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PLAF 2

LA TEMPERATURE DE BRILLANCE DU SOLEIL DANS LE DOMAINE RADIO

A 1'aide d'un radio télescope, nous pouvons, en principe, déterminer

le flux d'énergie provenant du Soleil sous forme des ondes hertsiennes.

Comme nous 1'avons déjh vu, ce flux est fonction de la température :

= oL ¥ / [ e ;\v/;ir, ]

S ))3~ :7,

si, comme c'est le cas dans le domaine hertszien, nyY « KT.

I1 s'en suit qu'une mesure du flux & une fréquence donnée nous
donne (si on connait la surface rayonnante) la température ; da plus, si
la température ainsi déterminée (température de brillance) a un sens phy~
sique, on devrait trouver la méme valeur quelle que soit la fréquence uti-
lisée pour la mesure.

De telles mesures ont été effectudes, pour des fréquences dans la

2
domaine 10 MHZ - 104MHZ ; la figure montre les résultata.

Energy flux density, waﬂsllmﬂerz-Hz!

! A meters b A meters

LY
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On remarque :
-~ la température de brillance est une fonction croissante de la lon-
gueur d'onde :
- 88 valeur eat toujours :g; température de couleur du Soleil déterminde
dans le domsine du visible H
- la température de brillance se rapproche (sans tcutefois 1'siteindre)
de la température de la photosphdre pour des ondescgntimétriques,

I1 serait désagréable d'abandonner la loi de Rayleigh-~Jeans ;
en tout cas, nous avons vu que cette loi est bien vérifide pour une gamme
de fréquences bsaucoup plus petite que 102-104HHZ. En effet, on peut inter-
préter les résultats de la fagon suivante :

= en choisissant une bande spectrale limitée, le rayonnement vérifie
la loi de Rayleigh-Jeans, étant donc associé avec une "température"”
~ d'une bande spectrale & une autre, cette température change .

On est alors amené i supposer que, dans diffdrentes bandes 8pec-
trales, on regoit 1'démission provenant de différentes zones.

On eait que, & 1'extérieur de la photosphdre, s'étend une région
diffuse appelée la couronne.

Elle se manifeste au cours des éclipses par la lumidre réfléchie
de la photosphdre et olle rayonne trés fortement en rayons-X, Cette dernidre
constatation nous permet de deviner une ordre de grandeur pour la température
de la haute couronne : pour pouvoir (énergétiquoment parlant !) "produire"
des photons ayagﬁnh‘vx, les particules du milieu doivent avoir une énergie
cinétique ML = 2x7T adéquate, soit : % KT o~ AV

2. 2 X

En prenant 10 K pour 1'émission 'type" de la couronne, on trouve ;
T 106K.
C'est du m8me ordre de grandeur que la plus élevée des valeurs pour la tem-
pérature de brillance en radio,
Par ailleurs, comme la température de la photosphdre est & 6.000°K,
il doit y avoir un gradient de température dans la couronne. De plus, on
sfattend & ce que la densité de 1la couronne, et donc la densité électronique,

diminue vers l'extérieur.
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8chématiquement : )
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Nous avons déja vu qutune onde hertzisnna aynﬂ"" .;m fr
.
aux alentours de la fréquence de plasma :; = ?,410 Ne 5

interagit tr&s fortement avec le milieu ; par ailleurs, toutas fréquence
inférieure & fP est réfléchie.
Si 1'on suppose que la densité dlectronique du plasma coronal

décroft vers 1'extérieur, la fréquence de plasma décrolt vers 1°=¢idrisuy

aussi, Autrement dit, si 1'on observe une émiassion coronaie & deo friguences
( vi, la région qui en est responsable doit se trouver & 1'exiérieur )
d'un rayon ol la fréquence de plasma est dgale E\ }) , soit le rayon ol la
dongité électronique est égele a ( ¥ /I 1'03)

De plus, le plasma qui se trouve & ce rayon "limite™ intersgit

trds bien avec un rayonnement dont la fréquence est aux alentours de 1)1.
Yy
est preés de ))1 La région qui en est responsable se trouve alors & 1l'exté-

