de déterniner le rayonnement
du corps considéré ; le cas le plus sipple 4tant le rayonnement
monochromatique. Dans le cas des objets astronomiques, 1'obsdrvation
gse fait A travers un appareil dispersif (spectroscope) permettent

1'analyse des différentes longueurs d'ondes.

20 Généralités

I1 v 2 des &toiles si éloigndées de nous, qu'il est impossible de
Adterminer leur dimension angulaire méme % 1'aide des instruments
les plus puissants. On dit alors que ce sont des objets ponctuels.
L'éclairement ou 1'éclat qu'il produit sur la terre est 1l'unique
grandeur caractéristique de la ptissance de leur rayonnenent, Cet
éolat mesuré & 1'échelle logarithmique s'exprime en unité spéciales
dite® magrnitedes apparentes. On a adppté par convention que Y'eclat
des étoiles de magnitude 1,0 (désignée 1™} estl &,512 fois plus
grand que celui des étoiles de magnitudes 2,0 dont le flux

lumineux est & son tour 2,512 fois plus puissant que celui des étoiles
de magnitudes 3,0 etc...

La loi qui en rdésulte, est qui lie 1a différence de magnitude

apparente de 2 Stoiles au rapport de leur Sclat apparent s'éerit :

Qo' ;E__:_{ o —O,l-i{-'mt - fT'ﬂz..\’ (Formule de POGSON)
%’Cz' i le coefficient 2,5 correspond donc

= Ty~ Mz -1,5 log £ ;
' A €z & des éclats en progression géomé-

trique de raison 2,512,
Les méthodes photométriques consistent & comparer les éclaks visuvels
des &toiles entre elles, puis ensuite & calculer les nagnitudes
on faisant choix d'un O convenshle . On 2 choisi au voisinage du
pdle nord (&étoile polaire, n = 2,15)
Une série d'¢toiles dont on a déterminé avec précision les magnitudes
photographiques ¢t photovisuelles ; ces étoiles constituent la
sécance polaire et servent d'étalon dans les mesures photomnétrigues
on peut ainsi classer les étoiles en 6 classes des plus brillantes

aux plus faibles.

%0 Mesures des grandeurs photométrigues;

a) cénéralitds

La mesurc de grandeur se fait avec les intruments de type différents;
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soit par comparaison desétoiles entre elles soit par com¥a’ raison
avec une ¢toile artificielle. De fagon générel e tous les photometres
comportent un dispositif d'affaiblissement de la lumisre (pour une
source artificielle, il suffit de 1'éloigner pour 1'affaiblir).

Afin d'exsniner les sources & comparer a2u voisinage l'une de 1l'autre
( condition m&me de leur comparaison ) 1'emploi d'un dispositif
optigque est nécessaire qu'il s'agit de la comparaison & une sourcey
artificiclle ou naturelle. Lees méthodes de comparaison sont variables
et se raminent toutes & une égalisation. Ou peut alors affaiblir

inégalement les étoiles que 1l'on veut comparer,

b) photomdtres

Nous allons examiner rapidement un photométre visuel afin d'illustrer
ce que nous venons de dire.

Photomdtre de DANJON : L'image de 1l'étoile est wvue directement

tandis que 1'image de 1l'étoile de comparaison I &
est projettée dans le champ par 1'intermédiaire i ' | nozer
de deux prismes & rdflexion totale. L'étoile

de eomparaison est plus brillante. Un

diaphragmme réglable permet de réduire ﬁ;_ ,ﬂ
aon éclat. _ fifJ[LTi
La différence de mngnitude ost : M -MNq > (\ \Ji- /* |

= =2,5 Jue % If |

Ou S est le rapport de réduction

de Bréciairement de 1'étoile de comparaison . i 3

¢) erreures et corrections

Dans le calcul des magnitudes or. doit tenir compte de 1l'extinction
atmosphérique ; on &tablit alors pour chaque observation une correction
enpirique N m =X sec z ol sec z est la masse d'air asu moment de
1'observation, on la raméne & une nmasse d'air ‘unité,

K = cte = 0,32 pour um atmosphiére souillée de poussiére et de bruit

il

0,12 pour une atmosphére pure.

