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Introduction Générale

Forget your old astronomy textbook; the Sun is a variable star, its variability is
strongly imprinted across interplanetary space, there is no such thing as the solar
constant, and the Sun’s magnetic field is behind it all.

“Paul Charbonneau”.

E soleil est un astre actif qui affiche des variations physiques, du noyau chaud vers
L une surface brillante (photosphere et chromosphere). Ces variations produisent des
phénomenes violents apparaissant dans différents endroits a I’extérieur du soleil. Elles sont
dues a la dynamique et a la topologie du champ magnétique solaire, ainsi qu’au gradient
de température. Au niveau de la photosphere et dans les régions ou le champ magnétique
est assez intense et la température est relativement basse par rapport a la surface globale,
des zones sombres apparaissent, ce sont les taches solaires. Elles se regroupent ensemble
et évoluent au cours du temps (de la création a la disparition). Cette évolution explique
étroitement 1’ apparition des cycles solaires a partir de la variation du nombre de taches.
Les anciens astronomes ont essayé d’observer les taches solaires, de les dénombrer, et de
les classifier au cours du temps. Ainsi, ils ont constaté que le nombre des taches solaires
varie périodiquement ; il augmente et diminue selon une durée d’environ 11 ans [1]
Notre étude est une tentative pour étudier les indicateurs de I’activité solaire, ce qui permet
par conséquent de connaitre ses caractéristiques structurales. La température et la pression
tres élevées au noyau solaire, ce qui permet de déclencher la fusion nucléaire qui se
transforme en une énergie mécanique et de radiation. Cette énergie est transportée par
radiation dans la zone radiative et puis par convection dans la zone convective. Entre
ces deux zones, on trouve la Tachocline qui est le siege du puissant champ magnétique,
qui produit et alimente la dynamo solaire. Sur différents endroits de la photosphere, les
champs magnétiques intenses permettent d’étendre le plasma environnant et rendre le
milieu relativement froid et sombre, ce qu’on appelle les taches solaires.

Le champ magnétique moyen se décompose en deux composantes différentes, le champ
poloidal et le champ toroidal. Ils produisent trois processus importants dont 1’effet (2,
I’effet v et le mécanisme de Babcock-Leighton [2]. Les taches solaires sont réunies en 60
types de groupes selon deux criteres de classification (morphologique, magnétique)[3].
L’idée du nombre des taches et du nombre des groupes est attribuée a I’astronome Richard
Wolf (nombre de Wolf ). L’évolution de 1’activité solaire est observée dans différents
indices, et plusieurs périodicités apparaissent d’une facon discrete (oscillation périodique),
ou bien d’une fagon continue (Cycle Solaire) ; dont les plus connus sont : le cycle de

Schwab, le cycle de Gleisburg, le cycle de Suess et le cycle de Hallstattzeit.
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Tout phénomene naturel qui évolue dans le temps est interprété comme un signal.
L’analyse spectrale est effectuée sur cet ensemble de données (signal), qu’on appelle
série chronologique [4]. L’application de la transformée de Fourier permet de tirer des
informations sur le phénomene étudié. Cette transformée permet d’observer les fréquences
ou bien les périodes constantes dans le temps [5]. Il existe une autre méthode efficace,
qui peut étre appliquée sur tout type des signaux, et qu’on appelle analyse par ondelette
de Morlet. L’étude numérique est effectuée par R-logiciel, en utilisant le package
WaveletComp (...).

L’ objectif principal de notre étude est 1’analyse des données de déférents indices (SN,

GSN, hemNS, area-c, PSI) liées aux taches solaires, afin de tirer des informations sur :

m Les cycles solaires connus de long terme
m L’existence des cycles cachés de moyen terme

m L’existence des oscillations de court terme

Chaque indice est disponible soit en série quotidienne, mensuelle ou bien annuelle.
Les données des trois premiers indices sont tirées du centre astronomique WDC-
SILSO, et les données des deux autres indices sont tirés sur la plateforme des catalogues

astronomiques VizieR.
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1. Magnétisme solaire

1.1 Introduction

Actuellement, et grace au cycle de 11 ans, il est approuvé unanimement que I’activité
solaire diminue et augmente selon la variation périodique de nombre de taches solaires.
Les groupes des taches solaires sont créés et évolués griace a la manifestation du champ
magnétique solaire a grande échelle et a partir de I’écoulement du plasma a petite échelle.
[2] Dans ce chapitre, on prend en charge I’explication des relations liées aux éléments du
soleil et leurs périodicités appartenant aux taches solaires. Pour commencer, on va définir
les structures essentielles du soleil et puis leur comportement magnétique et sa relation
avec les taches solaires ; expliquées par la dynamo solaire. Vers la fin, la classification des
groupes des taches solaires et les différents cycles solaires connus survenant du point focal

complémentaire pour les prochains chapitres.

1.2 Structure du soleil

Avant de lancer dans notre étude sur 1’activité solaire, il est nécessaire de comprendre
les caractéristiques essentielles sur notre fameuse étoile, notamment les caractéristiques

structurales qui peuvent étre présentes a grande échelle.

Structure Interne

Noyau
Plus de la moitié de la masse solaire globale est con-

centrée dans le noyau, dont le diametre occupe un

Hydrogen

quart du soleil. Les pressions sont si élevées, ainsi
la densité est de 1’ordre de 150 tonnes.m ™ avec une

température de 1’ordre de 13,6 millions °C), ce qui per- q ’lnﬁ.,e.hmn,mem.ogmmms
5 are heated so much they turnintoa
ma’ state, where electrons no In_ngev

met de déclencher les réactions de la fusion nucléaire-

atoms and neutrons, This fusion process
| unleashes vast bursts of energy.

quatre noyaux d’hydrogenes se combinent, formant un

noyau d’hélium, libérant ainsi de 1’énergie.[6]
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Zone radiative

S’étirant au-dessus du noyau jusqu’a environ deux tiers
du diametre du soleil. L’énergie est transportée par
radiation ; des photons de hautes énergies interagissent
fortement avec les déférents éléments présents dans
cette région, en rebondissant entre les noyaux atom-
iques tres serrés, ainsi perdant de 1’énergie, dont la

température est de I’ordre de 5 millions C°.[6]

Tachocline

C’est la zone de transition thermomagnétique et dy-
namique, située entre les zones radiative et convective
respectivement, autrement dit entre la zone centrale
de rotation uniforme et de la zone de rotation différen-

tielle.

Zone Convective
Il s’agit de la derniere couche interne du soleil, dans
laquelle la température et la densité relativement )
- Convective
décroisent, elle est de ’ordre de 2 millions C° et e
200 K g.m ™3 a la base respectivement. Dans ce cas,
I’énergie est transportée par convection vers la surface.
Les mouvements convectifs engendrés par des gradi-

ents de densité et de température assez forts, et sont

observables a la surface du soleil comme des granules

ou super-granules.[6]

Structure Externe

Photosphere

Il s’agit de la couche superficielle du soleil (La par-
tie visible a I’ceil nu), est constituée d’une couche
épaisse d’environ 100 km de gaz transparents en lu- |+

miere visible, trop brillante pour étre regardée di-

E

rectement ; le filtrage interférentiel de la photosphere,

révele 1’apparence d’une forme granuleuse bouillon- 5
nante embrasée, créée par la montée des sommets des
cellules de convection.

La photosphere est la pouponniere des taches solaires — des régions sombres, elles
correspondent a des zones ou la température est relativement basse, et de 1’ordre de 3500

C'°, et apparaissent ou le champ magnétique du soleil émerge en boucles.
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Le nombre et le positionnement de ces boucles varient au fil d’un cycle de 22 ans, étant
renversable chaque 11 ans, induit par les variations de la forme et de la force du champ

magnétique solaire.[6]

Chromosphere

La chromosphere (du grec pour "couleur"), teintée
en rouge. C’est la zone périphérique du soleil, trans-
parente et recouvre la photosphere. Constituant des
traits opaques qui montent la photosphere, son éclat
est 100 fois plus faibles que celui de la photosphere.
Cependant, lors des éclipses ces traits apparaissent vis-
ibles aux bordures du disque solaire ; des boucles de
champs magnétiques canalisent des courants denses
du gaz moins chaud a travers de ces traits. La chro-
mosphere est la région ou les éruptions solaires se

produisent.[6]

Couronne

Il s’agit d’une couche située au-dela de I’atmosphere
solaire, raréfiée dans le champ, et bien que plus chaude
que la photosphere et la chromosphere ; c’est une ques-
tion qui fait débat a I’heure actuelle. Avec une tempéra-
ture d’environ 2 millions C° sur une couronne et con-
stitué du plasma d’une faible densité 0, 0002 K g.m 3.