2
rieur d'un rayon ol la densité électronique est égale i o /7-* 10 _)

Considérons maintenant l'émission & des f]:'équenc:es‘,gl{2 od

et le plasma qui se trouve & ce rayon interagit trés bien avec un rayonnement
dont la fréquence est aux alentours de V.

ewmigsion 2

Il s'ensuit qu'une dans le domaine spectral -
est associde avec une couche coronale particulidre ol la densité élecironique
2. 2
3

varie de (ﬁ / 9% 10 ) 8 OV /7 xm-‘) . Cette couche est donc loca-

lisée dans 1'espace et peut 8tre associde & une certaine température cindtique.
e
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Or si ‘ﬂ“ié,n’ast pas trop grande, le plasma dans cetts couche
va interagir trés bien avec toutes les fréquencea dans le domaine If» ﬁé
Clest la condition pour que 1'on puisse appliquer la loi de Planck ou son
cag limite, la loi de Hayleipgh-Jeans,

I1 g'ensuit gque la wesure du flux dans le domaine spectral

=V, -V,

« vérifie approximativement la loi de Rayleigh-Jeans ;

- permet une estimation de la température de brillancs ds ls couchs
en question.
On remavaus qu'a un autre domaine spectral VB - })4 sera associée
une autre couche émisaive 4 un mutre rayon., S5i le domaine ast suffisamment
limité, cette deuxibme couche sera "optiquement" épajsss envers le rayonne-

ment yﬁ{ - Y . Donc, dans ce dowains gpectral, le rayonnameod va ausal

4
vérifier le loi de Rayleigh-Jeans, ce qui nous psrmetirs dfastimer la tame
péreture de brillance de cetis couche. La température n'est pas nécessai-
rement la méme qu'avant, car la couche n'est pas la néma.
En effet, on observe que la températurs de brillance monte avec
la longueur d'onde ; il s'ensuit gque la température uocnte vers Ll'axterisuy

de la couronne.,

QUESTION : De temps en temps, on observe des éruptions solaires telles
que la fréquence dominante de l'émission varie en fonction

du temps de la fagon suivante :

&

Montrer que ces éruptions sont dues 4 une matiére qui se

déplace vers l'extérieur de la couronne,
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Avec des instruments suffisamment puissants, on parvient & mesurer
la variation de la fempdrature dae brillance & travers ls disque solairs.

On trouve (schématiquement) :

1.0 ~

5 m
£.5 m

0.8

0.6

I million K

emperature,

nap —
30 cm
Visible disk ~bem

LR, N / 10 em
I h! ‘\._ = .- DS |
0 0.5 1.0 1.3 1.4 2.5

Distance from center oCann in walur rudii
Apparent blackbody temperature across the solur disk in
solar radii for several vibies of wavelength

Comment expligquer un tel phénomdne ?

Pour 1'étudier, il faut connaftre le chemin parcouru par les onﬁesg
hertziennes & 1'intérieur de la couronne avant de scrtir. o

Nous avons déja vu que la fréquence de plasmea verie da 1'intérieur

vers l'extérieur de la couronne ; il s'ensuit que 1'indice de réfraction i

s L= ()"

Considérons le cas particulier oh oy A b I (-

varie aussi.

On a alors :
i

UJ“
M i / - 2’“’1

On remarque que, pour un ) donné, 1'indice de réfraction est inférieur a 1,

et tend vers ! pour Ch{;*’ 0. Or, dans la couronne asclaire, . =% 0 vers
1ltextérieur ; il s'ensuit que la couronne solaire jous le rdle d'une len-

tille divergente pour les ondes hertziennas.
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Pour trecer le chemin parcouru par une onde nous allons considérer
3 couches sphériques voisines, ayant indice de réfraction (pour une fréquence
dgnnée)iuj,/u2,/u3. A 1'intérieur de chaqus couche les conditions sont sup-

posées uniformes.

cenfe. Ju ,Q,Q/{AI

A 1'endroit A, d'aprés la loi de Descartes
sin i1 ’tﬁé
sin r, J;ﬂ

dtou 3

81.fﬁ sin 1, = b1jA2 sin r,
Or :

d = S1 sin r1 = 5, sin 12
Done :

>1)A£ sin r1 = SzﬂAz gin 12
dtol @
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Il s'ensuit qu'un chemin "optique" dans la couronne solaire est défini par
une valeur constante a du produit S X sin i X}&.[a constante est & déter-
miner pour chaque chemin individuel :

/,LSsini = a

,/ M\\\\ﬁﬁ““~—-_h___ﬁzfﬁjwﬂw 75@17#{quhbfrgﬂ
! .