B/ LES SPECTRES STELLAIRES — METHODES DE CLASSIFICATION

19 Wotions sur les spectres

Spectrographe : devant le prisme e placée une fente et un objectif

S e
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qui forment le ccllimateur.

(o _::’ {;’

o

nha fEar !
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Le collimateur envoie sur le prisme un faisceau de rayons paralleles
Aprds avoir traversé le prisme, les faisceaux parallbhes associes,
4 des longueurs d'ondes différentes bifurquent sous des angles
différents et le deuxidme objectif forme dans le plan focal
le spectre quiest photographid.-.
Actuellement on emploie largement des spectrographes 2 réacau de
diflrmaction . Dans ces derniers, pour la dispersion du spectre,
on empleoie non pas le prisme mais un résecau de difraction. On
utilise le plus souvent des réseaux de difraction par réflexion.
Un réseau par réflexion est un miroir alluminié sur leguel
sont portés des traits paralltles. La distance entre les traits
et leur profondeur sont comparpgbles avec la longueur d'ondes .
dlva prisime
Pour obtenir un spectre & 1'aide:, on utilise le phénomtne de
éfraction de la lumidre, 2 la surface de séparaticn de deux
milieux. L'action du rdésesu de difraction repose sur d'autres
phénom®nes notamment sur la difraction et 1'interférence de la lumiére.
A la Aifférence d'un prismeil donne non pas un mais plusieurs spectres,
a'ol perte de lumidre définie . Alors on concen¥ela plus grande partie
de 1l'énergie dans un seul spectre alors queles autres restent tres
affaiblis, Ce sont les réseaux echelettes.
La caractérigticue principale d'un appareil spectroscopique est la

"y

limite de résolution spectrale ™. = -
TATFAS

@t 1'intervalte & mininmale entre deux raies voisipes plus R augnente
et plus le spectre sera détaillé,

29 Les spectres

a) Les bases de la classification se trouvent dans les lois KIRCHOFF.
* Le rapport %fi“ du coefficient d'émission fkj au coefficient
d'absorption @y d'un corps & la température T ne dépend gque de la

tenpérature et de la fréquence
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* Un gaz raréfié dmet un spectre composé essentiecllement de raies.

Le spectre de raies, de chamue ¢élément et distinect et caractéristique
de cet élement.

* Les molécules dnettent un grand nombre de raies accumulées en
bandes larges et habituellemént nettes d'un cBbté, Ces bandes sont
caractéristiques des compesés présents dans le gaz.

¥ Les atomes et les molécules peuvent absorber les mémes raies

que celley, qu'ils sont capables d'émettre.

E) Clssaification des spectres :

Le plus simple de tous les spectres est celui de 1l'atone d'hydrogene
I1 est constitud dens le visible et 1l'ultra violet par une série de
reies dont la séparation (at 1'intensité varient régulidrement vers
les courtes longueurs d'ondes,

Des sfries analogues sont émises par les atomes alealins mais en

plus grand nombre et se recouveent les unes les autres.

Remargue

Le spectre d'un é1ément neutre est indiqué par le chiffre I, le
spectre d'un 41ldément une fois ionisé (deuxitme spectre de 1'&lenent)
par le chiffre II. Le spectre est caractéristique du nombre dt'élecrons
périphérique de 1'atome. C'est ainsi que : les atomes alcalino-terreux
une fois ionisés (Ca 7T) , 1'aluminium deu~ fois ionisé (A1 IIT)

le silicium, le carbone 3fois ionisés (si T¥, C IV ) 1'oxyzdne 4 fois

(ov) ont un spectre de méme structure.

