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Etude stéréoscopique et spectrographique

. des sursauts radioc solaires de type III.

- Résumé court -

On étudie les sursauts radio soiaires de type III au moyen des
expériences spatiales franco-soviétiques Stéréo 1 (169 MHz) =t Stéréo 5
(60 et 30 MHz), qui ont permis de comparer les intensités et les temps de
propagation entre 2 directions trés différentes (Terre et sonde
interplanétaire), et au moyen du Radio Spectrographe Multicanal Numérique
de Nangay (470 MHz a 150 MHz). Ces sursauts résultent de la conversion en
rayonnement électromagnétique d'ondes de plasma générées par des faisceaux
d'électrons suprathermiques émis dans la couronne et qui sont guidés le

long des lignes de force du champ magnétique ambiant.

Nous obtenons pour la premiére fois la forme du diagramme de
rayonnement apparent. Nous montrons que ce diagramme dépend du mode de
rayonnement, fondamental ou harmonique, qu'il est profondément modifié par
la propagation du rayonnement & travers la couronne, et que les effets de
propagation sont dominés par 1le guidage, entre les jets coronaux

surdenses, du rayonnement vers le haut.

L'étude du spectre dynamique des groupes de “types U" (lignes de
force fermées) montre que les faisceaux d'électrons i l'origine de cette
variété de types III se produisent de préférence dans les arches coronales
en expansion (transitoires coronaux), et se forment donc probablement en
présence de champ magnétique décroissant vers le haut, par suite de
1'alignement progressif du vecteur vitesse des électrons suivant la
direction du champ magnétique. Par ailleurs, la déccuverte des sursauts de
"type N" met en évidence la possibilité de réflexion des faisceaux sur

"miroir magnétique”.

Nous montrons que la décroissance de l'intensité 4 fréquence donnée
est liée, comme l'ensemble du profil temporel, a la dynamique du faisceau
excitateur, et non a 1'amortissement des ondes de plasma par le milieu. On
peut rendre compte de cette propriété par un amortissement rapide des
ondes de plasma par  effet Landau "réfractif”, en vprésence de forts

gradients de densité lccaux.

On montre que ces résultats contiennent une information importante
sur la structure de la densité coronale, et 1l'on suggeére un certain nombre

de prolongements, en vue d'une appréhension plus compléte des types III en

tant que phénoméne héliosphérique.



Etude stéréoscopique et spectrographique

des sursauts radio solaires de type ITI.

- Résumé long -

Les sursauts de type III: problémes actuels.

Les sursauts radio solaires de type III sont caractérisés par une
dérive régulidre des hautes vers les basses fréquences ( > 300 MHz » < 30
kHz) et une augmentation concommittante de la durée 4 fréquence donnée ( <
1 s > > 3 h). Ils sont produits par des faisceaux d'électrons
subrelativistes qui traversent la couromne puis le milieu interplanétaire,
ot ils engendrent localement des ondes de plasma a la fréquence fp (qui
décroft avec 1'altitude), lesquelles se convertissent ensuite en

rayonnement électromagnétique i la fréquence fp (mode fondamental F) ou/et

2fp (harmonique H). Les problémes qu'ils suscitent concerment 1l'origine et

la trajectoire des faisceaux excitateurs, la dynamique de 1l'interaction

faisceau-plasma et les effets de propagation-'du rayonnement sur les

caractéristiques observées des sursauts. Nous apportons ici plusieurs
contraintes observationnelles nouvelles et fortes concernant les types I1I
haute fréquence (au sein de 1la couronne), 4 partir de 2 types

d'observation différents.

Observations.

Nous avons utilisé d'une part les expériences Stéréo 1 (169 MHz) et

Stéréo 5 (60 et 30 MHz) qui consistaient 4 observer le rayonnement du

soleil simultanément depuis la Terre (Nangay) et depuis une sonde spatiale
soviétique, l'angle "stéréo" Terre-soleil-sonde variant de 0 & plus de 90°
en 9 mois environ. Chaque sursaut observé dans les 2 directions fournit un
rapport d'intensité R 1ié 4 son diagramme de rayonnement et un décalage en
temps t 1lié a sa positibn. Un interférométre fournissait en outre la
position vue depuis la Terre. La comparaison des R pour un angle stéréo
petit nous a permis de découvrir 1'importance de 1la scintillation
ionosphérique sur 1l'intensité des sursauts solaires aux fréquences
irférieures 4 100 MHz: nous trouvons qu'a 30 MHz, ou elles sont les plus
importantes, les fluctuations d'intensité atteignent facilement un facteur

2 (avec une constante de temps caractéristique d'une dizaine de secondes).



Nous avons di prendre en compte ce phénoméne dans 1'estimation des

incertitudes de mesure.

Nous avons utilisé d'autre part le Radio Spectrographe !ulticanal

Numérique (RSMN) situé & Nangay, qui enregistre 100 bandes de fréquence de
1 MHz de large sur film et 32 sur bandes magnétiques numériques, avec une

résolution de 0,1 s, entre 470 et 150 MHz.

Mesure des diagrammes de rayonnement.

L'observateur extérieur loin du soleil ne voit pas directement le
diagramme de rayonnement primaire de la source (lié au mécanisme physique
d'émission). Il voit un diagramme apparent, qui dépend également des
fluctuations de forme et d'orientation du diagramme primaire, des effets
de propagation dans la couronne, des dimensions de la source... C'lest de

ce diagramme apparent que nous parlons en premier.

Au cours de 1l'expérience Steréo 1, duraat  une journée
particuliérement riche en types III et en "paires" de types III, nous
avons mis en évidence que le diagramme de rayonnement posséde une coupure
(décroissance rapide) vers 70° par rapport a la direction radiale passant
par la source, et que dans les paires la premiére composante (de plus

courte durée) est la plus directive.

L'expérience Stéréo 5 nous a permis d'aller beaucoup plus loin avec

le tracé du diagramme de rayonnement, & partir de la synthése d'une

quarantaine de configurations géométriques source-Terre-sonde différentes,
couvrant des angles allant jusqu'a 100° de la direction radiale passant
par la source, et en faisant 1l'hypothése d'une symétrie de révolution.
Nous avons obtenu 4 diagrammes, correspondant aux 2 fréquences 60 et 30
MHz, et aux 2 grandes classes de types III 4 ces fréquences, les types III
("normaux”) et les types IIIb (spectre strié). Le diagramme est i peu prés
le méme aux 2 fréquences mais est trés différent entre types III et types
IITb. Le diagramme des III présente un maximum central; celui des IIIb
présente un minimum central, entouré d'un maximum situé & environ 30° de
1'axe, et environ 2 fois plus intense que la valeur au centre. L'ouverture
totale 4 mi-intensité centrale est A peu prés égale pour III et IIIb et
vaut 110° ¥10°. Au dela, les diagrammes continuent & décroitre de maniére
semblable, atteignant une ouverture totale de 190° au niveau 1/100 de

1'intensité centrale.
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La différence entre les 2 diagrammes permet de comprendre pourquoi
1l'on avait précédemment observé que la proportion des IIIb par rapport a

celle des III augmentait en s'éloignant du centre du disque solaire.

Cette mesure des diagrammes de rayonnement apparents apporte une
contrainte nouvelle trés forte sur les effets combinés du diagramme
primaire, de la propagation du rayonnement a travers la couronne et des

dimensions de la source.

Interprétation des diagrammes de rayonnement et des décalages en temps:

propagation coronale et mode de rayonnement.

On a pu rendre compte des observations de directivité de Stéréo 1 en
modélisant les conditions de la propagation coronale du rayonnement radio
par tracé de rayons. Pour la date considérée, la coupure observée du
diagramme de rayonnement apparent est attribuée i la réfraction par un jet
coronal surdense entourant la source. Les paires sont interprétées comme

paires F-H, et la plus grande directivité des composantes F est due a la

réfraction plus intense qu'elles subissent.