;i Tmia
&
cem e

L'endroit ol le chemin est au plus prés du @ntre est donné par

i = 90° ; & cet endroit, la distance au centre est Sm

D = O‘//u(s,m,“)

Considérons maintenant un "rayon hertmien” observé de la Terrs

in

& une distance b du centre du disque solaire.

TR
= : Ve-'s
L o la
. - b Terve

Ccemfare Qu
'9f51f~¢ o
En dehors de la couronne, le rayon doit 8tre paralléle & la ligne

de vue (en négligeant tout plasma interplanétaire). Toutefois, 1'équation

du chemin :

M S S 1 l-

i
¢

est toujours valable.
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Or, en dehors de la couronne :@
A s 1
Sa8in i1 = b
11 stensuit gque pour un rayon observé depuis la Tarra, la consean e
s oot égele A la distance b snire ce rayon et uneé droite parallidle 5 1a ligne
de vue passani par le cantrs du disque solaire.

On sait donc que, pour un rayonn donné 3

s = b/Gse)

le rayonnement recu A une distance b du contre du disgue aat uné
gomne de toutes 1as faissions qui ont lieu la long de ce rayon § Par congée
quent 8 .. donne une mesure de 1a gone "limite" échantillonnée par un rayon
particulier.

gmin sat d'autant plus petit que le rayon 8Or¥ pTha du contre du
disque. Yar congéquent, les rayons gortant prés du centre ont Schantillonné
de fagon préférentielle 1es couches basses de la couronne, tandis que les
rayons qui gortent vers les bords ont échantillonné plutdi la haute COUTCNNGe

Par conséquent, l& distribution de températurs observde aul i

disque solaire gst une manifestation d'un gradient de teampérature dane le

COUronne.

N "
Wie= e S I S
__,,\'\'.1"#?:-1**,. s bl |
3 0

riRe

Ray pathsin the corond at 1% Me/see, (After R. N, Bracewell
Prajectorices of paraliel radio and G WL Prestong 1Copyright 1056 by the U raverstly of ('hicago, prahH.\hnf
waves observed from the ~un. (lrom by The Universily of (hicage Press, from I H3-0.)
Kaundu, 1065 copyright T, John Wiley &

Sons.)
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LE PLASMAS IN'I'ERSTELLAIRE




PLAF 11

Densité du plasma interstellaire

Nous avons déja vu que la vitesse de groupe d'un paquet d'ondes de

fréquence dominante ¢ dans un plasma est fonction de sa densité électronique :

r wnz 5/1
U = < I = %
J
od :
£ =5 -2 I V
| Y3,

0D : Qv 2% v O N

5 L4

) - =3

f\‘j - VIC)l‘H,é’Y'-Q é € ,.n ¢ :t\(‘d?us SRl

€.

Une pulsation trés étroite posséde une trés riche décomposition
spectrale ; on peut la considérer comme étant un ensemble de "paquets d'onde",
chaque "paquet" étant défini par un ensemble de fréquences w; * S‘cu?, w,
étant le fréquence centrale du paquet.