La forme de la couronne est uniforme, compacte et

irréguliere, varie durant le cycle de 11 ans.[6]
1.3 Dynamo Solaire

Il faut savoir que la source principale des champs magnétiques dans tous les astres sont
dus a I’effet dynamo ; un processus dans lequel un objet conducteur ou bien un corps
céleste engendre un champ magnétique lorsqu’il est parcouru par un courant électrique.
Autrement dit, tout un fluide conducteur (plasma de soleil dans notre cas) entrainant des

mouvements convectifs, possede deux propriétés intrinseques :

m Générer un champ magnétique spontanément a partir des mouvements internes du
plasma.

m Maintenir ce champ contre la dissipation ohmique du champ thermique environnant.
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A partir de 13, nous apprenons que ce phénomene inductif permet d’expliquer la formation
du champ magnétique autour d’un astre, tel que celui de la terre par dynamo terrestre, celui

du soleil, par dynamo solaire, ou ceux autour d’autre étoile par dynamo stellaire.[7]

1.3.1 Effet Dynamo

Il s’agit d’une théorie de base en astrophysique, qui est unanimement accepté comme
étant un modele abordable, expliquant la création du champ magnétique solaire. Cette
théorie est utilisé pour expliquer la manifestation du champ magnétique a long terme.
Dans le cas de la dynamo solaire, il s’agit d’un gaz ionisé au niveau de la tachocline. 11
convient d’introduire un aspect mathématique pour bien étudier et expliquer comment le
soleil se régénere en permanence le champ magnétique en utilisant les équations de la
magnétohydrodynamique, qu’on va voir par la suite. [8]

Trois principes requis a une dynamo pour fonctionner :

s Un milieu constituant d’un fluide conducteur électrique.
m Une énergie cinétique fournie par la rotation.

m Une énergie interne conduit les mouvements de convection au niveau du fluide.
L’effet dynamo permet de reproduire :

m Le cycle de 11 ans, de sorte qu’a grande échelle le champ magnétique apparait
dipolaire et ses poles s’inversent chaque 11ans.

m Le champ magnétique émerge localement a la surface du soleil, et forme les taches
solaires.

s L’évolution spatiale et temporelle des taches solaires sur plusieurs cycles de 11 ans,

montre un schéma périodique. Il s’agit du diagramme papillon :
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Figure 1. Evolution temporelle de la position latitudinale des taches solaires & la surface du soleil
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1.3.2 Manifestation du champ magnétique solaire

Le champ magnétique est a I’origine de toute sorte de variabilité périodique du soleil,
a petite échelle, ou bien celle imprimée a travers le milieu interplanétaire. Il structure
I’atmosphere de la photosphére a la couronne. Dans les vents solaires et 1’héliosphere, il
module la production corpusculaire et radiative permanente du soleil, ainsi il dirige tous
les phénomenes éruptifs solaires, qui définissent collectivement 1’activité solaire. A grande
échelle, la structure bipolaire du champ magnétique est modifiée en présence des vents
solaires. Dans la couronne la présence du vent conduit a ouvrir les linges du champ externe
dipolaire. A ce moment-la, on distingue deux structures de base du champ magnétique

solaire :

m Les trous coronaux polaires, ou le champ magnétique ouvrant aux pdles.
m Les streamers : boucles coronales fermées a grande échelle qui connectent les 2

hémispheres solaires.

Pour représenter les lignes de force de ce champ magnétique, il suffit de déterminer la
forme du champ magnétique dans I’espace pour un dipdle magnétique localisé au centre
du Soleil. [9]

1.3.3 Formation et disparition des taches solaires

Les principales caractéristiques remarquables, au sein de la photosphere, en particulier,
la variation du nombre de taches solaires et leur localisation ; viennent d’une dynamo
naturelle. Le champ magnétique primaire possede une propriété importante qui est I’auto-
régénération permanente, qui permet de maintenir les cycles solaires qui dus a I’induction
électromagnétique. Il s’agit d’'un mouvement convectif du plasma apparait a grande échelle
liminaire et a petite échelle turbulent. Ceux-ci engendrent des courants électriques et par
conséquent des champs magnétiques secondaires. Ces deux derniers indiquent que sur
une grande échelle, deux types principaux de champs évolutifs sont produits ; un champ
magnétique poloidal et un champ magnétique toroidal [1]. Dans la plupart des cas, la
dynamo solaire peut expliquer clairement les deux composantes évolutives précédentes que
le champ magnétique peut les prendre d’une fagon formelle. L activité solaire repose sur
la formation et la disparition des taches solaires ; des régions généralement multipolaires
d’une concertation du champ magnétique assez forte, atteignant jusqu’a 1000 Gz, par rapport
au champ magnétique ambiant d’environ 1 — 6 G. Il faut savoir que la modalisation de
cette dynamo met en évidence trois effets responsables a 1’apparition et la disparition des

taches solaires et leur périodicité qui sont :
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Effet()

I1 décrit le mouvement par cisaillement dii a la rotation différentielle de 1’écoulement sur un
champ poloidal initial et donne naissance a un champ toroidal ; cet effet se produit dans les
bandes des champs de vitesses angulaires intenses[10]. Sachant que le champ magnétique
poloidal est primordial, la premiere étape de la dynamo débute avec cet effet lorsque la
contrainte de rotation toroidale cisaillée du plasma a I’intérieur de la tachocline ; elle se
manifeste d’une maniere plutdt forte, en particulier sur I’équateur, ceci arrondit les lignes
du champ poloidal initial et devient graduellement des lignes d’un champ entierement

toroidal.

Effeta

Parker a interprété ce modele de telle fagcon que cela
complete le cycle ci-contre. Il s’agit d’un mécanisme

. Py o - - 0-effect .
de conversion d’un champ toroidal en champ poloi- FIFFEFA &Tormdal
dal. Cette idée suppose qu’un écoulement turbulent
peut tordre un champ toroidal en un champ poloidal. \ a-effect

Au départ, les lignes du champ toroidal deviennent

indépendantes les unes des autres.

Dans ce cas-la, I’écoulement décrit un mouvement hélicoidal qui tord et hausse le
champ magnétique d’un plan latitudinal a un autre et affecte les champs toroidaux, en
créant des champs magnétiques secondaires sous forme des boucles a petite échelle
orientées du pdle nord au pdle sud. Au fur et a mesure, les boucles détachent les unes des
autres de la zone toroidale d’origine. En échange, et a la fois, ils se traduisent par une

force électromotrice nette, génératrice d’un nouveau champ poloidal a grande échelle.[11]

Mécanisme de Babcock-Leighton

Il s’agit d’un autre mécanisme similaire permettant de transformer un champ magnétique
toroidal en un champ poloidal. Par fois, le champ toroidal est si fort qu’il est probable
que la turbulence ne puisse pas tordre les lignes du champ magnétique. Dans ce cas, une
force de poussée intense est générée et tend a soulever des tubes du champ magnétique, a
travers la photosphere. En plus de I’intensité de cette force, les lignes du champ peuvent
sortir de la zone solaire en formant deux taches solaires. Ce mécanisme permet d’expliquer

I’apparition des taches solaires et I’inversion périodique des poles magnétiques :

= Au minimum de I’activité solaire, le champ toroidal proche de son amplitude mini-
male, tandis que le champ poloidal atteint son maximum. La convection a I’intérieur
de la zone convective transporte des boucles thermomagnétiques vers la surface et

fait apparaitre des taches solaires.
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m Lorsque I’activité solaire atteint son maximum, le champ poloidal s’inverse en raison
de I’accumulation de champ magnétique transporté par la circulation méridienne,
et donc atteint son minimum, par contre I’intensité du champ toroidal augmente, et

cela fait augmenter le nombre de taches solaires.

Le schéma suivant va nous donne plusieurs idées systématiques sur 1’effet dynamo qui

montre les processus essentiels produisent lors des cycles solaire :

Figure 2. Processus fondamentaux censés se produire au cours du cycle solaire de 22 ans.

En partant de (1), premier champ poloidal apparait. (2) déformation initiale de champ
poloidal. (3), représente la création du champ toroidal par rotation différentielle I’effet
(2. (4), les lignes de champ toroidal deviennent indépendantes les unes des autres. (5),
montre I’effet de la turbulence cyclonique sur les champs toroidaux, en créant des champs
magnétiques poloidaux secondaires a petite échelle 1’effet a. (6), Ces champs ferment la
premiere moitié du cycle magnétique avec un nouveau champ poloidal (7), polarité opposée
a celle du champ poloidal initiale. (4°), représente le début du mécanisme de Babcock-
Leighton : tubes de flux toroidaux montent a la surface due a la force de flottabilité,
formant des taches solaires, des régions bipolaires inclinées. (57), les champs des régions
bipolaires diffusent et se reconnectent entre elles. Le flux poloidal résultant est déplacé par
circulation méridienne vers les poles (6°), générant un champ poloidal final complétement

inversé du premier (7). Tous ces processus évoluent pendant le cycle de 22 ans.
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1.3.4 Types D’écoulement
Deux types d’écoulement, apparaissent a grande échelle :

Rotation différentielle

Le soleil tourne a son équateur a environ 25 jours,
tandis qu’il tourne plus lentement au niveau des deux

pOles. Comme la montre la figure 3 :
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Figure 3. Fréquence angulaire de rotation /27, en fonction du rapport r /R (de la structure
interne jusqu’a la photosphére).

Ou r est le rayon qui varié, et R = Rp.

En effet, le soleil n’est pas un corps solide, comme la terre, mais plutot une énorme sphere
de plasma, ou différentes parties de celle-ci peuvent tourner a des vitesses différentes. En
raison de I’opacité du plasma, I'intérieur du soleil est resté un mystere jusqu’a récemment.
L’héliosismologie indique que la structure interne du soleil tourne comme un corps rigide.
La transition vers une rotation solide au fond de la zone de convection semble €tre tres
nette. La tachocline, est la région ou il existe un effet de cisaillement assez intense, de la

rotation ; elle est située a environ 0.7 £ 0.04 /R, comme la figure au-dessus le montre.
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Circulation méridienne

A la surface du soleil, le flux de I’équateur vers le
pole est de I’ordre de 20m/s. Le flux de retour est
beaucoup plus lent que le flux précédent, avec une
vitesse de I’ordre de 1 a 2m/s. Le flux de retour peut
transporter le matériel des latitudes moyennes jusqu’a

I’équateur, en 11 ans environ.

1.3.5 Magnétohydrodynamique

Modele du champ moyen

Le cycle de Schwabe traduit 1’inversement périodique d’environ 22ans du champ mag-
nétique poloidal moyen. Pour expliquer la variabilité de ce champ dans le contexte de la
dynamo solaire, et dans laquelle le champ d’écoulement est stable et précis, le probleme se
réduit a résoudre 1’équation d’induction, pour un champ magnétique moyen B. Il s’agit de
I’une des équations de la magnétohydromagnétique MHD, elle s’écrit comme suite : [12]
%—f:Vx(UxB)—Vx(anxB)

Nm = ¢ /4ro: diffusivité magnétique.