A plus basse fréquence, les propriétés des diagrammes de rayonnement
mesurés par Stéréo 5 montrent que:

- la partie des diagrammes loin de 1l'axe est essentiellement déterminée

par les effets de propagation, indépendamment des conditions d'émission

initiales;
- la partie prés de 1l'axe est au contraire fortement influencée par le

mode (F ou H) ou par la forme du diagramme primaire.

Une interprétation possible est la suivante:
- types III : mode H; diagramme primaire isotrope ou dirigé vers 1l'avant;

- types IIIb: mode F; diagramme primaire dirigé & 90° de 1'axe radial

(avec symétrie de révolution autour de cet axe).

La comparaison des décalages en temps Terre-sonde t et des positions
mesurées au sol au cours de Stéréo 1 conduit, dans 1'hypothése d'une
propagation dans le vide, & une dispersion invraisemblable des sources

dans la couronne. Il faut alors admettre que 1l'on ne voit des composantes

F qu'une image diffusée, loin au dessus de la source primaire, et dont les

variations importantes de position correspondent a des conditions de
propagation variables, engendrées par de faibles déplacement de la source

primaire.
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On remarque que les effets de propagation mis en évidence de facgon
cohérente par les 2 paramétres observationnels R et t ont les propriétés

qu'on peut attendre d'un guidage du rayonnement entre les structures

\

coronales surdenses a grande échelle, étroites et divergentes. Le
rayonnement “sort” aprés un petit nombre de réflexions sur ces structures,
4 un niveau essentiellement déterminé par la fréquence du rayonnement,

loin au dessus du niveau plasma moyen correspondant.

Structure magnétique des régions ou se propagent les faisceaux

excitateurs.

Le comportement des décalages en temps mesurés avec Stéréo 1 implique
que les sources F sont beaucoup moins dispersées que les sources H. On en
déduit que le champ magnétique dans les régions i types III est fortement

divergent, en accord avec d'autres observations.

L'étude des sursauts de type U (faisceaux guidés dans les boucles de
champ magnétique) sur les spectres du RSMN nous a conduit i ume conclusion
analogue en ce qui concerne les structures wmagnétiques fermées, mais 2
partir d'une méthode totalement différente: on constate que les groupes de
types U ont tendance a dériver vers les basses fréquences i des vitesses
typiques des transitoires coronaux, et qu'ils sont parfois associds i des

sursauts de type I situés a leurs "pieds”. On en conclut que les faisceaux

excitateurs de types U se propagent préférentiellement au sein des arches

coronales transitoires et que les mémes électrons produisent

successivement types I puis types U. On arrive i une interprétation
cohérente de ces 2 propriétés, basée sur le mécanisme de conversion v, >
v, (composantes du vecteur vitesse des électrons par rapport au champ
magnétique) dans un champ magnétique décroissant, en admettant que:

1) La source des faisceaux excitateurs est constituée d'électrons dont ia
vitesse est essentiellement perpendiculaire au champ magnétique: v, 2 v,
(situation propice a la génération des types I).

2) Les arches coronales stationnaires ont une structure géométrique & peu
prés paralléle (champ magnétique constant des pieds au sommet) alors que

les arches en expansion (rares) sont divergentes (champ décroissant).

Nous avons par ailleurs découvert sur les enregistrements du RSMN que
les types U se prolongent parfois d'une 3° branche, formant ce que nous
appelons des "types N", d'aprés la forme de leur spectre dynamique. La

durée a fréquence donnée augmente réguliérement le long des 3 branches,
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prouvant que l'ensemble du sursaut est produit par un seul et méme

faisceau, réfléchi par effet de miroir magnétique au piel de 1'arche

opposé 4 la source d'accélération. Cette observation apporte la premiére
preuve expérimentale directe de la possibilité de piégeage d'électrons
dans les arches coronales. Les types N contiennent potentiellement

beaucoup d'information sur ces arches.

Profils temporels et amortissement des ondes de plasma.

On a longtemps considéré que la décroissance i peu prés exponentielle
du profil temporel des types III traduisait l'amortissement coulombien des
ondes de plasma de la source (méme ordre de grandeur). En basse fréquence,
la décroissance observée étant plus rapide que l'amortissement coulombien,
cette interprétation a di E&tre abandonnée, en faveur d'un amortissement
Landau sur la queue non thermique des électrons du vent solaire. Dans la
couronne, ou les conditions physiques sont trés différentes, le probléme

restait posé.

Si la décroissance du profil temporel traduit 1'amortissement des
ondes de plasma, la "durée d'excitation” D, (mesurée entre le début du
sursaut et le début de 1la décroissance exponentielle) doit &tre
indépendante, d'un sursaut & 1l'autre, du temps caractéristique de
décroissance observé tT. Or une corrélation a été précédemment observée
entre ces 2 paramétres, autour de 50 MHz. En utilisant une technique
fondamentalement plus précise (16 fréquences, traitement numérique,
déconvolution) nous trouvons une correlation plus nette vers 200 MHz. Nous

obtenons D, = 3t , avec un coefficient de corrélation p ~ 0.75.

Les sursauts de type U offrent un autre moyen d'investigation, plus
puissant, i partir de la comparaison de T entre les 2 branches, ascendante
(Tl) et descendante (12). Si la décroissance observée est liée a celle des
ondes de plasma, T est 1ié i la fréquence d'émission et passe donc par un
maximum au sommet du type U, avec T;=T, a fréquence égale. Nous trouvons
au contraire 7;<7, , avec une augmentation réguliére de T le long du type

U.

Les 2 observations précédentes prouvent que la décroissance du profil

temporel des types III n'est pas liée 3 un mécanisme d'amortissement local

mais au profil de densité longitudinal du faisceau d'électrons

excitateurs, qui s'allonge progressivement au cours de la propagation du
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fait de la dispersion des vitesses. Cela implique que les ondes de plasma
sont soit réabsorbées par le faisceau, soit amorties en un temps court

devant la durée de passage du faisceau A une altitude donnée.

La structure inhomogéne de 1la couronne & petite échelle peut
provoquer un amortissement rapide des ondes de plasma par effet Landau
réfractif. Les ondes de plasma sont réfractées vers les parties sousdenses
ou elles sont amorties par effet Landau sur la distribution des électrons
thermiques; le temps d'amortissement correspondant est L/ve (L= échelle de
longueur de la densité, Vo= vitesse thermique des électrons ~ 10“/+ km/s).
Des fluctuations de densité vraisemblables en fonction de ce que l'on sait
par ailleurs sur la couronne donnent un temps d'amortissement assez court

(par exemple des fluctuations de 10% sur une longueur caractéristique de

100 km donnent un amortissement en 0,1 s).

Modéle synthétique de couronne.

L'interprétation des observations stérdoscopiques d'une part et
spectrocgraphiques d'autre part nous a conduit A envisager 1'existence

d'inhomogénéités & grande échelle, constituées de feuilles ou fibres trés

surdenses et étroites, paralléles ou divergentes, pour guider 1le

rayonnement, et d'inhomogénéités a petite échelle, plus faibles et plus

aléatoires, pour amortir les ondes de plasma. Il est vraisemblable qu'on a
en fait une distribution continue d'inhomogénéités, telle qu'en allant des
grandes vers les petites échelles les fluctuations de densité diminuent et
que la fraction de volume occupée par les régions surdenses augmente. De
telles propriétés sont assez cohérentes avec les observations optiques de
la couronne et rappellent les profils de densité mesurés in situ dans le

vent solaire.

Dans ce modéle, le rayonnement radio cbservé provient essentiellement
des régions sousdenses i grande échelle et des régions surdenses & petite
échelle. Ce paradoxe apparent tient 4 la différence entre les 2 échelles,
du rapport des volumes des régions surdenses et sousdenses d'une part, et
du rappert entre la distance typique de 2 structures surdenses et

1'échelle de hauteur globale d'autre part.