“lﬂﬁuMbhEngue "paquet'" se propage & sa vitesse de groupe. Si tous les paquets
étaienthé un instant I = O , aprés un temps 4} ils ne le sont plus ; deux
paquets, dont la différence de fréquence centrale est A« , ont un retard relatif

aprés avoir traversé une distance L de :

W
r~
P
7
S
~—

At

8]

L “n.
= - A [! + 2ot
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A A
. g e i i 2
- 2 p £ \ cx) /
|l'§:_ ’ .
2w € /\"’f. — g "
s e T LA L
a l 3 f«‘\.)i
&
» ||' "-.‘. -
~  h s x ON ) v
= A CNL A T8 ) xao

ol :
b est exprimée en MHz
L  est exprimée en pc
N  est exprimée en cm_3
e P L
On appelle la quantité Ne L (plus précisément, ///NE(L) dL, car N
est fonction de L) la mesure de dispersion. o

On peut considérer ce phénoméne différemment : deux récepteurs, chacun
" , : [
ayant une bande passante § Y et ayant un écart en fréquence de A% enregistrent

1'arrivée d'une pulsation étroite avec un retard relatif donné par :

. - N 3
At = 1S x N L AR ko
Les pulsars sont des sources de signal étroit ; par conséquent, en
mesurant le temps d'arrivéeinregistré a différentes fréquences, on peut déterminer

la quantité NeL (ou //’Ne (L) dL sur la ligne de visée).

[=4
Pour connaitre la densité électronique, il faut aussi connaltre la

distance de chaque pulsar. On connaft cette distance pour un pulsar seulement,
celui du Crabe, car on a pu déterminer par des moyeus optigues la distance de la
nébuleuse du Crabe (on suppose que le pulsar est 3 1'intérieur de la nébuleuse .

On touve ainsi :

N ' .03 c¢m
e

La densité de 1'hydrogéne interstellaire, déterminée d'aprés la raie

a 21 cm, est de 1'ordre de .3 cm ° : le degré d'ionisation du milieu interstellaire

&
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est donc de llordre de 102, On ignore son crigine.
» . § iE . . - . s
i on suppose que 1a denseité @lectronique déterminée ainsi est

représentative, on peut estimer les distances des autres pulsars d'aprés leurs

"pesures de dispersion'.

#,___,__V._ﬁ___,__.,f_“,mm__Au_mﬁkﬂ_fd,m,,m“__lﬂ."ﬁ__wg"__ﬂ__-f__"_d__,ﬁ. ]
Question : La figure montre le temps d'arrivée de quelques pulsations
correspondant a 3 fréquences différentes, du pulsar PSR0950. L'échelle
de temps est indiquée.

| S ———— e T — .

} PSR 0950 + 08

ﬁ i { = 234 MKz i
{
e |

1, 256 MHz

ok A || . SN | e e ———— i — I _...L_M.,ﬁﬂ._.-,_._.J._M
J\ 405 MHz
U W U W . L
#
o 1 58CONT e
1 ) | 1

1) Trouver "la mesure de dispersion' du pulsar PSR0950

2) Estimer sa distance

3) Le caractéristique principal d'un pulsar est la périodicité réguliére
de son émission. Or, sur la figure, on remarque une durée de quelques
secondes sans pulsation. Proposez une explication, sans pour autant

abondonner 1l'idée d'une émission tres périodique.

e SN e e e S
Pour 1'ensemble des pulsars, les "mesures de dispersion" varient
de 3 a 400 pec cm -3 .t sont en général tres stable. Dans 1e cas du pulsar du
¢ Crabe, on a observé des variations de 1'ordre de 3 X 10 % sur une échelle de

temps de quelques semaines.
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Question : Proposer un mécanisme qui peut expliquer les petites

variations de la mesure de dispersion dans le cas du pulsar du Crabe,

e o et e, ey v e

Champ magnétique interstellaé;e

Nous avons vu que 1le plan de polarisation d'une onde électromagnétique
tourne d'un angle & quand 1'onde se propage dans un plasma ayant un champ

magnétique imposé ; 1'expression de cette "rotation Faraday' est :

(N = R A°
ol :
A = longueur d'onde, en m,
R = .8 Ne L Bz
N, = densité électronique moyenne en cm
L = 1'épaisseur du plasma en pc
B = champ, en /u_G:

On remarque que R, la mesure de rotation, peut 8tre exprimée comme :
R = 8[mm]s_
Sous cette forme, on n'a besoin de connaftre ni 1la distance de la source, ni la
densité €lectronique ; il suffit d'avoir mesurer pour l'objet DM , une quantité
qui est obtenue directement i 1'aide de 1a dispersion du signal.