B : est le champ magnétique du soleil.

U : est le champ des vitesses de I’écoulement.

On sépare le champ magnétique B et la vitesse U en un champ moyen de grande échelle et

d’une perturbation a petite échelle :

B=<B>+V

U=<U>+u

0502 = U x (<U>X<B>)+Vx(<u xb>)=Vxn,VxV

Le terme < u' x b’ >correspond a la force électromotrice moyenne résultant des interac-
tions de mouvements turbulents avec le champ magnétique. A petite échelle, on considere

que I’écoulement est isotrope dans un milieu homogene [13]. La force s’écrit comme suit :
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e=aB—-pVx < B>

Enfin :

9 Y x (U x B)+V(aB) — V x 1V x B (+)

1.3.6 Champs poloidal et toroidal

L’hypothese de I’axisymétrique nous permet de décrire les composantes poloidales et
toroidales de 1’écoulement de champ magnétique et de champ des vitesses en coordonnées
sphériques comme suit[12] :

Le champ magnétique total B donné par:
B(r,0,t) =V x (Ag(r,0,t)e,) + By(r,0,t)e,

V x (Ay(r,0,t)é,) : Champ poloidal
By(r,0,t) : Champ toroidal

Le profil de I’écoulement U est donné par :
U(r,0) = uy(r,0) + rsinfSd(r, 0)e,

u,(r, 8) : Circulation méridienne

Q(r, 0) : Rotation différentielle

rsinf§(r, 0): Vitesse toroidale

La décomposition poloidale et toroidale du champ magnétique nous permet de séparer

I’équation (*) en deux équations différentielles partielles :

0Ay 1 R, _ for Tte
5 = b (A m)A¢+C’aa(r, 0, By) (Tsin(e)up.V(r sin(0)Ag)+C.S(r,0, By) By

15 (A — 5—==7)A, : Diffusion turbulente

Coa(r, 0, By) : Effeta
V(rsin(0)Ay) + CS(r, 0, BY)BY) : Advection.

Ry
rsin(6) Up-
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0By . 1 10n0(rBy) . .
= = ( m) s+ T + Corsind(V x Age,).(VQ)

, By
RmuprsznGV.(rsme) — R,,ByVu,

n (A — -+-) B, : Diffusion turbulente

r2sin? 6

197 0(rBy) . . . L.
~ai—5> : Transportation diamagnétique

Corsind(V x Ag€y).(VQ) : Effet Q

R, u,rsingV.( ri;ie ): Advection

R, B4Vu, : Compression

R,, : nombre de Reynold magnétique

Cm — Cq —Cgs : des parametres quantifient des processus qu’on a déja cités respectivement
(L effet alpha et I’effet Omega et Babcock-Leighton).

np - e - Sont les diffusivités magnétiques effectives normalisées pour les composantes

poloidale et toroidale, respectivement.

1.3.7 Résolution numérique de I’équation MHD

Le principal résultat est d’avoir trouvé une corrélation entre les composantes (spatiales
et temporelles) du champ magnétique et 1’activité solaire (maximale et minimale). Les
équations précédentes sont résolues avec un choix régulier du plan méridional couvrant
0 = [0,7] et r = [0.6, 1] c’est-a-dire, un peu en dessous de la tachocline jusqu’a la
surface solaire. Les conditions aux limites internes sont fixées en considérants la zone
radiative comme étant un conducteur parfait, c-a-d. 7, = 0.6 ,A, = By = 0 [14].
Les conditions aux limites extérieures sont fixées pour que le champ polaire externe
pénétrant ’enveloppe convectif, Ay = @ et B, = 0avec R = r = 0.7. La simulation
réalisée par PARODY-JA MHD [15], basé sur une procédure pseudo-spectrale. Elle
repose sur une expansion harmonique sphérique de la dépendance angulaire des champs
poloidal et toroidal et des différences finies dans la direction radiale [16]. Pour plus de
détails sur ce code ; voir [17]. Apres avoir fixé les parametres ()., = 27 x 460.7nHz
; Cq = 4.7 x 10%u, = 156m/s; R, = 318;C, ~ 8;Cs ~ 1. le champ magnétique est
représenté sur un référentiel des latitudes en fonction du temps. La solution graphique est

représentée sur la figure ci-dessous :

Le déphasage, au niveau de la couleur grise, représente le champ toroidal au niveau de la
tachocline, et les contours noirs et blancs dans les hautes latitudes représentent le champ
radial au niveau de la surface du soleil. Lors de la simulation, une relation étroite apparait

entre la périodicité solaire et la distribution latitudinale magnétique au cours du temps.
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Figure 4. Solution de dynamo solaire (Diagramme papillon)

Il s’agit de I’effet papillon, relatif a I’'inversion cyclique de polarité, avec une périodicité

d’environ 11,5 ans.

1.4 Classification des taches solaires

En effet, les taches solaires ont des aspects formels différents (structure, taille et mouve-
ment), dus aux multiples phénomenes hélio-physiques, notamment la fluctuation magné-
tique bipolaire. Cela signifie qu’une étude statistique montre une relation étroite entre ces
taches et les éruptions solaires [18]. Cette variabilité a mené les chercheurs a trouver des
classifications importantes de ces taches. En particulier, 1I’astronome « McIntosh, Patrick »,
a publié en 1981 un code synoptique pour classifier les taches solaires apres avoir changé
I’ancien modele de Burnner — une classification classique qui n’exige qu’un seul critere et
donne seulement 9 classes. Cette nouvelle classification appelée classification modifiée
de Ziirich, ce modele donne naissance a 3 nouveaux criteres qui sont « I’intensité, la
complexité et la stabilité » des taches polarisées. Le nombre de possibilités distinctes est de
60 classes ; avec cette nouvelle classification, les astronomes peuvent améliorer facilement

les prédictions probables des éruptions solaires.

1.4.1 Classification de Ziirich

Le systeme de Ziirich tente de décrire une séquence évolutive typique de regroupement
des taches solaires, dont leur intérieur est toujours sombre appelé « I’ombre » ; une tache
unique ou un amas des petites taches se forment et rejoignent quelques heures plus tard par
un deuxieéme amas de taches séparé du premier par environ 3 degrés héliographiques, ces
deux formes ont généralement une polarité magnétique opposée, en formant des groupes
différents, la plupart d’entre eux forment une grosse tache appelée « tache leader ou téte
» par la coalescence de deux ou plusieurs petites taches et elle sera entourée d’une zone

appelée « pénombre » et suivie par derriere, par un groupe appelé « follower ou queue » ;
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les superficies et les complexités des groupes atteignent leur point du seuil dans quelques
jours, et commencent a désintegres par la fragmentation intérieure jusqu’a ce qu’il ne
reste qu’une seule tache de téte symétrique ; quelque jours apres, cette tache se fragmente
également, perdant sa pénombre et se désintegre pour redevenir une tache unique ou un
groupe de taches comme au début ; apparait comme €tant un cycle (naissance et disparition
des groupes) — le temps entre la naissance et la mort d’un groupe de taches solaires varie
de quelques jours a six mois. Il existe deux aspects principaux qui nous permettent de
classifier les taches solaires d’une fagon formelle, celui qui décrit la structure et celui qui

décrit la fluctuation du champ magnétique a travers les groupes [3], et sont les suivants:

a) Classification morphologique
Le modele de Ziirich modifié, introduit par 3 composantes principales« Z p ¢ », ou Z c’est
la classe de Ziirich modifiée, p est le type de taches essentielles, décrivant principalement

la pénombre, c est le degré de capacité a I’intérieur d’un groupe.

Sunspof region 2192 _ee S % " $ , @
size : 2700 MH * s R |
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]

hetiographic

image edit:
L.Chekkal

Figure 5. Tache solaire, la plus grande de 24°™¢cycle solaire,Images : NASA SDO (10-23-2014)

1. Classe Z

Cette classification définie les taches en fonction de la présence, 1’absence, la répétition de
la pénombre, et la longueur du groupe définie en degré héliographique.

2. Classe p

Cette classe décrit le type, la taille et la symétrie de la pénombre des grandes taches et des
ombres a I’intérieur de cette pénombre.

3. Classe ¢

Cette classe décrit essentiellement la présence ou bien I’absence des groupes et éventuelle-
ment s’il existe des taches fortes pres de la ligne d’inversion de polarité ; située entre la

téte principale « leader »et la queue « follower » d’un groupe.
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b) Classification magnétique

L’ observatoire « MWO » en Californie, a réalisé un classement, dont la distinction des
taches solaires se fait a partir de deux types : le parametre ici est le type de la polarisation,
a ne pas confondre avec les mesures de 1’intensité magnétique ». Il s’agit d’une topologie
magnétique.

1. Groupe unipolaire

Possede une seule tache ou plusieurs d’entre elles, se compactent, dont la longueur
maximale de séparation est de 1’ordre 3°.

2. Groupe bipolaire

Deux ou plus de taches forment un amas allongé de longueurs > 3°, une séparation
distinctive apparait au milieu de ces groupes.