Perspectives.
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La mesure que nous avons faite du diagramme de rayonnement apparent
des types III est un pas important vers la détermination du diagramme
primaire, de la source elle-méme. Il reste 4 déterminer dans quel type de
configuration coronale se propagent les faisceaux excitateurs (grands jets
ou autre), de fagon & pouvoir en déduire 1'influence des effets de
propagation coronale. Le meilleur moyen pour cela serait d'effectuer des
mesures de triangulation par observations interférométriques a 2
dimensions (> source sur une droite) et stéréoscopiques (> source dans un
plan) simultanées. De 1l'altitude observée on pourrait alors déterminer
sans ambiguité le mode de rayonnement F ou H, et du diagramme apparent que
nous avons fourni ici on déduirait le diagramme primaire, d'od 1'on
pourrait tirer des idées précises sur le spectre d'ondes de plasma dans la

source.

Par ailleurs, nos résultats sur la structure divergente des tubes de
force magnétiques qui guident les faisceaux d'électrons et sur
1'amortissement rapide des ondes de plasma montrent 1'intér&t de 1'étude
quantitative des sursauts radio solaires a partir de spectres dynamiques
numérisés. Il serait maintenant souhaitable de déterminer avec précision,
sur une large base statistique, les lois moyennes de variation des
paramétres caractéristiques des types III en fonction de la fréquence, des
plus hautes aux plus basses fréquences, car ces lois reflétent les
conditions de 1'injection initiale, 1'évolution du faisceau le long de sa
trajectoire et les changements probables des mécanismes d'interaction des
ondes de plasma avec le faisceau et avec le milieu ambiant, de la basse
couronne au vent solaire. A partir de banques de données numériques, on
pourrait également reprendre le probléme de la génération des modes F et H
sur une base entiérement nouvelle, en étudiant la  fonction
d'autocorrélation 4 2 dimensions de l'intensité en fonction du temps et de

la fréquence.

Ajoutées aux observations radiohéliographiques & haute résolution et
aux mesures in situ dans le vent solaire, ces techniques mnouvelles
devraient permettre d'obtenir des idées plus précises sur les propriétés
de la couronne et des faisceaux d'électrons excitateurs, ouvrant la voie a
la compréhension détaillée du mécanisme d'interaction faisceau-ondes de
plasma-rayonnement électromagnétique. On pourra de plus alors réellement
utiliser les sursauts de type III comme un outil d'étude des processus
d'accélération et comme un moyen d'exploration de 1'héliosphére en

général.
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ETUDE STEREOSCOPIQUE ET SPECTRCGRAPHIGUE
DES SURSAUTS RADIO SOLAIRES DE TYPE III

I INTRODUCTION

Nous allons étudier quelques aspects des sursauts radio solaires de
type III A4 partir des expériences Stéréo 1, Stéréo 5 et RSMN. Nous
commencerons dans cette introduction par présenter trés rapidement le
contexte dans lequel ces sursauts se produisent, a savoir 1l'activité
solaire, puis nous cernerons progressivement le sujet de notre étude. Nous
indiquerons 1'intérét d'étudier ces sursauts, nous verrons les grands
problémes qu'ils posent et nous esquisserons les grandes lignes de notre

démarche.

A Le soleil et son activité

Le soleil est une grande masse d'hydrogéne en auto-gravitation, donc
globalement sphérique, en rotation et au centre de laquelle la fusion
thermonucléaire de l'hydrogénme en helium provoque un dégagement d'énergie
important et trés stable. Ce modéle a priori trés simple est a 1l'origine
de toute la "mécanique solaire™, qui présente un étonnant contraste entre
1'extréme stabilité du centre, presque immuable sur des milliards
d'années, et 1l'extr@me agitation de la surface ol se produisent des
phénoriénes explosifs de moins d'une seconde. Cette "activité solaire" est
due 3 la génération d'un champ magnétique intense et hautement variable
dans le temps et dans l'espace, par suite de l'interaction complexe entre
la convection (elle méme due au flux de chaleur vers l'extérieur) et la

retation.

Température, pression et densité décroissent progressivement du
centre vers 1l'extérieur. La surface visible, ou photosphére, est a 6.103
K, et est surmontée de la chromosphére, encore un peu plus froide. Juste
au dessus on trouve la couronne ou, probablement par suite de 1la
dissipation d'énergie magnétique sous des formes plus ou moins complexes,
la température remonte brutalement a4 plus de 106K, entrafnant une chute
brutale correspondante de densité. A cette température, l1l'hydrogéne est
totalement ionisé et forme un plasma extr@mement conducteur, oud le champ
magnétique est "“gelé"” dans la matiére. Alors que dans la photosphére ce
sont essentiellement les mouvements de matiére qui déterminent 1'évolution
du champ magnétique, dans la couronne, du fait de sa faible densité, les

rdles sont inversés: c'est essentiellement le champ magnétique qui va
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déterminer la structure et l'activité coronales.

La grande majorité des lignes de force magnétiques émergeant de la
photosphére se referment dans la couronne a2 basse altitude en formant des
arches, & évolution lente. Dans les régions ou le champ magnétique est
homogéne sur une grande étendue, les lignes de force s'ouvrent vers le
milieu interplanétaire, formant les "trous coronaux”, plus froids et moins
denses que le reste de la couronne, et source essentielle du "vent
solaire"; ces régions sont extrémement calmes et ne nous concernent pas
ici. A 1l'opposé, au dessus des régions photosphériques oi le champ
magnétique se concentre dans les "taches” et forme les "régions actives",
on trouve dans la couronne un champ magnétique intemse, a structure
complexe et variable, généralement fermée i basse altitude et ouverte au
dessus. Ces régions coronales actives ont une température et une densité
plus élevées qu'ailleurs, et contribuent également 4 la formation du vent

solaire, mais sous la forme impulsive d'"éjections de masse coronale”.

Les diverses formes d'énergie présentes dans ce milieu s'échangent
constamment les unes, les autres: thermique, cinétique, particulaire,
magnétique, électrique, électromagnétique... L'évolution de 1'état du
systéme qui en résulte aboutit par moments et par endroits a des
configurations hors d'équilibre ou instabilités. Il se produit alors un
échange d'énergie trés rapide entre 2 ou plusieurs formes, ramenant le
systéme i une nouvelle configuration de quasi-équilibre. C'est souvent a
la suite de ce genre de processus que se produisent les sursauts radio qui
nous intéressent ici. Nous décrirons succintement au paragraphe suivant

les "éruptions”, qui constituent 1'un des phénoménes centraux de cette

activité multiforme.

L'évolution générale du champ magnétique, et par suite 1l'ampleur de

1'activité solaire, varient globalement suivant un cycle d'environ 11 ans.

Citons quelques références importantes ou récentes consacrées a
1'étude du soleil et de son activité: Howard (1970); Newkirk (1973);
British National Committee on Space Research (1975); CNRS (1978); Dryer et
Tandberg-Hanssen (1979); Orrall (1981); Moriyama et Henoux (1981); Svestka
et al. (1982); Priest (1982); Liu (1982); Heyvaerts et al. (1983); Pecker
et Uchida (1983).

L'étude de 1l'activité solaire présente de nombreux intéréts, que l'on
peut regrouper dans les 4 grands domaines suivants.

Physique des plasmas et magnétohydrodynamique: le soleil constitue wun
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vaste laboratoire naturel ou 1l'on trouve des conditions physiques trés
variées et irréalisables sur Terre.

Soleil lui-méme: on a trés peu de moyens d'étudier 1' intérieur du soleil;
un des moyens de le faire est de bien comprendre en premier les phénoménes
de surface que l'on voit directement.

Relations soleil-Terre: plusieurs grands phénoménes terrestres variables
sont au moins en partie reliés 4 1'activité solaire, par l'intermddiaire
d'une part du rayonnement solaire direct, d'autre part du vent solaire et
de la magnétosphére; pour bien comprendre ces phénoménes terrestres, il
faut d'abord bien comprendre l'activité solaire.

Les étoiles: le soleil est considérablement plus proche que n'importe
quelle autre étoile et c'est la seule étoile qu'on peut espérer pouvoir
comprendre en détail dans un avenir raisonnable, counstituant ainsi une

référence fondamentale pour le reste de 1l'univers.