Il se trouve que les signaux des pulsars ont une tras forte potocisation
linéaire ; on Suppose que cette polarisation est une caractéristique iptrinséque
des pulsars, et n'est pas produit par le plasma interstellaire.

On ne connaft pas 1'orientation initiale du plan de polarisation.
Pourtant, on n'en a pas besoin car un pulsar émet un rayonnement non-monochroma-
tique. Si on suppose que toutes les longueurs d'onde d'un pulsar donné étaient
initialement polarisées dans le méme plan, il va apparaltre aprés le passage i
travers le plasma une différence d'orientation qui est fonction de la longueur
d'onde ; une différence ZX"\ correspond alors a une différence d'orientation

des plans d'orientations A6 CA ‘)) :
A6 (A%) - 2#% 49 s

On peut mesurer cette différence sans connaftre les orientations initiales ;on g
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trouve alors la valeur de R pour chaque pulsar.
Pour les mPmes pulsars on connalt aussi la valeur de DM ; par

conséquent on déduit la valeur de B, projeté sur la ligne de vuz.

Pour 1'encemble des pulsars, on trouve une valeur moyemus o2 ifardre
de l/uhéﬁ.

En prenant 1'ensemble des pulsars, on trouve une dispersion des valeurs
en dehors des erreurs expérimentales,

Or, les pulsars connus se trouvent pr&s du plan galactique, autour
du systéme solaire. Il est instructif de porter 1a valeur du champ en fomckion

de la position du pulsar utilisé pour sa détermination ; on obtient ainsi

Galactic latitude

=

%

§ o

&

O
@

&

Io d

-30+- o O e 7

60 =

1 I 1 i I 1 I I I 1 L
180 150 120 90 60 30 0 330 300 270 240 210 180
Galacue longitude

Dans cette figure, la dimension d'un cercle est proportionnelle au
champ mesuré, les cercles vides représentent des champs dont la direction est
opposée a4 la direction de propagation du signal observé et les cercles pleins
représentent des champs dont la direction est dans la direction de propagation
(ces directions sont obtenues & 1'aide du sens de rotation du plan de la polari-
sation). On a utilisé les coordonnées galactiques, c'est-a-dire, la direction
du centre galactique a latitude (1) = longitude (b) = o et le plan de la Galaxie
est dans le plan de latitude o.

On remarque que la direction du champ par rapport a la ligne de vue
change de 1'hémisphére 0'¢¢<i90a 1'hémisphere 180 < A < 360 ; il

s'ensuit que le champ moyen est bien cohérent et que sa direction est tangentielle.



Soulignons qu'il y a des pulsars qui ne vérifient p

€lémentaire ; de plus,

dépassant pas | ou 2 Kpec.

P i-—,' < ‘

v . LY
EffPCthou XY t“l (¥
e INCTENSEPIET. 4 i

~
sysim e
» .
‘o !mrf‘é"_ /

e i

as ce schéma

les valeurs ne se rapportent qu'aux distances ne

PLAF 16
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Inhomogénéite du»giggmaminggrstglégigg

PRS- e

2

En observant les pulsars, on est immédiatement frappé per e shénoméne

suivant : 1'émission est tres périodique, mais 1'amplitude de chaque pulsation

egt variable.

A . sacowd €S
isgsion d'un pulpar tlypigque

Une étude détaillée montre au moins deux types de variation

d'amplitude @ une variation de pulse en pulse, et des variations 5 lléchelle
de temps de quelques minutes. Ces variations ne semblent pas Gtre pRYLGGLGEEE

Comment. interpréter ce phénomene 7

Un effet analogue est observé pour les gtoiles : la brillance d'une
stoile varie rapidement et de fagon aléatoire. De plus, cette ngeintillation"
est d'autant plus importante que 1'étoile est prés d'horizon et que 1'atmosphere
est instable.