1.4.2 Classification de Groupes (follower et leader)

Les cycles des taches progressent selon leur classement et leur nombre. Plus qu’un
cycle arrive a son maximum, plus les groupes dirigent vers les latitudes basses des deux
hémispheres. Cela fait référence aux taches bipolaires : un groupe contenant une grande
tache est considéré comme étant une téte « leader », elle dirige le troupeau vers les latitudes
basses, elle est donc suivie par un amas de groupes généralement unipolaires « followers »,
dont la ligne continue de viser, soit inclinée. L.'image ci-dessous montre, les structures des

groupes et leur positionnement symétrique par rapport a 1’équateur :

-A.Il classifications; of Zurich, and of mﬂgﬂlﬁl;pﬂﬂ image edit; i.Chekkal

Figure 6. Schéma global de regroupement des taches solaires, en formant une figure de papillon
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1.5 Nombre de Wolf

I’astronome Richard Wolf a créé un indice appelé nombre de Wolf - nombre relatif
international, symbolisé par I’acronyme RI et calculé a partir du nombre de groupes G et

du nombre de taches F suivant la formule suivante :
RI=10xG+ F

pour tenir compte des conditions d’observations, on introduit un coefficient tres approxi-

matif K on le multiplie par le nombre de Wolf comme suit :
<R>==K(10x G+ F)

Pour déterminer le nombre de Wolf, des astronomes et des amateurs, depuis les années 80
ont récolté des mesures et des multiples données en collaboration avec “S I D C “ Sun spot
Index Data Center, Organisation internationale crée en 1980. Cette organisation utilise
des méthodes statistiques pour fixer les coefficients K pour chaque mesure ou donnée,

ainsi que I’écart type des échantillons quotidiens par rapport au nombre de Wolf.

1.6 Cycles solaires

Le soleil est un astre actif, dont I’activité n’est pas constante dans le temps pour reconstruire
I’activité solaire passée, on utilise des indicateurs directs, tels que les taches solaires, le
Flux solaire a 10, 7cm, I'irradiance solaire totale, le champ magnétique, les éruptions et
les éjections de masse coronale, et des indicateurs indirects, comme les radio-isotopes
tirés des cernes des arbres et des carottes de glace[1]. L’activité solaire évolue au cours du

temps, et plusieurs cycles ont été confirmés. Les plus remarquables et les plus connus sont:

1.6.1 Cycle de Schwab

Au cours de X'V I1° siecle, les astronomes ont observé que le nombre des taches solaires
évolue au cours du temps. En 1843, ils ont constaté que ces variations se réalisent d’une
maniere périodique, de période moyenne d’environ 10 ans. En 1844, I’astronome Heinrich
Schwab a découvert une propriété tres importante de I’activité solaire, cette activité passe
par un maximum environ chaque 11 ans, c’est le « cycle de Schwab ». L’augmentation
et la diminution du nombre et de la surface des taches solaires sont I’une des principales
caractéristiques du cycle de Schwab. Lorsque I’activité solaire passe par son maximum, on
observe une augmentation du nombre des taches solaires et de la fréquence des éruptions.

Lorsqu’elle passe par un minimum, le nombre des taches solaires et des éruptions sont tres
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faibles durants plusieurs mois. Lors d’une activité maximale, le champ magnétique subit

une inversion de la polarité, donc le cycle magnétique dure en réalité 22 ans. [1]
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Figure 7. Répartition périodique de nombre de taches solaires depuis 1700 jusqu’a 2022

En effectuant sous R-studio la commande plot (), la figure montre un signal obtenu a
partir des données quotidiennes de nombre de taches de 1700 jusqu’a 2021; sont tirées
depuis la plate-forme SILSO!. On remarque que 1’existance de 29 pics. Si on divise 321

ans sur le nombre de pics, on obtient une moyenne sur la période de 11,06 ans.

1.6.2 Cycle de Gleissberg

Il existe d’autres cycles qui sont liés a I’activité solaire. Le cycle de Gleissberg d’une
période de 80 a 90 ans. C’est le premier qui a établi comme étant un cycle d’origine
solaire. Ce cycle a été détecté dans les variations de la période et de I’amplitude du cycle
de Schwab. Les Astrophysiciens, ont proposé comme interprétation, que ce cycle étant une
harmonique du cycle de 11 ans.

L’analyse spectrale des données du nombre de taches solaires par la méthode d’entropie
maximale de Burg pour la période allant de 1700 a 1976, a permis de détecter un long
cycle de période de 92,42 ans[19]. 1l existe plusieurs preuves de 1’existence du cycle de

Gleissberg comme dans les séries chronologiques des isotopes cosmogéniques.

"'https://www.sidc.be/silso/datafiles
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1.6.3 Cycle de Suess

En 1983 Schove a identifié une possible oscillation de deux siecles, appelée le cycle
de Suess, d’une durée de 210 ans. Ce cycle est principalement observé dans les enreg-
istrements radio-isotopiques, en utilisant des méthodes d’analyses spectrales. En 2002,
Vaquero a détecté un autre cycle d’une durée de 250 ans dans la série de taches solaires a
I’ceil nu. A I’aide des observations des taches solaires observables a I’ceil nu, en utilisant
la technique du périodogramme LombScargle , les chercheurs ont détecté les cycles de

229 ans et 215 ans, tres proches du cycle de Suess. [20]

1.6.4 Cycle D’Hallstattzeit

Le cycle D’Hallstattzeit possede une longue composante périodique de 2300 ans. Ce
cycle a été signalé dans plusieurs études (Les données climatiques et les analyses de
concentration de C1*). Ce cycle est d’origine solaire ou il constitue un mode d’oscillation,

et les chercheurs sont d’accord sur ce point.[21]
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2. Méthodes d’analyse

2.1 Introduction

Pour tirer des informations sur tout type de comportement périodique du soleil, il est
nécessaire d’effectuer un ensemble d’études, statistiques et numériques. Dans ce chapitre,
on s’intéresse a I’analyse spectrale des séries chronologiques, qui a pour but de déterminer
les fréquences d’un signal étudié [22]. Lorsqu’on effectue une transformée de Fourier sur
le signal, il nous donne comme résultat le spectre de puissance. Cependant, comme ce
dernier ne permet pas de suivre I’évolution des oscillations au cours du temps, une autre
méthode, basée sur les ondelettes de Morlet, permet de suivre 1’évolution des oscillations
au cours du temps. [5]. I’analyse des données est effectuée sous R-logiciel. L’analyse par
ondelettes est effectuée par le package WaveletComp () [23]. On utilise deux bases de
données, pour effectuer cette analyse, (WDC-SILSO, VizieR).

2.2 Analyse spectrale

Tout phénomene naturel physique évoluant au cours du temps, décrit par un ou
plusieurs signaux. Lorsqu’on essaie d’exprimer cette évolution, on trouve des diffi-
cultés d’interprétations. Il existe une méthode importante, qui sert a décomposer un signal
d’entrée compliqué, en une somme des signaux simples (les sinusoides), et subit une
amplification et un déphasage. C’est ce qu’on appelle I’analyse spectrale [22]. Cette
derniere a commencé avec les travaux de Schuster il y a plus d’un siecle, afin de détecter
et de comprendre le comportement périodique des phénomenes naturels. 1l se trouve que
leurs signaux, leurs fonctions du temps, ou bien leurs variables spatiales, possedent un
aspect périodique ou bien pseudopériodique [24]. Autrement dit, elle s’intéresse aux
problemes de la détermination spectrale d’une série temporelle, a partir d’un ensemble fini

de mesures ou bien des données observées.

2.3 Série temporelle

Lors d’une étude statistique d’un phénomene, un ensemble de données ou bien d’observations
sont prises selon I’ordre du temps. Cet ensemble crée une suite numérique ordonnée dans

le temps ; s’appelle une série chronologique([4].

Les exemples de telles données sont nombreux, comme en économie (les chiffres mensuels
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Figure 8. Exemple d’une série chronologique : nombre de groupes des taches solaires 1600-2010
du chdmage), en sociologie (le taux annuel de criminalité), et en particulier en physique

solaire (le nombre des taches solaires quotidien, mensuel et annuel). La caractéristique

principale d’une série chronologique est sa corrélation entre ses observations.

2.4 Composantes d’une série chronologique

On considere qu’une série chronologique (Xt) est le résultat de différentes composantes

fondamentales, qui sont :

2.4.1 Tendance (7})

Cette composante représente I’évolution d’une série chronologique a long terme, et elle
désigne son comportement moyen. Autrement dit, est une ligne qui passe par les points de

moyenne mobile :
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Figure 9. Courbe, présente en rouge la ligne de la tendance (ligne qui passe par les points de
moyenne mobile)

2.4.2 Saisonniere S;

Cette composante corresponds a un phénomene qui se répete d’une fagon réguliere, sur un

intervalle du temps.
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Figure 10. Exemple d’une composante saisonniére

2.5 Objectifs d’étudier les séries chronologiques

L’étude des séries chronologiques, a pour but d’analyser et de décrire toute sorte de
progression des phénomenes au cours du temps, de tirer des informations sur le systéme
étudié, et méme de prédire le futur du systeme.[4]

Pour traiter et analyser une série chronologique, il convient de suivre les étapes suivantes :

m Observation de la série
» Modalisation des données

Analyse de la série a partir de ses composantes

Diagnostique du modele

m Prédiction des futures données
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2.6 Spectre de puissance

Il s’agit d’une explication claire sur le signal obtenu a partir d’une série temporelle. On
a besoin d’une transformation, sur laquelle la décomposition du signal donne des troncs
simples a traiter(signaux sinusoidaux), donc le spectre de puissance lié étroitement a la
transformée de Fourier. Autrement dit, la distribution de la puissance en composantes
fréquentielles ou bien temporelles faite selon la transformée de Fourier.

Le spectre de puissance s’applique aux signaux existant sur toutes les périodes. Pour un
processus physique, si on veut calculer la puissance totale, on additionne ou integre les
composantes spectrales. Le spectre de puissance contient des informations importantes sur
la nature du signal étudié. Pour un signal discret avec un nombre dénombrable de valeurs,

son spectre de puissance est présenté comme suit :

N-1

N: Nombre des données / observations.

Ty Signal discret, a traiter.

f: fréquence de la série f = 1/n.