B Eruptions et accélération de particules

Les éruptions sont des dégagements d'énergie brutaux et localisés se
produisant dans la basse couronne, et résultant vraisemblablement du
processus global suivant. Les mouvements des lignes de force ancrédes danus
la photosphére et 1l'émergence de "nouveau” flux induisent dans la couronne
des courants 3 = rot H qui circulent trés facilement, sans perte
importante, du fait de la conductivité élevée du milieu. Dans les "couches
neutres”, ou le sens du champ magnétique s'inverse, la densité de courant
est particuliérement élevée =t provoque des phéncménes de turbulence qui
font diminuer la conductivité o. On a alors un couplage

dissipation de j : décroissance de ¢
qui peut évoluer de maniére explosive, aboutissant 4 la dissipation, dans
un volume trés petit et en un temps trés court, de 1'énergie électrique
contenue dans un grand volume de couronne, sous forme de particules
énergétiques, de chauffage, de mouvements de matiére, d'ondes MHD, de
rayonnement électrcmagnétique a diverses longueurs d'onde... Toute une
cascade de processus physiques en découle, marqués par de nombreux
mécanismes de rayonnement différents, et affectant progressivement toutes
les régions environnantes, de la photosphére i la haute couronne. Le
cayonnement dans la raie Ha, produit dans la chromosphére, fut le premier
connu mais on étudie maintenant les éruptions depuis les rayons y jusqu'au
rayonnement radio, ce qui permet d'explorer & peu prés tout le volume

affecté.
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Quelques références: Svestka (1976); Heyvaerts (1979); Sturrock
(1980); Priest (1981).

Des instabilités moins énergétiques que les éruptions ou situées plus
haut dans la couronne peuvent également aboutir a 1'accélération de
particules et i du rayonnement radio. Il se peut qu'il s'agisse souvent de
phénoménes qualitativement analogues aux éruptions mais dont le

rayonnement radio est un des indicateurs les plus sensibles.

C Sursauts radio

Les sursauts radioélectriques du soleil constituent 1l'une des
manifestations de l'activité solaire les plus spectaculaires (variations
d'intensité pouvant dépasser 1000 fois le niveau du soleil calme en
quelques secondes) et que l'on peut suivre le plus facilement (technique
radio classique). Ils sont étudiés depuis plus de 30 ans et conservent
toujours leur intérét de mettre en évidence les particules énergétiques et
dé permettre le sondage de la couronne A toutes altitudes et méme devant
le ‘disque solaire. Ils sont généralement produits par des mécanismes de
type plasma ou gyromagnétique, excités par des particules suprathermiques
ou par des ondes de choc. Ces mécanismes fondamentaux revétent une grande
variété d'aspects. Aux longueurs d'onde métriques qui nous intéressent ici
(300 MHz » f » 30 MHz), les sursauts ont été classés en 5 types principaux
d'aprés leur aspect sur les spectres dynamiques (représentation de la

densité de flux dans l'espace a 2 dimensions fréquence-temps).

Les sursauts radio peuvent se produire:
-au coeur des éruptions: "flare continuums"; sursauts centimétriques;
—comme conséquence directe des éruptions: types III, types V;
-comme conséquence secondaire des éruptions: types II, types IV;
-indépendamment des éruptionms, par suite d'instabilités coronales diverses

dont on ne voit souvent que le rayonnement radio: types I, types III.

Quelques références: Wild et al. (1963); Aarons (1965); Kundu (1965);
Kriiger (1979); Kundu et Gergely (1979).
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Fig. I-1 Groupe de sursauts de type III en haute fréquence, se
transformant progressivement en sursaut unique et 1isolé en basse
fréquence, enregistré par 3 instruments de 1l'Cbservatoire de Paris (Vial:

1983, dans le Grand Atlas de 1'Astronomie, Editions Encyclopaedia
Universalis, p42).
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D Sursauts de type III

Les sursauts radioélectriques solaires de type III, ou types I1T,
sont caractérisés par une dérive rapide des hautes vers les basses
fréquences et par une durée croissante vers les basses fréqﬁences. Lors de
leur dénomination par Wild(1950) on ne pouvait les observer que du sol,
donc jusqu'a la fréquence minimum de 10 MHz environ correspondant a la
coupure ionosphérique. Les observations spatiales ont permis de découvrir
que ces sursauts se prolongent avec une étonnante continuité jusqu'a des
fréquences beaucoup plus basses; on a pu les suivre jusqu'a la fréquence
de coupure de 30 kHz environ du milieu interplanétaire 4 1 UA du soleil.
La Fig. .-l en montre un exemple caractéristique. Par la suite, nous
distinguerons les types III "haute fréquence” produits dans la couronne et
observés au sol (f > 10 MHz), des types IILI "basse fréquence” produits
dans le milieu interplanétaire et observés dans 1l'espace (f < 10 MHz);
cette distinction, a priori purement pratique, peut éventuellement
correspondre 4 certaines différences physiques, lides & 1l'écart
considérable qui existe entre les paramétres physiques de la couronne et

du milieu interplanétaire.

De nombreux articles de base ont été consacrés a l'observation ou a
la théorie des types III, parmi lesquels nous citerons un trés petit
nombre: Boischet et al. (1960); Malville (1962b); Hughes et Harkness
(1962); Elgardy et Rodberg (1963); Boischot (1967); Fainberg et Stone
(1971); Elgarpy et Lyngstad (1972); Evans et al. (1973); Magelssen et
Smith (1977); Takakura (1979); Bougeret et al. (1984).

De nombreuses revues également: Beynon et al (1974), Lin (1976),
Wentzel (1982), Goldman (1983).

Enfin, de nombreuses théses: Bradford (1971); Kuiper (1973); Gergely
(1974); Axisa (1974); Aubier (1974); Daigne (1975); de 1la Noe (1975);
Magelssen (1976); Mercier (1979).

Sans faire un catalogue complet des caractéristiques des types III,
nous allons faire ressortir leurs propriétés essentielles et bien
établies, ainsi que les interprétations lorsqu'elles sont 4 peu prés
certaines, c'est a4 dire ce sur quoi on peut actuellement raisonnablement
se baser pour tenter d'aller plus loin. Nous insisterons naturellement un
peu plus sur les points qui vont plus spécialement nous intéresser dans

cette étude.
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1 Mécanisme de base

Les observations spatiales réalisées in situ, dans le milieu
interplanétaire, ont permis de détecter les &lectrons (Alvarez et al.:
1972) et les ondes de plasta (Gurnett, Anderson: 1976) assocides aux
sursauts de type III. Elles ont ainsi apporté des bases expérimentales
solides a la conception déja généralement admise du mécanisme global de

génération de ces sursauts, que nous allons résumer maintenant.

Les types III sont excités par des paquets ou faisceaux d'électrons
suprathermiques (subrelativistes) dont la fonction de distribution des
vitesses posséde dans un certain domaine Av une dérivée positive. Le
faisceau rentre en couplage avec les ondes de plasma locales, dont il
existe toujours le niveau minimum thermique; celles dont la vitesse de
phase est située i 1l'intérieur du domaine Av sont amplifiées par effet
Landau inverse; l'énergie cinétique du faisceau se transforme en énergie
électrostatique. Les ondes de plasma ainsi amplifiées subissent différents
couplages, en particulier avec le rayonnement électromagnétique & 1la
fréquence plasma locale fp ou fondamental F et ses harmoniques; en
pratique, seul le second harmonique, ou harmonique H, peut avoir une
intensité observable; les fréquences correspondantes sont dans le domaine
radio. Prés de sa source d'émission, ce rayonnement se trouve dans un
milieu dont 1l'indice de réfraction est significativement inférieur & Ly 44
subit donc des effets de propagation plus ou moins importants avant de
nous parvenir; loin au dessus de la source, la propagation se fait comme

dans le vide.

Du fait que la fréquence d'émission est étroitement relide i 1la
densité locale et que celle-ci diminue réguliérement avec 1'altitude, 1le
spectre dynamique d'un type III reproduit approximativement la trajectoire
du faisceau excitateur: temps en abscisse, fréquence décroissant vers le

haut ou altitude en ordonnée.