On interpréte la scintillation des atoiles a 1'aide de la turbulence
atmosphérique. On sait que 1'atmosphére terrestre a'est pas homogene : ily a
de variations localisées de densité, de température et de la teneur en vapeur
d'eau. Ces variations introduisent des variations locales de 1'indice de réfrac—
tion de 1'atmosphére : le chemin d'un rayon lumineux est tras compliqué, étant

en quelque sorte une série de nzig-zags' .



PLAP 18

-mJe"As lv\w\ AR o
% )
>

LAsS g f:‘r" 2.

Par conséquent, Je chemin optique d'yn rayon lumineux n'est pas égal au trajet
le plus court s de plus, comme leg variations sont localisées, variant d'un
endroit 3 un autre, les chemins optiques de deux rayons voisins ne sont 1as
nécessairement égaux,

Considérons leg rayons lumineux d'une &toile (source "ponctuelie™)
ramenés au foyer d'yp collecteur optique (télescope, @ilete...), Comme les
chemins optiques des rayons ne sont pas égaux, on aura ay foyer un phéncuene
d'interférence ¢ les rayons vont se renforcer oy s'annuler selon leur déphasage
relatif, Or, ce déphasage est fonctiop de 1'état instantané de 1'atmosphére
(distribution instantanée des inhomogénéités de indice de réfraction) : comme
l'atmosphére n'est pas stable, le déphasage des rayons va varier en fonction de
temps - l'interférence Seéra parfois constructive (1'8toile brille) et parfois
déstructive (1'étoile s'affaiblie ou disparaft), On remarque que 1'analyse de
1€ seintillation d'une étoile Peut nous renseigner sur la turbulence atmosphéri-

que, et en particulier sur la taille typique des inhomogénéitasg,

e e e e e e

e T —— e ————

Question : (a) Expliquer Pourquoi la Lune et les Planétes ne scintillent

Pas en général. Soyg quelles conditiong Peut-on s'attendre upe scintillation O

des planéteg ?
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Pour les ondes nertziennes, le milieu interstellaire est réfractalie,

dont la densité Glectronique moyenne est COnmue. Supposons que ce milieu n'est
pas uniforme, mais contient des inhomogénéités a grande dohelle de sorte que

la densité électronique varie de fagon aléatoire 4'un endroit & un 2utre. Par

conséquent, le rayonnement hertzien d4'une source "ponctu&lle" sova guiet aussl

L g |

a2 un phénouwéne de Wgeintillation' ¢ s'2l ¥y @& un qouvement relatif entre la

escope perpenuiculaire a la ligne de visee, uouz abserverons

source et le radio~t

la source a travers différents "gohantillons" du plasma et il va y avoir, selon
le dépnasage instantané, des interférences déstructives 0w constructives -
1'intensité de la source va changer en fonction de temps de fagon aléatoire.

Nous avoins vu que, pour une onde monochromatique, 1t'indice de

Y

réfraction/ﬁ3 = ¢ '"d'un plasma tdpu est donné par :
2. ) y-,_
e,
’ g ISR Sy
o = W
# e (4]
hr ¥
(7O
| — -
e 2 )
2-(0«‘ e
kN
W%
e
x | — 2w
T
Il €
e
:: +

- 2%V
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Par conséquent, une fluctuation »{ENE de la densité électronique

F=]
correspond a une fluctuation de .
2
e
A S N
LY M . g AN
g 25 v e

Considérons deux milieu ayant la méme épaisseur géométrique a ;
1'indice de réfraction d'un milieu est égal aM ., et de 1’autrg/bt + Le chemin
i 2

optique a,, a, de chaque milieu respectivement est
a] e /b(n' a
3.2 = /J.A_l a

Par rapport i la Propagation dans le vide, une onde est déphasée de ?ﬁ, ﬁ%-
I

respectivement dans chaque milieu

27T e 20
- — _AA a. i
?f P 9 >
24 Do
gé = i a s =l o
2 A % ’

Donec, par rapport au milieu I, la propagation dans le milieu 2 introduit un

déphasage :
. - 25 (
AT AR s e -y, )