Pour conserver les bonnes unités physiques, il est nécessaire d’utiliser la transformation
de Fourier en temps discret de I'intervalle d’échantillonnage. L'une des propriétés de
spectre de puissance, c’est que pour un processus aléatoire continu, on peut reconstruire la
fonction d’auto-corrélation a partir de spectre de puissance, en appliquant la transformée

de Fourier inverse.

2.7 Transformé en ondelette de Morlet

Le physicien britannique Dennis Gabor, qui a recu le prix Nobel de physique pour
ses travaux sur I’holographie, a proposé une transformation, qui porte son nom. Elle

est basée sur la représentation temps fréquence, et elle est définie par la formule suivante[5]:

+oo
Gulr ) = [ X(e e i

X (t): Signal quelconque.
f: Fréquence du signal.
7: Période du signal.

w: Amplitude du signal.
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Le géophysicien Jean Morlet, a proposé en 1983 une nouvelle technique. Pour étudier
et analyser des phénomenes périodiques dans les séries chronologiques, présentant des
changements de fréquences. Il existe plusieurs familles d’ondelettes qui ont des propriétés
différentes. Dans notre étude, on s’intéresse a 1’ondelette de Morlet. Cette derniere est une
ondelette continue a valeurs complexes et engendrées par une seule ondelette W(¢).

On dit que la fonction W(¢) est une ondelette si elle vérifie la condition suivante :

o V]

A

U(v) est la transformée de Fourier de la fonction W(t) avec :

+oo
U(v) = / W (t)e 2mtdt
La fonction W vérifie la relation : fj;o U(t)dt =0
L’ondelette de Morlet est obtenue par le produit de la formule d’une onde plane avec une

formule du fenétrage gaussien.

U(t) = naeie /2 (%)

L’équation (*) appelée ondelette analysante (ondelette mere). Jean Morlet a construit les
ondelettes filles W, ;(¢) a partir de I’ondelette analysant par translation en temps (Parametre
7 ) et contraction ou dilatation en temps (Parametre s). s et 7 sont des variables continues

dans le temps.
V() = (= )/5)

7 : est un coefficient de translation temporelle, il donne la position de I’ondelette V., 4(¢)
dans le domaine temporel est déterminée par le décalage du paramétre temps (7) .

s : est un coefficient d’échelle, il donne la taille du support et permet de changer la durée
temporelle :

Si | s |> 1 on obtient une longue ondelette en temps et courte en fréquence (dilatation).
Si | s |< 1 on obtient une courte ondelette dans le temps et longue en fréquence (contrac-
tion).

La transformée en ondelette est une méthode de représentation a temps-fréquence d’une

série chronologique. [5]

2.7.1 Coefficients d’ondelettes

Les coefficients d’ondelettes w, (7, s) sont calculés comme suit : on centre 1’ondelette

mere W(t) sur la valeur 7, et on multiplie le signal analysé x(t) par les valeurs de W(¢).
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Ensuite, on calcule la surface du signal produit, cette surface est égale au coefficient
w, (T, s) Correspond a chaque valeur de la fréquence et du temps . L’expression des

coefficients w, (7, s) est donnée par la formule suivante :

1 [t )
wm,s):%/_w 2O (¢ — 7)/5)dt

avec s = Oet 7 € [—00, +)]
x(t) : est le signal analysé
U* : est le conjugué complexe de 1’ondelette v

La forme discréte des coefficients w, (7, s) est donnée par la formule suivante :

t—T

wmz(T,s):zt:x(t)%\If*( - )

Pour créer une base orthonormée, dont laquelle on peut décomposer le signal, considérons

la fonction suivante :

U, p(t) = V2W (20t — k) (%)
Ou j et k sont des entiers relatifs. L’expression générale s’écrit comme suite :

U (t) = %\P((t C)/s) = s BU(s i — s 1) (5% %)
De I’identification des deux expressions (¥*) et (***) termes a terme, on trouve la relation
entre les coefficients 7 ,s, j, et k.
w,(T, s) : Représente le coefficient d’ondelette.
Les coefficients sont calculés comme suit : on centre 1’ondelette mere W, sur la valeur 7
du temps, et on multiplie le signal analysé z(t) par les valeurs de v (t), ensuit, on calcule
la surface du signal produit, cette surface est égale au coefficient d’ondelette, Correspond a

chaque valeur de la fréquence et du temps 7.

2.7.2 Spectre de puissance en ondelettes

L’expression de la puissance se donne sous la formule suivante :
1 2
P(rs) = - |wlr,9) |

Pour comparer le contenu fréquentiel de deux séries temporelles z(t) et y(t)

t—T

wy = (1,8) = ;x(t)%\ll*( . )
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t—T

)

S

wy = (7,5) = ;w%w*(

La transformée d’ondelettes croisées de deux séries chronologiques x(t) et y(t) s’écrit sous

forme :

1
Wy = gwx (T7 S)WZ (7—7 8)

)

La puissance d’onde croisée de deux séries : [25]

P.(1,s) =| Wa,y |

Daily total sunspot number [1/1/1818 - 31/03/2022]

* 005
.« 014

8

4

2

1 L L L L L L
5

0 0 100 150 200 250
average wavelet power

Figure 11. Exemple du spectre de puissance des ondelettes d’une série chronologique en R-
logiciel

Exemple -

Considérons le signal

.Z'(t) = Al (Cdlt + (,01) —+ AQ(UJQt + (pQ)

Réécrivons le cosinus sous la forme :

eiw1,2t + e—iwl,zt

cos(wr o+ p12) =

2
En appliquant la transformée de Fourier :
R A +oo ) A +oo
S(y) = 71[/ ez(wlfw)t T 671(w1+w)t]dt 4 72 ez(wsz)tdt

—0o0

Sachant que la fonction de Dirac : §(w) = L [ ™!dt et (aw) = 16(w)
On déduit que :

S(v) = %[Alé(ul — V) 4+ Ab(1n + V) + Ay (ry — v) + Axd(vy + )]

I1 est clair qu’on obtient deux périodes correspondant aux fréquences v, et v,. Considérons
lecasoilAl :2,A2:5,T1 :2,T2:4,¢1 :7T,¢2:7r/2,d0ncw1 = T, W2 :7T/2
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La fonction est représentée sur la Figure 12. Le spectre de puissance montre deux pics en
T1 = 2 eten I, = 4, Figure 13 , I’analyse en ondelettes montre deux bandes, dont la plus

importante est en 7, = 4, Figure 14.

x(t)
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time (f)
Figure 12. Signal de la fonction
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Figure 13. Spectre du puissance Figure 14. Ondelettes de Morlet
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2.8 Package WaveletComp ()
Sous R, on effectue I’analyse en ondelettes des phénomenes periodiques, a travers le
package WaveComp. Une série chronologique, elle peut étre analysée a partir de la

fonction Analyze.wavelet (), et donne comme résultats :

Une image de période du spectre de puissance des ondelettes

Des graphiques de puissance moyenne

Des graphiques de phases périodiques sé€lectionnées

m Une image de période des phases

Ces résultats sont accessibles a partir de la famille wt () de diverses fonctions wt . image
,wt.avg , wt.sel , wt.phase. Pour deux ondelettes, le spectre de cohérence
de deux séries temporelles, peut étre analysé avec la fonction analyze.coherency, et

donne comme résultats :

m Une image des périodes de différentes phases (Ondelettes)

m Une image de période de la puissance (Spectre du Puissance)

On peut y les accéder, par la famille wc () des fonctions correspondantes wc . image,

wc.avg, wc.sel,wc.phasediff.image. Pour calculer la cohérence des on-
delettes croisées, il convient d’utiliser le filtrage moyen de lissage : qui est une méthode
simple de lissage et de diminution du bruit dans les images en éliminant les valeurs de
pixel qui ne sont pas représentatives de leur environnement. L’idée du filtrage moyen est
de remplacer chaque valeur de pixel d’une image par la valeur moyenne ou la moyenne de

ses voisins, y compris elle-méme[23].
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2.9 Bases des données

29.1 WDC-SILSO

Les observations obtenues, depuis X V' “"*¢ siecle jusqu’a ce jour-1a, de la variation du nom-
bre de taches solaires et leurs groupes, ont été enregistrés dans plusieurs anciens bouquins,
souvent de la civilisation chinoise. Actuellement, et avec la technologie de pointe, il existe
plusieurs observatoires dans le monde, qui détectent la variation du nombre de ces taches,
avec un intervalle quotidien, mensuel et annuel et avec une bonne certitude. Dans notre
étude, nous appuierons sur I’observatoire royal « WDC-SILSO », abréviation de (World
Data Center Sunspot Index and Long term Solar Observations). Situé en Belgique, il
conserve les séries chronologiques du nombre de taches solaires et d’observation solaire a
long terme. WDC-SILSO a été modernisé et a été réajusté pour la premiere fois depuis la
création de bases de données. Apres avoir décrit les nouvelles rectifications appliquées a
la série des nombres de taches solaires, une nouvelle gamme de produits de données de
WDC-SILSO est disponible actuellement!. [26]

Le WDC-SILSO mis en ceuvre sur un nouveau processus de coordonnées, pour des prévi-
sions futures du nombre de taches solaires, sous la supervision de I’union astronomique

internationale.

2.9.2 VizieR

Il s’agit d’une vaste base de données, contenant des catalogues astronomiques, fondée en
1996, et géré par le centre astronomique Strasbourg (CDS). Les catalogues sont disponibles
via le service ci-dessus?, sont stockés dans un systéme de base de données relationnelle qui
permet aux utilisateurs de parcourir, de découvrir et d’extraire des informations. La collec-
tion des données a été construite en collaboration avec plusieurs journaux académiques de
I’astronomie, commengant par la publication en ligne des longues tables de I’ Astronomie
et de I’ Astrophysique par CDS [27]. De plus, les tableaux de déférents catalogues sont
maintenant accompagnés de "données jointes", telles que des images, des spectres, et
surtout des séries temporelles. Notre objectif est de tirer des données sur la surface et la

photométrie des taches solaires, a travers un catalogue nommé(.J/A + A/640/A78) 3.