30 Pléments sur les conditions de formation des spectres stellaires

a) Lorsque la température du milieu stellaire augmente au par suite

de chocs avec d'autres particules, 1'énergie de 1l'atome s'accroit.

oy

On dit qu'il est excité (ceci correspond au passage d'un €lectron

de 1'orbite la plus intense sur une orbite de rayon plus grand,
laguelle correspond & la nouvelle émérgie de l'atome). Suivant le
principe de la conservation de 1'énergie, une autre forme d'énergie
doit diminuer guelque part. Dans le cas ol 1l'excitation de l'atome

est 1'effet d'un rayonnement électromagnétique, il y aurz un manque
dans le spectre correspondant . Ce "Mamque" se concrétisc par une raie
sombre ou raic d'absorption. Si au contraire l'atome perd de 1'énergie

celle ci se tetrouve par une raie brillante ou raie d'émission dans

vl e

le spectt=.
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10) absorption :

L'atome d'hydrogéne peut absorber le rayonnement A= 1215 3 et
passérde 1'état fondamentel & 1'état excité n = 2

2°) ¢mission :

L'atome d'hpdrogéne dans 1'état n=3 peut spontanément énettre la raie
Hy : N = 6563 R et retomber dans 1'état n = 25

I¥ est important de noter que pour chague atome 1l'énergic correspon-
dent aux différentes orbites, électroniques est différente, ce qui

rend le spectre d'absorption ou d'émission caractéristique de 1'élément
considérd,

Remargue

Au sein de 1'atmosphere d'une étoile, les paramitres physiques,
tenpérature, densité ..., créent des conditions dans lesquelles les
interactions entre matidres et rayonnement sont particulilrement
inportantes. A un niveau donné de cette atmosphire, les atones
absorbent certaines longueurs d'ondes du rayonnement provenant des
couches sousjacentes. DAns le spectre, les raies d'absorption
signaleront ainsi la présence de tel ou tel él1ément corme constituant
de 1'atmosphtre stellaire. La forme de la raie permet sussi de

connaitre les caract®res physiques du milieu ol elle a pris naissance.

a) Classification de HARVARD

Dés les premidres étudesspectroscopiques, on a commensé A regrouper
les étoiles dont les spectres reprdésentent certaines analogies. Il
est ainsi un groupe dans lequel les raies d'hmdrogtne sont dominantes.
Unautre groupe est caractérisé par la préserice de raies d'Héliunm.

La composition chimique des étoiles est asscz universelle et les
diffdrences d'aspects des spectres sont lides & des différences de
températures. Plus le milieu est chaud, et plus nombreux seront les
atomes d'hydrogdne excitds. Dans un tel gaz, les raies de 1'hydrogine
seront importantes. Mais si la températurc du milieu est suffisamment
€levée, la plupart des atomes seront ionisds, d'on disparitmon des
raies d'hydrogine. De m8me l'excitation des atomes d'hélium réviéleras

cet élément dans le spsctre.
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la classification de¢ HARVARD distingue plusieurs griupes ou types
spéctranx
- Les ¢toiles O : au spectre caractérisé par la présence des raies
dthélium (d'absorption) . Ce sont des étoiles trés chaudes dont
la température effective est de 1'ordre de 20 000 ° K. On constate
aussi la présence de raies de caerbone de 1l'azote, de 1toxygéne et
du silicium iceisé .
- Les étoiles B : l'intensité des raies d'hélium diminuent . Celles
de 1l'hydrogtne sont plus intenses. La température est d'environ
25 000 ° ¥, on les appelle parfois étoiles bleues ou étoiles & Hélium.
- Les étoiles A : elles sont appelées étoiles blanches ou étoiles
h hydrogtne & cause de la prédominance des raies de 1'hydrogsne
(seric de BALMER) .
-Les 4toiles FG : 1'importance des raies de 1l'hydrogéne diminue
celles dues aux ¢léments métalliques deviennent nombreuses comme les
raies du calcium (X) ionisé.
- Les 4toiles X, R, N, M,S : les raies dues aux molécules deviennent
prépondérantes. Les températures sont trés basses et peuvent déscendre

jusqu'a 2 000 © X dans le cas d'étoiles M.