Dans le champ magnétique général de la couronne, le rayon de giration
des électrons excitateurs est tras petit (de 1l'ordre du métre); les

faisceaux sont donc guidés le long des lignes de force magnétiques.

2 Variantes

On distingue, de facon non arbitraire mais pas toujours évidente, 2

modes principaux d'apparition des types III:
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types III d'éruption: ils se produisent généralement en groupes de
quelques uns & quelques dizaines, durant quelques secondes i quelques
minutes, en étroite corrélation avec une éruption (Malville: 1962a);

types III d'orage: ils ne s'observent qu'aux fréquences inférieures a
environ 100 MHz, et se produisent par centaines de fagon plus ou moins

continue durant plusieurs heures a plusieurs jours.

A part cela, les types III peuvent se présenter sous certaines formes
particuliéres, dont les principales qui nous intéressent ici sont les

suivantes.

Type U: spectre dynamique en forme de U inversé, dont la branche
descendante est souvent Jjuste esquissée; l'excitateur suit un tube de
force fermé ou arche magnétique (Maxwell et Swarup: 1958); la Fig. I-2 en

donne un exemple.

B —
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Fig. I-2 Sursauts de type U observés avec le Radio Spectrographe

Multicanal Numérique, & Nangay. Le type U de droite est un "type N".




23

Paire: sursaut double dont la premiére composante est la plus courte (&
fréquence donnée) et dont les 2 ‘composantes sont dans un rapport de
fréquence instantané un peu inférieur a4 2; ces 2 composantes sont souvent
interprétées comme les émissions F (fondamental) et H (harmonique) d'un
méme faisceau (Wild et al.:1954; Smerd et al.: 1962; Daigne et Mgller-
Pedersen: 1974; Caroubalos et al.: 1974; Dulk et Suzuki: 1980; Benz et
al.: 1982).

Type IIIb: spectre strié, constitué de "doublets" et “"triplets", précédant
souvent un type III normal; essentiellement observé aux alentours de 50
MHz; a été interprété comme résultant d'une instabilité modulationnelle
liée au piégeage des électrons excitateurs dans les premiéres ondes de
plasma trés monochromatiques excitées en t8te du faisceau (De la Noe:
1974, De la Noe: 1975).

3 Corrélation avec les sursauts X et centimétriques

Les types III observés en haute fréquence se produisent souvent en
bonne corrélation avec les sursauts impulsifs observés en rayons X et aux
longueurs d'onde centimétriques, qui sont produits respectivement par les
rayonnements de bremstrahlung et gyrosynchrotron des électrons accélérés
au coeur des éruptions; on en conclut que les électrons excitateurs des
types III d'éruption sont accélérés ep méme temps que ces électrons 13

(Stewart: 1978; Kane et al.: 1980; Kane et Raoult: 1981; Kosugi: 1981).

4 Vitesse des électrons excitateurs

La vitesse des électrons excitateurs est bornéde aux 2 limites
suivantes.

Limite inférieure ~ 3.104

km/s: au dessous de cette vitesse, les électrons
sont rapidement thermalisés par collisions sur les ions et de plus les
ondes de plasmas sont elles absorbées par effet Landau.

Limite supérieure = 3.10° km/s = C.

Ainsi, la vitesse des faisceaux excitateurs est assez bien
déterminée, autour de C/3, et elle est i peu prés constante pour un type
III donné. Elle correspond en premiére approximation & la vitesse de
dérive en fréquence observée, par l'intermédiaire du gradient de densité

du milieu traversé par le faisceau.



24

5 Profil temporel, diamétre apparent et dimensions de 1 source

Le profil temporel d'un type III & fréquence donnée semble
généralement counstitué de plusieurs composantes superposées; cependant,
les composantes élémentaires ou les rares types III réellement isolés
possédent une durée assez bien déterminée par la fréquence d'observation f
et qui varie en 1/f: typiquement 1 s a 300 MHz et 3 h a 30 kHz. On en
déduit une longueur (verticale) de source du méme ordre que la distance i
la base de la couronne. Pendant que sa durée augmente de 104, le profil
temporel de 1l'intensité a4 fréquence donnée conserve A peu prés la méme
forme, des plus hautes aux plus basses fréquences. Du fait de cette
augmentation considérable de durée, les groupes de sursauts, ou de
composantes, ont tendance a se regrouper progressivement des hautes vers

les basses fréquences (Fig. I-1).

Le diamétre apparent des sursauts augmente lui aussi & peu prés comme
1/f et correspond 4 un angle apparent vu depuis la source de l'ordre du

radian.

Ainsi, 1la source du rayonnement semble avoir des dimensions
verticales et horizontales comparables, de 1l'ordre de la distance i la

source du faisceau qui, lui, occupe un volume supérieur ou égal.

6 Altitude apparente

Pour tenir compte d'éventuels effets de propagation du rayonnement
radio 4 travers la couronne, on distingue l'altitude réelle (de la source
primaire) et 1l'altitude apparente (de 1'image observée). On estime
1'altitude apparente des sursauts radio solaires, et en particulier des
types III, a partir de mesures interférométriques, généralement en les
comparant 4 l'activité observée en optique ou en exploitant la rotation du
soleil de jour en jour. On constate avec quelque surprise que la plupart
des sursauts ont a peu prés la méme altitude apparente, les types III
étant bien dans cette moyenne générale. De plus, dans le cas des types III
cette altitude apparente est a4 peu prés indépendante de la position par
rapport au centre du disque solaire. Méme dans le cas des paires, les 2
composantes, qui peuvent &tre comparées avec précision, ont généralement

des positions trés voisines.
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Cette altitude typique augmente naturellement vers les basses
fréquences, en étant 2 ou 3 fois supérieure 3 celle du niveau plasma
correspondant dans un modéle moyen de couronne; la densité “radio”
(fréquence plaswa = fréquence d'observation) est 4 a 10 fois supérieure a
la densité optique moyenne, et ne se retrouve éventuellement que dans les

structures coronales les plus denses.

E Intérét de 1'étude des types III

Les sursauts de type III présentent.les intéréts des sursauts radio
en général: étude de la couronne facile et permanente, méme & haute
altitude et devant le disque; compréhension globale de 1l'activité solaire;
physique des plasmas. 1Ils présentent également un certain nombre

d'intéréts plus spécifiques, dont les principaux sont les suivants.

Mesure de 1la densité locale: méme si le mécanisme détaillé de
génération des ondes de plasma et du rayonnement électromagnétique est
encore incertain, on est a peu prés slr que la fréquence émise est soit la
fréquence plasma locale fp (mode F), soit 2 fp (mode H), A quelques
pourcents prés (la largeur de bande observée A un instant donné est
beaucoup plus grande du fait que la source s'étend sur tout un domaine de
fp); si 1l'on peut d'unme part connaftre le mode de rayonnement d'un type
III, d'autre part le localiser avec quelque précision ou l'associer i un
autre phénoméne, on dispose alors d' un intéressant moyen de mesure de la

densité locale.

Tracé des 1lignes de force magnétiques: du fait du guidage des
électrons excitateurs par le champ magnétique, les types III constituent
des traceurs des lignes de force, de la basse couronne jusque dans le vent
solaire; on peut estimer leur trajectoire i partir de leur gpectre ou par
interférométrie, et la mesurer plus précisément par triangulation si 1'on
dispose en plus d'un récepteur sur une sonde interplanétaire; on peut
alors en déduire des indications sur la structure du milieu, sur le trajet

des particules éruptives, sur les relations couronne-vent solaire...

Visualisation des particules énergétiques: les types IIT permettent
de détecter et de suivre les électrons de 10-100 keV produits par les
éruptions ou par tout autre mécanisme; la corrélation quelquefois &troite
avec les sursauts X et cm est particuliérement intéressante puisqu'elle
offre la possibilité d'observer a4 peu prés les mémes électrons par 3

mécanismes de rayonnement différents.
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Phénoméne astrophysique général: dés que 1l'on a une population assez
dense et chaude d'électrons suprathermiques quelque part dans un plasma
pas trop dense, la simple propagation de ces é&lectrons énergétiques
conduit a df/dv > 0 au bout d'une certaine distance; il en résulte une
instébilité faisceau-plasma et un rayonnement électromagnétique par un

mécanisme semblable a4 celui des types III.