"https://www.sidc.be/silso/
https://vizier.cds.unistra.fr/viz-bin/VizieR

3 http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/nph-Cat/html?J%2FA%20A%2F640%
2FAT78%2Fcatalogl.dat.gz&fbclid=IwAR3C20S1rWHVHGglEVBOC8cYdIZfqWa\
0zgvKVifIx3vwmIMYlbXnmthPt3T
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3. Analyse des Périodicités

3.1 Introduction

En physique solaire, plusieurs séries temporelles montrent une non-stationnarité au cours
du temps, et peuvent recéler des signaux périodiques dominants, qui peuvent varier a
la fois, en amplitude et en période/fréquence. Notre étude est fondée sur une méthode
numérique. On sépare le signal en trois domaines : oscillations a court terme, oscillations
a moyen terme et oscillations a long terme [28]. En utilisant le langage statistique (1), on
effectue une analyse par ondelette, suivie d’une analyse du spectre de puissance, sur les
données observationnelles enregistrées depuis 1775 [29]. Différents types d’indices liés a

I’activité solaire sont utilisés :

s Nombre total moyen des taches solaires

Nombre des taches solaires de deux hémispheres Nord/Sud

= Nombre total moyen des groupes de taches solaires
m Surface des taches solaires

Indice photométrique des taches solaires « PSI »)

Les séries chronologiques utilisées sont de type quotidien et mensuel. Vers la fin, on
termine notre étude avec une prévision approchée du prochain cycle solaire de Schwab N°

25 en appliquant le modele statistique ARIMA, qui est intégré dans R-logiciel.

3.2 Indices utilisés

L’activité solaire possede plusieurs indicateurs. Cependant, le comportement périodique

change parfois d’un indicateur a 1’ autre.

3.2.1 Nombre de taches solaires

Des anciennes mesures de I’activité solaire ont été effectuées a partir d’'un nombre basé
sur I’énumération quotidienne. Cet indice fournit la plus longue mesure continue [30]. 11
permet de suivre I’activité solaire a long terme (cycle de 11ans) qui explique 1’inversement
magnétique polaire, et a court terme d’environ 27 jours. Cette derniere est attribuée a la

rotation différentielle du soleil aux moyennes latitudes des deux hémispheres [28].
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3.2.2 Nombre de groupes de taches solaires

Il s’agit d’un indice qui lié au regroupement des taches solaires au cours du temps. Il existe
plusieurs versions collectées des séries chronologiques liées au nombre des groupes. Des
comptages bruts de nombre de groupes, sont archivés pour construire les séries « Group

Number ». La série la plus utilisée actuellement est de la version primaire de [31].

3.2.3 Aire des taches solaires

Il s’agit d’un des meilleurs indices, qui consiste a mesurer les surfaces de taches solaires.
Il existe une méthode simple et précise pour calculer la surface des taches solaires, apres
avoir photographié le disque du soleil. Cette méthode dépend du traitement de I’image en
utilisant le logiciel gratuit Windows Helio Image Creator. L’idée est de créer un masque de
pixels (les pixels contenant les taches solaires), ensuite on additionne la surface de chaque
pixel, apres avoir assuré manuellement que tous les pixels additionnés font partie de tache

solaire sélectionnée [32].

3.2.4 Indice photométrique des taches solaires

I1 s’agit principalement d’une mesure quantitative liée étroitement au rayonnement transmit
des surfaces de taches et des facules. Des études antérieures montrent que les taches
solaires sombres et les facules expliquent une part considérable dans le changement de
I’irradiance totale. Cependant, la quasi-totalité de la variabilité de cette irradiance reste
inexpliquée, c’est pourquoi la méthode d’analyse spectrale se révele une technique efficace

pour résoudre ce probleme[33].

3.2.5 Nombre de taches solaires dans les hémisphéres Nord/Sud
Apres avoir analysé I’indice (SN), il est utile de faire une séparation hémisphérique afin

d’obtenir deux séries chronologiques. Cela permet surtout d’observer 1I’asymétrie dans la

variation du nombre de taches, ainsi que la corrélation entre les deux séries.
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3.3 Données exploitées des indicateurs solaires

En exploitant quelques bases de données, celles tirées des sites Web (SILSO et VizieR).
[29]

3.3.1 Taches solaires (SN)

L’indice de nombre des taches est initialement fourni et maintenu par I’IDC (Index Data
Centre) de Bruxelles. Des mises a jour sont effectuées mensuellement. Les données
utilisées dans notre étude sont tirées du site web de WDC-SILSO.

- Total sunspot number

Total sunspot number
« Dally total sunspot number [1/1/1818 - now]

«  Monthly mean total sunspot number [1/1749 - now]
[SIXTSRURESONEY FLOT JSINFOS)

« 13-month smoothed monthly total sunspotl number [1/1749 - now]
«  Yearly mean total sunspol number [1700 - now]

« Data policy: CC BY-NC

Figure 15. Données de l'indice SN, publiés par WDC-SILSO

Les données sont publiées sous forme de fichiers de format (csv, txt). L’aide contient des
informations sur chaque fichier. Il existe quatre fichiers, correspondant respectivement au
nombre total quotidien, mensuel, annuel et le nombre total lissé sur 13-mois pour réduire

le bruit des séries temporelles analysées.[34]

3.3.2 Groupes des taches solaires (GSN)

Les données sont disponibles sur la méme plateforme de données précédente, mais cette
fois-ci, les fichiers sont fournis uniquement sous le format (txt). Il existe deux formes
d’archives. La premiere est la primordiale (Original Group Number Series), c’est la
seule version qu’on va utiliser [31]. La deuxieme est celle des séries alternatives (série
de Backbone, séries de active-days et série de error-testing). [35] Pour plus de détails,

consulter !.

"https://www.sidc.be/silso/groupnumberv3
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« Daily group number.

« Monthly mean group number.

EEE
DEE

« Yearly mean group number

Figure 16. Données de I'indice GSN

3.3.3 Surfaces de taches solaires (area-c)

Dans notre étude, on utilise une série basée sur la surface totale quotidienne calibrée
(area-c). La série obtenue a subi une correction statistique. Les données sont disponibles
sur la plateforme (cds-VizieR). L’unité de mesure est la millionieme de 1’hémisphere
visible du Soleil (MH).? 3

Full Obs.date Areap Areac

Y:M:D"
11874-04-17| 208.000 113.00
2 1874-04-18| 117.000 &60.00
31874-04-20 0.000 0.00
4 1874-04-21 0.000 0.00
51874-04-22 0.000 0.00
& 1874-04-23 0.000 0.00
7 1874-04-27 150.000 171.00
8 1874-04-28| 285.000 221.00
9 1874-04-29| 306.000 189.00
10/1874-04-30| 415.000 229.00
11 1874-05-01 467.000 267.00
12/1874-05-02 563.000 339.00
131874-05-04| 877.000 478.00
141874-05-05, 748.000 410.00
15 1874-05-06 1028.000 7&0.00
16/1874-05-071729.000 1873.00
171874-05-08| 2241.0001827.00
18/1874-05-09/2204.000 1531.00
19 1874-05-10|1830.000 1150.00

Figure 17. Données de I’indice Area-c

3.3.4 Indice photométrique (PSI)

Dans notre étude, on utilise des données publiées sur le site (VizieR) (Chowdhury, Khan,
Ray, Intermediate-term periodicities in sunspot areas during solar cycles 22 and 23, 2009).

L unité de mesure est Wsr~!. Les observations sont enregistrées quotidiennement. *

Zhttps://cds.u-strasbg.fr/
3https://vizier.cds.unistra.fr/viz-bin/VizieR-4
‘https://vizier.cds.unistra.fr/viz-bin/VizieR-4
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Full Obzs.date PSI

IW:M:DH

Eal e -

1/1874-04-17|0.0067
2/ 1874-04-18 0.0038
2/1874-04-200.0000
4/1874-04-210.0000
5/1874-04-220.0000
6/1874-04-23 0.0000
71874-04-27 0.0032
£/1874-04-28 0.0076
91874-04-29|0.0093
10/1874-04-30/0.0135
11/1874-05-01/0.0152
12/11874-05-02 0.0176
13/1874-05-04 0.0292
14/1874-05-050.0250
15/1874-05-06/ 0.0316

Figure 18. Données de l’indice (PSI)

3.3.5 Données hémisphériques (hem N-S)

En revanche, a la précédente plateforme (SILSO), Les données utilisées sont extraites de
la plateforme (SILSO)’ : Les données sont divisées suivant trois criteres de périodicité :

quotidien, mensuel et lissage sur 13-mois.

» Hemispheric sunspot numbers

Hemispheric sunspet numbers

+ Daily hemisphenic sunspot number [1/1/1992 - now]

i i) .

+ Monthly mean North-South sunspot numbers [1/1992 - now]

e e i

+ 13-month smoothed monthly hemispheric sunspot number [111992 - now]
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Figure 19. Données de I’indice (hem N-S)

Shttps://www.sidc.be/silso/datafiles
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3.4 Méthodes numériques (R-Scripts)

L’analyse en ondelette nous donne des informations sur les périodicités du signal. L’ objectif
essentiel de cette technique est d’estimer I’apparition et la disparition temporelle des cycles.
Par ailleurs, il convient de vérifier s’il y a une correspondance raisonnable entre le spectre
de puissance et les zones significatives des ondelettes. Cette analyse est appliquée sur
toutes les données précédentes, séparément pour les cycles solaires connus (N1 — N24).
Les données sont analysées suivant les méthodes présentées dans le deuxieme chapitre avec
R-studio. Ci-apres, les scripts utilisés pour effectuer ’analyse en ondelette et I’analyse du
spectre de puissance :

1- Charger le fichier a traiter

library (readxl) # load the package that reads Excel files, 1f the
loaded data is in csv or xlsx format, otherwise use the "read.table()"
command.