4 1'intériecur de chague type spectrale, il existe des subdivisions
q NAY P ’

(sous “types: spectraux) de 0 & 9.

b) Magnitude absolue

Les magnitudes apparentes ne dépendent pas seulement de la luminosité
intrinséque de 1'étoile dans les différents domaines de lengueur d'onde
considérés; nais ewssi de son 4loignement : pour des <¢toiles physigue-
ment idendiquésmﬁ*: gitufesh des distances différentes de nous,

les £clats apparents varient en raison inverse du carr? de la distance.
Pour rendrc comparables entre elles les données se rapportant a un
groupe d'atoiles , il est donc nécessaire de les affranchir de 1l'effet
de la distance. On appelle magnitude absolue d'une étoile, dans une
certaine échelle de magnitude, la magnitude apparente qu'aursit cette
dtoile si etle se trouvait 4 une certaine distante conventionnelle 8
du soleil. On ddsigne les magnitudes absoclues par des lettres
majuscules, les lettres ninuscules étant réservées aux magnitudes
apparentes.

Mv : Magnitude stsolue  visuelle d'une étoile

Si r est la distance qui s#peré réellement 1'étoile considérée du solei

ey s
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e gon éclat apparent observé, et si E est 1'éclat apparent qu'on
observerait 81 cette méme étoile se trouvait situde 8 la distance
conventionnelle rq . On aurait entre la magnitude absolue M et 1a
magnitude apparente m de 1'étoile dans une certaine échelle de
magnitude et son éloignement r la relation :

M~-n=2,5loge
E

2
or, e ro

s d'ox M-m = 5 (log ro - Log r)
Les distan:es stellaires s'évaluent en parsecs , un parsec ¢tant
dral A 30,84 1012kn ;, on a convenu de prendre r0 = 10 parsecs.

La relation §récédente s'éerit 2alors M=m+ 5 -5 log r

On voit que la connaissance de deux des quantités m, M et r permet
de calculer la troisidne,

¢) disgramne de HERZTSPRUNG ~RUSSEL

Il représente la population stellaire : en ataisses, on porte la

classe spectrale et en ordonndes la magnitude absolue. Ce diagramme
pernet de mettre en évidence, d'une part, l'erxistence d'une
corrélation entre les deux grandeurs portées suivant les axes

de coordonndes, et d'eutre part, l'existence & 1'intérieur d'une
méme classe spectrale de plusieurs classes de lumincsité,

e luminosité-c'est le flux d'énergie rayonnée par 1'étoile dans
toutes les directions. Les luminosités L et les magnitudes absélues
doivent vérifier 1a méme relation que E et m. C'est pourquoi, si
on désigne les quantités associédes au seleil et 2 une étoile
respectivement par o et * on a : log L* = 0,4 (MO-M*) avec
généralement L° = 1 (unité de luminosi%% du soleil)

On distingue alcrs cing clasgses de luminosité
I correspond au super géant:
IT et III correspond aux géantes

IV et V correspondant aux naines.

5¢ Méthodes de calouls des parameétres d'une étoile

a) diamdtres des étoiles

Loi de STEFAN BOLZTMAN : chaque centimeétre carré de la surface du

corps noir rayonne en une seconde dans toutes les directions sur
toutes les longueurs d'ondes 1bnergiefﬁ:J‘Fu(erg/cm2.s) ol

& = 5,67.10 %ere /a.cn2. degré? { congtante de S )
De plus l'énergie totale émise par un centimdtre carré de la surface
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1
du soleil est Er¢;=:6,26 A0 Oerg/cmZ.s
P I (N : ’ ive Tes W\ (e~
On déduit alors la teumpérature effective du soleil Teff: \!%f= 5760°K

Ainsi la valeur du diamdtre d'une $toile peut &tre déduite de sa
nagnitude absolue et de sa température éffective. Puisque chaque
centinétre carré de la surface stellaire rayonne dans toutes les
directions un flux d'énergieﬁ:fﬁ; le flur raycnné per 1l'étoile
toute entidre s'obtiend en multiplignt cette grandeur par la
" £ B

surface de 1'étoile, iR .