L'étude des types III a connu un regain d'intérét avec les
observations spatiales, qui ont permis de suivre le rayonnement radio
jusqu'a des fréquences beaucoup plus basses qu'auparavant, et d'observer
in situ les électrons et les ondes de plasma, le probléme physique s'en
trouvant d'un coup beaucoup mieux posé. Toutefois, l'interprétation des
observations semble sérieusement compliquée par la présence d'effets de
propagation considérables. Les observations en haute fréquence souffrent
probablement moins des effets de propagation et conservent également
1'avantage de permettre 1l'observation des électrons plus prés de leur

source d'accélération.

F Les grands problémes actuels que pdsent les types III

Le phénoméne type III peut sembler globalement A peu prés compris
mais lorsqu'on cherche i décrire en détail les processus successifs en jeu
on se heurte toujours i un certain nombre de difficultés, qui laissent
planer un doute sur les interprétations de base, et qui sont fort génantes
lorsqu'on cherche & utiliser les types III comme outil d'exploration de
1'héliosphére comme on 1l'a irndiqué au paragraphe précédent. Nous allons
passer en revue les principales questions qui se posent a 1'heure
actuelle, dans 1l'ordre physique des 3 formes d'énergie successives mises

en jeu.

1 Origine et trajet des électrons excitateurs

Les électrons excitateurs des types III d'éruption font—ils partie
des premiéres particules accélérées elles mémes (que 1l'on voit en X et cm)
ou s'agit—-il de particules secondaires? Dans le cas des types III d'orage,
1'accélération a-t-elle lieu beaucoup plus haut dans la couronne, par un

autre mécanisme?

L'accélération puis la propagation ont-elles lieu prés d'une couche

neutre?
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A-t-on dans la source ou en certains points particuliers de la
trajectoire dérive ":s électrons perpendiculairement au champ magnétique,
permettant par exemple aux électrons de passer de lignes de force fermées

a des lignes de force ouvertes?

Comment se situe la trajectoire par rdpport aux grandes structures
coronales que l'on voit en optique, en particulier par rapport aux grands

jets surdenses?

2 Physique de l'interaction faisceau-plasma

L'interaction entre le faisceau et le plasma peut—elle &tre décrite
comme un phénoméne essentiellement quasi-linéaire (turbulence faible) avec
faisceau "relaxé", ou fortement non lindaire (turbulence forte) avec

faisceau "stabilisé"?
Quel est le mécanisme dominant d'amortissement des ondes de plasma?

Quel est le mode électromagnétique rayonné dominant, F, H ou les

deux?

3 Propagation du rayonnement électromagnétique

Quel est le mécanisme dominant subi par le rayounement au cours de sa
sortie du milieu coronal: diffusion isotrope sur un grand nombre de
petites inhomcgénéités ou guidage par réflexions sur un petit nombre de

grandes structures divergentes?

Comment et de «combien ces effets de propagation affectent-ils
1'apparence des sursauts observés (position, diamétre, polarisation,

directivité...)?

Les observations spatiales basse fréquence se heurteat au méme genre
de questions dans le milieu interplanétaire. Cependant les réponses ne
sont pas nécessairement les mémes suivant la distance au soleil, wvu que
les conditions physiques ambiantes changent énormément de 1la basse

couronne au vent solaire.

Ces divers problémes sont é&troitement imbriqués les uns dans les
autres. L'exemple le plus .typique est peut-8tre la connexion qui existe

entre la détermination des effets de 1la propagation, du mode de
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rayonnement et des structures coronales ol passent les faisceaux: si les
faisceaux se propagent dans des strfuctures trés denses et étroites, les
effets de propagation seront négligeables, et, dans ce cas, la coIncidence
des positions des 2 composantes des paires implique qu'elles sont émises
sur le méme mode; dans le cas contraire, les effets de propagation peuvent
étre importants et les paires peuvent bien &tre des paires F-H. Il en
résulte qu'il est difficile de résoudre les problémes séparément. Pour
chaque ensemble de questions étroitement 1liées entre elles, il faut
accumuler le maximum de contraintes observationnelles, pour que leur
nombre finisse par dépasser le nombre de degrés de libertéd i notre

disposition; c'est un des principes qui ont guidé notre démarche.

G Des mesures aux résultats— Plan

Les contraintes observationnelles nouvelles que nous apportons dans
cette étude proviennent de 2 types d'expériences:
-stéréoscopique, fournissant 2 paramétres entiérement nouveaux, le rapport
d'intensité et 1le décalage en temps des sursauts observés depuis 2
directions trés différentes; ces 2 paramétres sont respectivement reliés i
la directivité des sursauts et & leur position dans la couronne; ils vont
nous permettre d'étudier directement pour la premiére fois les diagrammes
de rayonnement et de tester de fagon originale certains effets de
propagation;
—-spectrographique, fournissant de facon massive des spectres dynamiques
précis, a haute résolution temporelle et spectrale; ils vont nous
permettre de mener une étude statistique fine des types U, sursauts qui
contiennent potentiellement beaucoup d'information sur les mécanismes en
jeu et la structure du champ magnétique; 1'étude fine des profils
temporels va nous renseigner sur la dynamique des ondes de plasma.

Nous décrirons d'abord 1les instruments utilisés, les grandeurs
observées et comment on les a traitées; nous verrons les limites

instrumentales, et celles dues a4 1l'ionosphére.

Les contraintes astrophysiques nouvelles apportées par nos
observations se répartissent assez logiquement dans les 4 grands domaines
suivants, que nous passerons successivement en revue, en partant du
rayonnement que nous recevons et en remontant progressivement vers sa

source.

Nous présenterons d'abord les principaux résultats des mesures de

directivité.
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Nous déduirons alors quelques contraintes que les observations de
directivité et de décalages en temps apportent aux modéles de propagation

coronale.

Nous verrons ensuite comment certains aspects des résultats
précédents et surtout la découverte de plusieurs propriétés nouvelles des
types U permettent de déduire un certain nombre de conséquences concernant

la structure du champ magnétique coronal.

Nous terminerons par une discussion sur 1l'amortissement des ondes de

plasma a partir des propriétés des profils temporels.

Nous ferons la synthése des indicaticns qu'on peut en tirer sur la
structure inhomogéne de la couronne, et nous concluerons en suggérant

quelques nouvelles lignes d'action possibles.
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IT OBSERVATIONS

A Expériences Stéréo

1 Historique

On a compris depuis longtemps l'intér&t qu'il y aurait i connaltre la
forme du diagramme de rayonnement des sursauts solaires. Avant 1'ére
spatiale, il n'y avait qu'une seule méthode possible: wutiliser les
variations centre-limbe du nombre ou de l'intensité moyenne des sursauts.
Cette méthode est trés difficile 4 mettre en oeuvre car elle requiert une
statistique sur un trés grand nombre de sursauts et sur une trés grande
durée. De plus, la courbe que 1l'on obtient est difficile i convertir en
diagramme de rayonnement car elle dépend de la fonction de distribution de
1l'intensité des sursauts. Enfin, cette méthode ne donne pas réellement le
diagramme de rayonnement des sursauts, mais un diagramme élargi par les
fluctuations d'orientation par rapport a la direction radiale locale. Ces
difficultés sont telles qu'on n'a jamais osé aller jusqu'au tracé d'un
véritable diagramme de rayonnement. On a tout Jjuste fait quelques
estimations extrémement approximatives d'ouverture; on a trouvé des

diagrammes larges, de plus de 100° d'ouverture dans le cas des types III.