2- Préparer et appeler les bibliotheques nécessaires Dans notre étude, on utilise le package

de transformée en ondelette, et de spectre de puissance moyenne, ainsi le package qui sert a
transformer le fichier précédent vers un objet de type (time-series) série chronologique, en plus du
package de tracage, s’il est nécessaire.

library ("WaveletComp") # load all wavelet analysis commands

library ("tseries") # this library is responsible for the numerical
manipulation of all types of time series.

3- Transférer le fichier chargé vers une série chronologique

La commande utilisée pour la création et I’ajustement d’une série temporelle est ts (.. .).
ts(data=Bookl1S$SN_yearly, start (1700), frequency = 1)
data=Bookl$SN_yearly # access the relevant column, containing the
file.

"Bookl" previously loaded, via the "$" character, where the column
name is "SN_yearly".

start (1700) # this series 1is archived from 1700, the end is recorded
by default.

frequency = 1 # this means that the treatment is assigned

annually, for monthly assignment "=12", weekly "=52", daily "=364".

)

Avant d’effectuer I’analyse, il faut d’abord définir cette série comme suit

My_time_series = ts(data=Bookl$SN_yearly, start(1700),

frequency = 1)

4- Réaliser et enclencher la simulation numérique

Le traitement commence avec l’inclusion de la variable déclarer précédemment dans un

DataFrame ; my.data <- data.frame (My_time_series = My_time_series)
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# create a database fit and assign it to a data frame. my.w <-—
analyze.wavelet (my.data," My_time_series", method = "Fourier.rand",
loess.span = 0, dt = 1, dj = 1/250, lowerPeriod = 1, upperPeriod

= 256, make.pval = TRUE, n.sim = 10 ) # simulate the database based
on wavelet analysis.

Cette commande est suivie par les commandes graphiques :

wt.image (my.w, color.key = "qg", n.levels = 250,

legend.params = list (lab = "wavelet power levels", mar = 5 , n.ticks=
10),

main ="Yearly mean total sunspot number 1700 - now") # this command

is responsible for displaying the wavelet image.

wt.avg(my.w, my.series= My_time_series , sigpch = 1) # average spectral

power of this series.

Ces codes inclus dans notre étude sont réalisés suivant nos besoins. Pour pouvoir changer ou bien
consulter la fonction des différentes commandes présentées précédemment, il suffit de taper le code
suivant :

help ("package or command name").

5- Effectuer une analyse de cohérence par ondelette

L’analyse de cohérence est effectuée sur deux séries chronologiques de méme type. Dans notre
cas, il s’agit de I’indice (hem N-S), constitué de deux séries Nord et Sud. Cette analyse nous
permet d’identifier des oscillations communes entre les données des deux hémispheres, et domaines
minimal et maximal des périodicités.

My_time_series0l <- ts(data=BooklS$GN_hem_ N, start (1749), frequency
= 364)

My_time_series02 <- ts(data=Bookl$GN_hem_S, start (1749), frequency
= 364)

# declare and store the two time series to be simulated.

”

my.w <— analyze.coherency (my.data,my.pair = c(”My_time_series01”,
My_time_series02” ), method = "Fourier.rand", loess.span = 0, dt

=1, dj = 1/250, lowerPeriod = 1, upperPeriod = 256, make.pval =

TRUE, n.sim = 10) # launch the wavelet coherence analysis.

wc.limage (my.w, color.key = "qg", n.levels = 250, which.image = "wc"
legend.params = list (lab = "wavelet power levels", mar = 5 , n.ticks=
10), main =" wavelet coherence of the two solar hemispheres 1749

- now") # display the wavelet plot. wc.avg(my.w, my.series= My_-—

time_series , sigpch= 1, which.avg = "wc") # display the power of

the crossed waves.
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3.5 Résultats obtenus

En appliquant les codes-scripts ci-dessus, deux images sont affichées. La premiere est une distribu-
tion de pixels de différentes gammes de couleurs, du bleu au rouge, formant des zones bondées.
Les bandes rouges continues sont les zones les plus puissantes en termes de densité spectrale de
puissance, classées au premier ordre. Les zones rouge orangé et les zones discretes sont classées
au deuxieme ordre. Dans notre étude, uniquement ces deux ordres sont pris en considération dans
I’interprétation, et on néglige toutes les autres zones ; parce-que, elles correspondent aux faibles
valeurs du spectre de puissance (elles n’ont pas besoin d’une explication logique). En parallele, la
deuxieme image présente la moyenne de la puissance spectrale en fonction de la période.

Les fichiers en Excel des enregistrements quotidiens utilisés dans notre cas est constitué de plus de
60000 données. Pour simuler ces données, nous avons utilisé un ordinateur performant (RAM4>8G,
CPU4* i7 « 3.2 GHz-4.6GHz »). Sinon, il est nécessaire de subdiviser la série en plusieurs fichiers

avec moins de données.

3.5.1 Cycles a long terme (Schwab & Gleissberg)

Résultats mensuels de I’indice (SN)

On utilise une série mensuelle lissée sur 13 mois, dérivée d’'une moyenne mobile centrée sur le
mois correspondant ot la fonction de lissage s’écrit comme suivant :

1 j=+5
SN:iE}:SNQ+U+05ij+®+&aj—®

i==5

A gauche montre I’ondelette obtenue pour la série lissée sur 13 mois (sans bruit). La bande rouge
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Figure 20. Analyse par ondelettes de la série menseulle (SN), lissée sur 13moins
Jjanvier-1949 / avril-2022, période(année)

continue correspond au cycle de Schawb 11ans. La bande rouge orangé est moins importante et

correspond probablement au cycle de Gleissberg.
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La courbe a droite, représente le spectre et montre que le cycle de 11ans est plus significatif que
les autres, avec une moyenne spectrale d’environ 11, 5. L’autre oscillation, de I’ordre de 2, est
beaucoup moins importante, et correspond probablement au cycle de Gleissberg.

La différence entre une série réelle et une série lissée sur 13-moins dans ce cas-1a est présente sur

les deux tracés suivants :

Wl

T
1750 1800 1850 1900 1950 2000 o

T8
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Figure 21. Série chronologique mensuelle Figure 22. Série chronologique mensuelle
avec bruit (données réelles) sans bruit (données lissées)

Résultats quotidiens simulés de I’indice (SN)

La série quotidienne utilisée, commence de ler janvier 1818 jusqu’a 31 mars 2022,

[1/11818 - 3110312022] Daily total sunspot number [1/1/1818 - 31/03/2022]
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Figure 23. Analyse par ondelettes de la série quotidienne (SN)
01/01/1818 - 31/03/2022, période(années).

La Figure montre le résultat de 1’analyse par ondelettes. La bande rouge, qui correspond au
cycle de 11ans, est le plus dominant ; Le spectre de puissance confirme 1’importance de ce cycle.
D’autres périodicités (zones orangées) sont également détectées tout le long de la série. D’ailleurs,
les spectres de puissance montrent une nouvelle oscillation plus ou moins puissante. Plusieurs
oscillations apparaissent comme des cycles intermittents tout le long de la série, d’une période
moyenne d’environ 6ans. La valeur moyenne de la puissance spectrale pour ces oscillations est

d’environ 10 ans.
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3.5.2 Cycles a moyen terme

Résultats quotidiens simulés de I’indice (GSN)

On utilise une série quotidienne archivée, contenant le nombre de groupes des taches solaires.

On devise notre série pour but d’obtenir des sous-séries de cycle solaire de Schwab depuis 1755
jusqu’a 1996. On obtient 22 simulations, on présente une seule simulation (2 images), le reste
des figures se trouvent dans 1I’annexe-A. On s’intéresse aux périodes intermédiaires (mensuelles),

qui sont coincides généralement entre 4-18 moins. L’ ondelette obtenue montre deux périodicités

[1755- 1766] solar cycle 1 [1755 - 1766] solar cycle1

» 01

period
sl@na| Jamod 18 |@AEAM
period
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025 : .
1758 1761 1754 1767 10 2 30 40

average wavelet power

025

years

Figure 24. Analyse par ondelettes de la série quotidienne (SN)
01/01/1755 - 31/03/2022, période (année)

importantes de moyenne portée qui apparaissent discrétement et clairement, souvent sur tout le
domaine temporel. La premiere bande est la plus puissante, avec une valeur périodique moyenne
d’environ 11, 7 moss, et d’une densité spectrale moyenne d’environ 30, 76. La deuxieme périodicité
est moins puissante, avec une valeur périodique moyenne d’environ 5 mois et 16 jours, et une

densité spectrale d’environ 22, 78.

3.5.3 Cycles a court terme

Résultats simulés quotidiens de I’indice (area-c) et de I’indice PSI:

Les meilleurs indices qu’on a choisis, pour détecter les cycles de courte portée, sont plutdt, la
superficie et la luminosité transmise, des taches solaires. Ces deux indices considérés comme étant
des parametres actifs, qui changent largement chaque instant (minute-heure-jours) [36]. On utilise
deux séries chronologiques quotidiennes, depuis 1890 (le cycle de Schwab N° 13), jusqu’a 2022
(cycle de Schwab N° 24). On affiche une seule simulation pour chaque indice ; pour voir les autres,

aller a I’annexe B et C.
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[1890-1902] Solar Cycle 13

[1890-1902] Solar Cycle 13
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Figure 25. Ondelettes et Spectre de puissance de la série d’indice Area-c, période (année)
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Figure 26. Ondelettes et Spectre de puissance de la série d’indice PSI, période (année)

L’analyse par ondelettes montre des périodicités a court terme, de 1’ordre du jour. Deux oscillations
importantes apparaissent discontinues dans le temps. Une oscillation de période d’environ 79 jours
est observée, avec une puissance spectrale d’environ 23, 14. L’autre cycle significatif est d’environ
23,7 jours ; et une puissance spectrale d’environ 69, 2.