. . s g v . b 6._7”
Par conséquent, la luminosité de 1%étoile L = 471 K Faey

M étant la megnitude absolue de 1'étoile considérée ct Mvet Lo

la magnitude absolue et la luminosité du soleil, on peut écrire

‘M- M = 2,5 log Lo
0 T
En désignatit par D le diaxPtre de 1'étoile par Do celui du soleil .

et par Teffo la tenpérature effective de celui=ci :
L = -0,2 ( M-Mo) - 2 log e =1/2 log L * 2 log _TJ
He T Effo Lo X

Autre mnéthode:les diamdtre angulaires de certaines étoiles sont
déterminées aux interféromdtres stellaires spéciaux (MICHELSON)

a condition que le diam®tre angulaire de 1'étoile soit supérieur

4 la limite de résolution du télesccpe. Ces appareils fonctionnent
sur le principe de 1'étude de 1'interférence de la luniére énise
par 1'étoile et réflétée par un couple de miroirs placés loin 1l'un
de l'autre . Si on a trouvé pour une étoile éloignée & la distance
r connue, le diambtra.angulaire 4" (1'angle sous lequel on voit
de 1a terre le disque de 1'astre) exprimé en scconde d'arc, Son s
diamdtre lindaire D se calcule aisénent d'apres la formule D - ]

206265

b) distances des dtciles

A la notion de distance on substitue de préférence eelle de
parallaxe, qui est l'angle trés petit scus lequel serait vu de

l'étoile, 1'uni té astronomique de distance ro = 1 parsac.
1.
T

Si la parallaxe est exprimée en seconde, et la distance r en parsec

cés deur grandeurs sunt lides entre elles par 1'équition

AT v A A Wy QA
& . 3 T v
a : est le rayon de 1'orbite terrestre supposé circulaire

r' la distance de 1'étoile au centre du scleil (exprinmé dans la méme

unité que a)
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Le parallexe qu'on vient de déterminer est le parallaxe trigononé-
trique,
Mais on peut aussi cslculer le distance d'une étoile si on connait
sa nagnitude absolue M d'olt le parallaxe spectroscopique,

5 lo»?;"'T = M-n~-5
c) Vitssse radiale d'une étoile (effet DOPPLER)

Les spectres de raies permettent de mesurer les vitesses radiales

{% 1'aide de 1l'effet DOPPLER qui est le déplacement des raies

spectrales i une gfandeur proportionnelle A4 la vitesse radiale

indépendamment de 1'éloignenent de la surface de rayonnerent.

De plus, si cet éloignenent augmente, (vitesse radiale positive)

des raies se ddplacent vers le rouge et dens le cas opposé, vers

le vioclet,

Ce phénomdne peut s'expliquer par les raisonnements élementaires

suivants : inaginons un observateur quirecgoit le rayon lumineux

émis par un astre. Supposons que ce rayon soit une osocillation

électromagnétique (train d'ondes) . Admettons qu'en une seconde

la source émetlﬁxbndes d'une longueur f\ . Chacunes, on a alors
;QJ;'E, . Inmobile par rapport & la source, l'observateur pergoit

en cette méme seconde la m8ume quantité d'ondes (c'est & dire Y

supposons maintenant que la scurce ou l'observateur se déplace a la

vitesse relative vr. Alors, par rapport au train d'ondes fixe,

1'observateur couvrira en une scconde la distance vr qui contient

vr /;\ ondes, De cette facon, dans le cas du mouvenment le long
du rayon visuel, si la distance augmente, 1l'observateur pergoit,
non pas ondes , mais ﬂff ondes noins, et si elle diminue