Le seul moyen d'espérer atteindre les diagrammes de rayonnement avec
plus de précision est par une méthode stéréoscopique, c'est i dire en
observant les sursauts depuis au moins 2 directions différentes
simultanément. Les observations terrestres permettent d'atteindre au
maximum un angle entre les 2 directions d'observation égal au diamétre
apparent de la Terre vue depuis le soleil, soit 17". Il est infiniment peu
probable de trouver la moindre différence entre 2 directions aussi
proches. De fait, lorsqu'on observe les sursauts solaires simultanément en
différents points de la Terre, on ne détecte aucune différence
d'intensité, a part éventuellement celles dues i 1'ionosphére (voir plus
loin). Pour obtenir une wvariation significative sur 1le diagramme de
rayonnement, il est nécessaire que les 2 directions d'observation forment
entre elles un angle suffisant, soit au moins quelques degrés. Autrement
dit, on a besoin d'observations & faible résolution angulaire avant les
observations a haute résolution; et contrairement i ce qui se passe
généralement, on a disposé des secondes avant de disposer’ des premiéres!

C'est 1l'avénement de 1'ére spatiale qui va permettre de disposer




31

d'observations a4 grand angle.

C'est a la fin des années 60, avec le début des applications de
l'espace a la recherche scientifique et avec les premiers succés de sondes
interplanétaires, que 1l'idée a émergé qu'il serait extr@mement intéressant
de monter un récepteur radio i bord de ce genre de sonde. Un tel projet a
été proposé, puis congu et mis en oeuvre par le Département de Recherche
Spatiale de 1'Observatoire de Paris (DESPA), & Meudon, sous la direction
de J.L. Steinberg. Ce fut 1l'expérience Stéréo 1, réalisée avec 1'aide
financieére du CNES, et lancée par les Soviétiques sur leur sonde martienne
Mars 3 en 1971; il s'agissait de la premiére collaboration spatiale
franco-soviétique. C'était un type d'expérience totalement original et
l'entreprise était hardie. Mais tout a bien fonctionné. Pendant les
quelques 9 mois prévus, le rayonnement radio du soleil a &té enregistréd a
169 MHz simultanément A4 bord de la sonde et i Nangay, pendant quelques
minutes a4 1 heure chaque jour. Devant ce succés, une deuxidme expérience a
été réalisée i peu prés dans les mémes conditions, cette fois sur 2

fréquences a la fois, plus basses, a4 60 et 30 MHz: ce fut Stéréo 5, lancé

en 1973, et qui a également bien fonctionné.

2 Description technique

Les 2 expériences Stéréo ont fonctionné & peu prés sur le méme
principe, décrit par Epstein (1974). L'équipement embarqué sur la sonde
soviétique était un petit radiotélescope de quelques kg, entiérement
fabriqué au DESPA. Il comprenait:
= une antenne de quelques dB de gain, montée sur un panneau solaire de la
sonde;

- un préamplificateur 3 la base de 1'antenne, suivi d'un c@ble coaxial de
liaison avec 1l'intérieur de la sonde;

= un récepteur superhétérodyne

- un contrdle automatique de gain (CAG; + stabilité, précision) a réponse
logarithmique (- grande dynamique);

- un filtre actif basse fréquence;

- un systéme d'étalonnage automatique 4 8 paliers, activé chaque jour en

début de manip.

\

Le systéeme de traitement des données é&tait i la charge des

Soviétiques et comprenait:

- numérisation sur 8 bits (256 niveaux) i 8 Hz (Stéréo 1), 4 Hz (Stéréo
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5);

- compression de données en temps réel par "ZOP" (zero order predictor);

- stockage provisoire a bord de la sonde, jusqu'da un maximum d'environ
1000 mots par jour en moyenne sur plusieurs jours: intensité, temps (et
fréquence sur Stéréo 5) de chaque mot;

- retransmission vers la Terre par télémétrie;

- génération de rubaus perforés (Stéréo 1) et de bandes magnétiques au sol

(représentant au total ~ 1 M@).

Les expériences ont fonctionné une heure ou deux par jour durant
quelques mois, au moment du passage du soleil au méridien de Nangay. Mais
lorsque le soleil était trés actif, la mémoire disponible a bord était
rapidement remplie, et 1'on ne disposait alors que de quelques minutes
d'enregistrement. Le soleil était enregistré en paralléle i Nangay, sur
les mémes fréquences et avec la méme largeur de bande, mais avec des
antennes plus importantes, a plus haute cadence et pendant plus longtemps.
On disposait de plus a Nangay de spectrographes et d'interférométres
complémentaires décrits plus loin, permettant de connaitre assez
complétement la nature et l'environnement des sursauts enregistrés par les

sondes.

La Fig. II-1 illustre le principe général de 1l'observation et la
chaine de réception des données, et 1l'on donne en annexe un tableau
synoptique des caractéristiques précises de l'ensemble des instruments
utilisés au sol et dans 1l'espace au cours des 2 expériences Stéréo

successives.

Les caractéristiques de la trajectoire des sondes faisaient que
"1l'angle stéréo" Terre-soleil-sonde restait trés faible (<3°) pendant 1les
3 premiers mois aprés le lancement; il augmentait ensuite réguliérement
pendant les 6 mois suivants que durait 1'expérience, jusqu'a plus de 90°.
Pendant ce temps, la disténce de la sonde a la Terre et au soleil
augmentant, et la planéte Mars, objectif principal de 1la mission,
approchant, 1l'information transmise pour les expériences Stéréo se
‘rouvait affectée de trous de plus en plus importants; de sorte qu'on a
disposé finalement de moins de données pour les périodes les plus
intéressantes ou l'angle stéréo était grand. Mais on a pu ainsi vérifier
longuement le bon fonctionnement de 1'expérience et 1'étalonner

précisément sur les 3 premiers mois.

Avec Stéréo 1, pendant la phase de décroissance du cycle d'activité
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solaire n°20, on a enregistré plusieurs centaines de types III. On en a
enregistré plusieurs dizaines, dont plusieurs paires "F-H", au cours d'une

journée exceptionnelle, avec une configuration angulaire trés favorable.

Avec Stéréo 5, on a enregistrd plusieurs milliers de types IIT et

types IIIb (dont beaucoup d'orages), pendant le minimum du cycle n°20.
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Fig. TI-1 Principe des observations et de la réception des données au
cours de l'expérience Stéréo 5; les grandes lignes sont également valables

pour Stéréo 1.
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3 Exploitation des données

Les expériences Stéréo fournissent 2 paramétres observationnels
fondamentaux:
- le rapport d'intensité R = 3g/3; ou r = log R
- le décalage en temps t = tg—ty

de chaque sursaut entre les 2 observateurs, Terre et sonde.

® est une densité de flux (wm‘ZHz_l); le log du rapport est souvent

plus commode et statistiquement plus significatif que le rapport.

Les mesures ont été faites au voisinage du maximum, en superposant
des tracés trés dilatés (lcm/s). A partir du résultat brut d'une mesure, V
volts ou t' secondes, il faut effectuer toute une série d'opérations
d'étalonnage et de corrections diverses, tenant compte des
caractéristiques instrumentales et des positions des 2 observateurs, avant
d'arriver a une mesure astrophysiquement significative. On peut résumer

ces opérations dans les expressions suivantes.

cokd 2] 108V 1 12 102 B), g 42
S ouT Aeff 1 UA 0 [ lOA(VO+B)+ 1 ]2
ts ouT -2 +bh--— - te
avec:
It = constante de Blotzman, C = vitesse de la lumiére

Aeff = surface effective de 1l'antenne; dans le cas des antennes sol Stéréo
5 (qui ne poursuivaient pas le soleil), Agss dépendait de la position du
soleil: Aeff = a+ Bh + yhz

h = instant (heure) du sursaut

d = distance de l'antenne au soleil

g = gain du préamplificateur au pied de l'antenne

Ty = température de bruit du niveau de référence A

V = valeur brute du signal (volts)

Vy = niveau de base

A , B = paramétres d'étalonnage

a = décalage quotidien de 1'horloge

b = dérive de l'horloge

tp = correction constante pour tenir compte de l'effet du filtre basse

fréquence
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Le paramétre R fournit le rapport des valeurs du diagramme de
rayonnement du sursaut considéré dans 2 directions, mais pour exploiter
avec intérét cette quantité, il faut connaftre 1'orientation de ce
diagramme. Cette orientation est fondamentalement déterminée par celle de
la direction radiale passant par la source du sursaut, ou verticale dans
le repére local de la source; on essaye donc de déterminer au mieux la
position de la source en coordonnées solaires (héliographiques). La valeur
de R est affectée par les effets de propagation et par les dimensions de
la source: on distingue le diagramme de rayonnement primaire de la source
elle-méme, directement 1ié au processus de génération du rayonnement
éléctromagnétique, et le diagramme apparent, i la sortie de la couronne et

intégré sur toute la source, que l'on observe.