On remarque une grande similitude entre les résultats de 1’indice (PSI) et (Area-c) dans le contenu

des ondelettes et le spectre de puissance.

3.6 Analyse de cohérence par ondelette des deux hémispheres solaires

Les séries correspondantes a ce type d’analyse sont des données quotidiennes de groupes de taches
solaires des hémispheéres (nord / sud). En utilisant le package WaveletComp () contenant la
commande analyze.coherency (), la simulation finale des deux séries précédentes donne

les deux images ci-dessous :
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Figure 27. Ondelettes et spectre de cohérence entre les deux séries hemN et hemS, periode (jours)
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L’ondelette, montre une cohérence forte entre les deux séries, une période commune, en moyennant,
est d’environ 4096 jours (11,25 ans). Une autre cohérence relativement faible, en présence des
zones intermittentes dispersées et pseudo-symétriques.

Le spectre de puissance, montre que le premier pic en haut est assez puissant qui présente le cycle
de 11 ans. En dessous, le deuxiéme pic est moins puissant, montre le cycle commun d’environ
1moins. Entre les deux pics, il existe d’autres pics de faible puissance, le premier en dessous

montre le cycle de 128 jours, le deuxieéme montre le cycle de 384 jours.

3.7 Prévision numérique du prochain Cycle de Schwab n°25 avec
ARIMA

La série temporelle choisie, constitue des données annuelles de 1’indice (SN)., on utilise le package

forecast (), pour effectuer la prévision, on applique les scripts suivants :

library ("forecast") # declare package
ts(data= yearly_SN $ SN,start = c(1700) , frequency = 1) # include
data in time series
MyForecast = ts(data = yearly_SN $ SN,start = c(1700) , frequency
= 1) #store a time series
plot (MyForecast, xlab ="sunspots number", ylab ="time (years)",main
= "time series without forcasting model") #plot the time series.

Pour pouvoir prédire le prochain cycle de Schwab qui a commencé déja en 2019 et sera finie par

time series without forcating model
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Figure 28. Série chronologique avant la prévision
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estimation en 2030, il faut ajuster et modéliser les données de la série, on utilise la commande
auto.arima (), est responsable de I’ajustement des données, en utilisant des approximations

pour choisir le bon modele (p,d,q).

auto.arima (MyForecast, ic="aic",trace= TRUE) #fitting a time series
in ARIMA model

MyForecastArima= auto.arima (MyForecast, ic="aic",trace= TRUE) ffstore
the ARIMA class in a variable.

MyForecastArimaOl=( MyForecastArima, level = c(80,95),h =25) r#
trigger the forecasting. Pour notre cas, le choix du parametre « h » est un choix em-
pirique, d’apres la vision approximative de cycle de 11ans. plot (MyForecastArima0l)

#output plotting

time series after forcating model
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Figure 29. Série chronologique aprés la prévision

La courbe bleue, montre la prévision de notre série d’ici a 25 ans, le cycle n°25, se terminera

approximativement en 2030, son pic en 2025 est un peu semblable au pic de précédent cycle.
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Récapitulation des résultats

Périodicité indice Valeur

court terme  PSI/ Area-c  23.7 jours | 79 jours
moyen terme GSN 166 jours | 351 jours
long terme SN Ilans | 100ans

Cohérence hem-NS 4096 jours | 30 jours
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Conclusion

Notre étude consiste a étudier déférents indices(SN, GSN , PSI, area -c, hem N-S) liées a I’activité
solaire. L’analyse numérique est effectuée sous R, afin de tirer des informations sur les différentes
périodicités. L’analyse en ondelette, a long terme, 2 moyen terme et a courte terme, est réalisée
avec le package WaveletComp(). le packageWaveletComp ().

Des analyses numériques approfondies ont été effectuées ; en utilisant les données de I’'indice SN
pour montrer la significativité puissante des périodicités a long terme, en particulier le cycle de
11ans. Plusieurs calculs numériques ont été effectués. Nous avons commencé par analyser la série
SN quotidienne, qui a nécessité un temps de calculs énorme, ce qui nous a permis de confirmer
I’existence et la permanence du cycle de Schwab, tout le long de la période étudiée, de 1818 a
2022.

Pour les périodicités & moyen terme dans la gamme de 4-18 mois I’analyse de la série GSN
quotidienne de 1775 a 1995, montre une période importante de T= 351 jours, aucune explication
n’est trouvée dans la littérature sur cette périodicité. L’autre période de T=166 jours, est confirmé
dans la littérature. En effet, Rieger et Share 1984, ont trouvé une période proche de la nbtre, de
150 a 160 jours, mais non pas dans GSN, mais plutét dans 1’apparition des éruptions a hautes
énergies [37]. Plusieurs hypotheéses ont été proposées pour expliquer 1’origine de ce cycle ; Wolf
[38] I’a relié a I’interaction de caractéristiques rotatives du plasma. Mais n’a pas réussi a I’expliquer
dans les données liées aux éruptions. Pour les périodicités a courte terme, nous avons trouvé 2
oscillations déterminent dans les séries area-c (aire de taches solaires) et PSI (Indice photométrique
des taches solaires). La premiere est la plus important est d I’ordre de 23,7 jours reliée certainement
a la rotation du soleil . La deuxiéme est de I’ordre de 79 jours par rapport a la premiére. Les
deux sont des oscillations subharmoniques par intermittence. Des mémes résultats ont été obtenu
des enregistrements des éruptions et du nombre des taches solaires, montrés par Bai et Sturrock
(1991)[39] ; la période fondamentale de 25, 8jours, peut provoquer une excitation des oscillations
d’environ ~ 51, ~ 78, ~ 104, ~ 129 et ~ 155 jours [40].
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Perspectives

L’activité solaire augmente et diminue principalement selon un cycle de 11 ans. L’augmentation
de I’activité solaire comprend 1’augmentation des émissions des ultraviolets de hautes énergies et
des faisceaux de rayons X extrémes qui affectent la haute atmosphere terrestre (aurores boréales).
Il existe de bonnes indications que, dans une certaine mesure, le climat de la Terre se réchauffe
et se refroidit en fonction de 1I’augmentation et de la diminution de 1’activité solaire[41]. De
plus, ’augmentation du nombre des éruptions solaires et d’éjections de masse coronale (CME)
augmentant la probabilité que des instruments sensibles dans I’espace soient endommagés par les
particules énergétiques accélérées lors de ces évenements[1]. Unanimement, il ne fait aucun doute
que les cycles et les oscillations solaires sont de nature magnétique, immergeant des processus de la
dynamo solaire[42]. Ces processus fournissent un cadre pour la compréhension des cycles solaires,
nous permettons ainsi de prédire 1’activité solaire, et de prendre les précautions nécessaires pour

réduire les dégats des événements extrémement énergétiques.

L’ origine et les causes principales qui produisent les cycles de taches solaires, est considérée parmi
les grands mysteres de la physique solaire. Bien que nous connaissions aujourd’hui de nombreux
détails sur ces cycles, ainsi que sur certains des processus de la dynamo solaire qui doivent jouer un
role clé dans leur génération, nous sommes toujours incapables de produire un modele qui nous
permettons de prédire de manicre fiable le nombre futur de taches solaires en utilisant les principes

basiques de 1’astrophysique.
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Annexe A: Transformation en ondelettes de I’indice GSN
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Annexe B: Transformation en ondelettes de I’indice Area-c
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Annexe C: Transformation en ondelettes de I’indice PSI
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Agzul

Amatar n ticrad n yitij d anamel yufraren i wezraw akked wedfar n leqdic n yitij. Rnu yur-s,
azraw n tsident akked unemdan n umatar-a yesea azal meqqren. Aylal n tezmert i ay-id-
yettunefken seg ulsiley n Fourier, yessuref-ay ad nakez askaren n tesmammayt yesean
tixxutert deg umazrar n wakud. Deg wayen yerzan annect-a, ugur agejdan n tfukest-a dakken
unniden ney tismammayin tiwulanin ttbinent-d d turkidin deg waylal-nni, yef wannect-a ad d-
nsumer afruri deg tayult n wakud s useqdec n teslet s temdeswal n Morlet. Tafukest-a ad ay-

teiwen ad nakez ladya unniden uffiren.
Abstract

The sunspot index is the best indicator to study and follow the solar activity. Thus, the
statistical and numerical study of this index is crucial. The power spectrum, obtained by the
Fourier transform, allows us to identify the most important oscillatory modes of a time series.
However, the major drawback of this technique is that the cycles or periodic oscillations
appear stationary in the spectrum, which is why we propose to make a decomposition in the
time domain using the Morlet wavelet analysis. This technique will allow us to identify

intermittent cycles.

Résumeé

L’indice des taches solaires est le meilleur indicateur pour étudier et suivre 1’activité solaire.
Ainsi, I’étude statistique et numérique de cet indice est cruciale. Le spectre de puissance,
obtenu par la transformée de Fourier, nous permet d’identifier les modes oscillatoires les plus
importants d’une série chronologique. Cela-dit, I’inconvénient majeur de cette technique est
que les cycles ou bien les oscillations périodiques apparaissent stationnaires dans le spectre,
¢’est-pourquoi qu'on propose de faire une décomposition dans le domaine temporel en
utilisant I’analyse par ondelettes de Morlet. Cette technique nous permettra d’identifier

notamment les cycles intermittents.
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