N oy

' ”
-+ ondes plus. Par conséguent, la fréquence ~l du rayonnerent

v

change. Bn désignant ce chanzement de fréquence par /. \/ on

obtient AN \)vc\\a - Yebg -~ }if

de m8me la longueur d'ondes du rayonnement varie d'aprés 1z loi
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CONCLUSIORN

A travers cette thése que nous venons d'étudier, nous n'avons pu
malheureusement que toucher & un nombre bien restreind-de points,

vu 1'étendue de ce domaine passionnant qu'est la radiocastronomie et
1l'astronomise de fagon générale., Aussi, nous nous somnmes contentés
d'aborder les parties les plus importantes. Nous nous sommes tout
d'abord loprgueument attardés sur les dispositifs de récéption,

2insi nous avons décrit de fagon la plus précise le radioctélescope;
puisque finalement quelques soient les observations, les résultats
dépendent touimrs de la qualité du matériel dont nous disposons

3 la récdption., Afin de pouvoir utiliser pleinement les résultats
des observations spectrales dans les cas visibles et radio, nous avons
cru hon expliquer les phénomdnes d4'émission régissant tous les
rayonnenent possibles. Cette étude nous a permi:une approche de la
connaissance des étoiles, connaissance encore bieninsuffisante.
Ceci est souvent du aux nombres d'cbstacles qui perturbent la réctption
des sienaux : en effet, certaines radiations ne peuvent franchir
1'écran atmosphérique et sont inobservables au sol. Des plate formes
spaﬁiales sont donc nécessaires afin de pouvoir s'affranchir des
couchesles plus denses. Les astronomes utilisent actuellement de
véritables observatoirs satellisés (station américaine Sk¥lab )

Te m8me, les technigues spabiales permettent de pouwser encore plus
loin dans la gamme des ondes éléctromegnétiques et d'atteindre 1le
domaine dit des "hautes énergies". Ainsi, les rayons X 'mous" peuvent
8tre détecten par effet photoélectrigue ; quand sux rayons Y "durs"
ils sont détectables par effet COMPTON dans un compteur % scintilla-
tion. Enfin, les photons gammas peuvent se transformer au contact

de la mati®re en une paire electron positron : on utilise alors

une champre & 4tincelles comportant un gaz situé entre deux plateaux
portés % un fort potentiel positif.

Il n'est pas question d 'associer ces détecteurs & des téléscopes
classiques . En effet, les photons de haute énergie ne rebondissent
pas sur la matidre, mais ils pénétrent et sont absorbés,

Certains dispositifs permettent cependant de rendre les détecteurs

directionnels par l'emploi de collimateurs.: longs tubes de métal,

siosf araie
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ol seuls les photons de directions paralldles aux tubes ne sont pas
absorbés par les parois et peuvent &tre observis.

Les pouvoirs séparateurs de ces instruments restent f aibles.
L'astronomiec des hautes énergies a permis la découverte de nouvelles
sortes d'astres dont 1la nature est encore mystérieuse. Ainsi, la
nébuleuse SCOX! trdés puissante en rayons X et treés faible en longueur:
d'ondes radioc et optique, qui est sujette & de brusgues et importantes
variations d'intensité. D'autres sources émettent des impulsions
régulitres exactement comme le font les pulsars en racio.

L'astronomie gamma a également conduit & la découverte de plusieurs
sources probablement galactiques. Trés mystérieuses sont les impul-
sions isolées bréves, mais puissantes de rayon-gamma : ces impulsions
qui se produisent au rythme moyen de 5 par an , sont peut-8tre

1'écho de phénomdne cataclysmiques subits par des étoiles ol la

manifestation des fameux trous noirs.
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