Il s'ensuit que dans le cas d'un plasma ténu, une fluctuation Pal Ne

de la densité €lectronique sur une distance a introduit un déphasage relatif

Ag:

2 e’
AF Ty A
= @ s A N, ¢
2
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Nous allons supposer que le wiliew intersteilaivs contient des inhomogénéiicés
! 2
de la densité électronique : ces fluctuations sunt aléatoires, autour d 'une
1 »

valeur "type" AENE. De plus on va supposer qu'une inhomogénédité s'étale sur
o > _ ) i " -
une distance moyenne a «<'L, L étant la distance de la source. Finalement,
4 ~ . - - - - . n l n 1 1- d » - .
on considere les inhomogénéités réparties en "colonnes sur la ligne de wvigée ;

le diamétre de chaque colonne est a.
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Dans chaque colonne, il y a moyeonement L/a inhomogénéitég.

]
L'écart type de ce nombre est (h/by>/ﬁ par conzfquant, entre deux "colonnes"
voisines il peut y avoir un déphasage relatif de 1'ordre de :

2 i , Y
13 5¢ . ~€ A o Ang%‘ A S

3 £ —
ma ¢ ( = )
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Ce déphasage apparalt graduellement le long du parcours : nous

allons maintenant faire une hypothése simplificatrice, dont la validitéd est trés

discutable (mais dont la commodité sera tré&s &évidente !). On suppose que le

déphasage relatifdg‘apparai‘t instantanément & un plan situé 3 mi-chemin entre la

source et le télescope.
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En effet, on considére que tout fonctionne comme si entre nous et
la source se trouve un "écran mince'", ayant des inhomogénéités bi-dimensiomnelles
de dimension a et que, entre deux inhomogénéités voisines il peut y avoir umn

déphasage relatif de l'ordre de :

eqLﬂX 41QJ¢ C’L— ﬂi)yi

A C

A?ﬁ =
aaus%}mmmf
Or, le front d'onde est toujours la surface de phase constante. Pé§§
un front d'onde initialement paralléle a 1'@cran déphasant, prend une forme
"ondulee' a ﬂt:arfﬁr les ondulations correspondent aux déphasages relatifs. En

particulier, entre deux inhomogénéités :
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clest—a-dire, 1'inclinaison & du front d’ondeAPar rapport a 1'écran est

par
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donnée

L'inclinaison de front 4'onde donne aussi la direction dans laguelle

se dirige le signal ; par conséquent, si le télescope récupére le signal, la

configuration géométrique doit etre :
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Or, ce trajet ul va de 1'éeran jusqu’ay télescope introduis ufe
’ » 1 P

différence g éntre les chemjing Optiques de deux rayong vVoising
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un récepteyr enregistre ype bande Passante 4 4 autour de N .Donc, un récepteur
énregistre yp "paquet d'ondes" g1 que les chemips CPtiques des Fayons individuyels

ont upe dispersinon AR
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Or, si la valeux de [\ 5 ast rras supérieur a ?\ . La superposition

de toutes les ondes est Yohaotique' et les effets de 1'interférence seront

. nl 1

faible : par conséquentylgemplituée de la source va rester constante. On volt

alors que la condit jon pour une superposition cohérente (et donc peur 1'apparition

Aluyn effet de qc1nt11]aL10n Y est donnée par
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(et expression peuk apre exprimée aussl en teimes de fréquence
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Considérons maintenant 1 'gheeyvation d'un pulsaxr avec un yEgaphaut

de bande passante variable. En choisissant une bande passante Lras pethie, we

observe une forte scintillation. A mesure qu'on glargl la bande passante, la
scintillation diminue ; on trouve finalement une bande pour laguelle la scintilla-

tion est tras faible ; selon la théorie, cette bande passante est ggale 2 ¢

95 a C FAC
T
A \) = L ™ a T
Jimile > R - A ivL e

Pour 1'ensemble des pulsars, et 5 différentes fréquences on peut

vérifier si :

/
A \)h%wifi = l“z. qu'

En pratique, comme on ne connaft pas directement les distances des pulsars, on

utilise la mesure de dispersionI;DM ] .
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