Le paramétre t fournit la différence des distances de la source & la

sonde et a la Terre:
dg = dp = ¢ x ¢t

dans 1'hypothése d'une propagation dans le vide (en ligne droite et a 1la
vitesse de la lumiére). La donnée de t détermine un hyperboloide de
révolution, de foyers la Terre et la sonde, que l'on approxime par le plan
tangent au voisinage du soleil. La définition de t est choisie de telle
sorte que t=0 corresponde au plan passant par le centre du soleil. Mais ¢t
peut &tre lui aussi affecté par les effets de propagation: réfraction,

diffusion, retard de groupe...

Les 2 oparamétres R et ¢t contiennent donc chacun une double
information, sur la source primaire (diagramme et position) et sur les
effets de propagation dans la couronne. C'est intdressant mais c'est aussi

une redoutable difficulté: il ne sera pas facile de séparer les 2 effets.

4 Effets ionosphériques

L'ionosphére est un milieu réfractant (fp~lO MHz) inhomogéne. Elle
perturbe donc le rayonnement radio qui la traverse, affectant ainsi 1les
mesures d'intensité et de position effectuées au soi. La scintillation
ionosphérique est bien connue dans 1'observation des radiosources et des
satellites artificiels. Mais les effets ionosphériques ont été longtemps
mal connus et négligés dans les observations solaires, pour 2 raisons
principales: les sources solaires sont rapidement variables en elle-mémes
(» les fluctuations supplémentaires éventuelles dues i 1'ionosphére sont

difficiles a distinguer) et elles ont de grands diamétres (> lissage des
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effets ionosphériques).

Pour savoir dans quelle mesure 1l'ionosphére perturbe 1l'observation
des sursauts solaires au sol, il fallait donc pouvoir comparer a une
observation de référence en dehors de 1l'ionosphére. Les expériences
Stéréo, pendant la longue période initiale ou l'angle stéréo était faible,
ont fourni cette référence (article 4). Les résultats de la comparaison
sol-espace sont les suivants.

A 169 MHz (Stéréo 1), on ne détecte aucune différence.
A 60 et 30 MHz (Stéréo 5), on détecte des différences d'intensité
aléatoires, plus fortes & 30 MHz ou elles peuvent atteindre un facteur 2,

avec une constante de temps caractéristique de 1'ordre de 10s.

I1 en résulte que 1l'exploitation quantitative des observations
solaires faites au sol aux alentours de 50 MHz demande certaines
précautions. Il est possible par exemple que les corrélations entre 1la
durée et le temps de décroissance des types III (Aubier et Boischot: 1972)
ou entre les 2 composantes des paires de types III (Daigne: 1975) soient
en réalité plus fortes qu'observées, ce qui peut changer pas mal le poids

de telles observations et les conclusions qu'on peut en tirer.

A la suite de ces découvertes de Stéréo 5, nous avons cherché
d'éventuels effets ionosphériques sur les observations interférométriques
aux alentours de 50 MHz. Les résultats publiés en détail par Chen et
Shawhan (1978) s'y prétaient particuliérement bien; nous avons alors
constaté que les caractéristiques géométriques des images des sursauts
mesurées par ces auteurs (essentiellement diamétres dans 2 directions
perpendiculaires) dépendaient de 1l'heure de la journée! Le phénoméne était
trés probablement di 4 1l'effet perturbateur des ondes de gravité

ionosphériques (article 6).

Bougeret (198l) a montré que ce sont bien les ondes de gravité
ionosphériques qui affectent le plus les observations interférométriques.
Elles provoquent des fluctuations pseudo-périodiques (~ 20 min) de 1la
position et de la forme des images, observables & plus haute fréquence que
ies fluctuations d'intensité; elles atteignent plusieurs minutes d'arc a
169 MHz. La Fig. II-2 montre la position du soleil au cours d'une journée
donnée, mesurée au moyen de 1l'interférométre a 75 MHz construit pour

Stéréo 5: l'effet des ondes de gravité y est spectaculaire.
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Fig. 1I-2 Position a 2 dimensions du centre de gravité du soleil,
calculée a partir des enregistrements de 1l'interférométre triangulaire i

75 MHz utilisé pendant Stéréo 5. Les fluctuations pseudo-périodiques de

trées grande amplitude sont dues 3 des ondes de gravitéd ionosphériques.
C'est a partir des données de cet instrument, et en corrigeant des effets

ionosphériques, que mnous avons pu convertir les rapports d'intensité
sonde/Terre en diagrammes de rayonnement.
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Meyer (1980) a effectué un calcul analytique exact des divers effets
perturbateurs de ces ondes quasi-sinusoIdales, Mercier (1985) en a analysé
les propriétés statistiques essentielles et Genova et Aubier (1983) ont

clairement mis en évidence leurs principaux effets sur les spectres.

Les effets ionosphériques sur les caractéristiques spatiales et
spectrales des sources fixent les limites des observations au sol. Ils
sont  importants a connaftre ©pour interpréter correctement ces
observations. En ce qui concerne la présente étude, nous en avons tenu

compte & 2 niveaux.

D'abord dans l'estimation de l'incertitude sur le rapport d'intensité
R entre la Terre et la sonde. La moyenne de R, elle, n'est pas biaisée par
la scintillation (1l'absorption ionosphérique est négligeable ou elle est
prise en compte dans la période initiale de 3 mois servant i 1'étalonnage
général). On a estimé cette incertitude sur une mesure individuelle A:

Alog® ~ 0.03 a 60 MHz, 0.1 a 30 MHz.

L'incertitude sur la moyenne de n sursauts est v/n fois plus faible (d'un
sursaut a l'autre les effets de la scintillation d'intensité sont

largement décorrélés).

Ensuite dans la mesure des positions des sources avec
l'interférométre a4 75 MHz (cf. Fig. II-2). Nous avons opéré en 2 temps.
l: Nous avons déterminé pour chaque jour la position du centre de gravité

du soleil sans sursaut, a partir du "zéro" moyen des pseudo-sinusoides
représentant les 2 coordonnées angulaires. Nous avons tenu compte ainsi de
la présence éventuelle de régions coronales émissives stables sur
plusieurs jours (composante lentement variable) et pouvant &loigner
beaucoup le centre de gravité de 1'image solaire globale du centre
géométrique du disque.

2: Nous avons mesuré la position de chaque sursaut par rapport au centre
de gravité précédent, par interpolation entre les périodes sans sursaut

situées juste avant et juste aprés le sursaut considéré.

5 Instrumentation complémentaire au sol

L'identification spectrale des sursauts est indispensable a toute
exploitation astrophysique; il faut par exemple pouvoir distinguer sans
ambiguité les types III des types I. La connaissance de 1la position des

sursauts est également cruciale our 1'utilisation des mesures
g p
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stéréoscopiques R et t. C'est pourquoi le DESPA a construit tout ou partie

des spectrographes et interférométres suivants, a Nangay.

3 spectrographes multicanaux numériques d'une dizaine de canaux
chacun, centrés sur chacune des fréquences d'observation des sondes:
- 169 MHz pour Stéréo 1, alimenté par une antenne parabolique de 6 m sur
monture équatoriale, s'étendant sur 20 MHz de bande passante (ancétre du
RSMN) (Bougeret et Poquérusse: 1975);
= 60 et 30 MHz (en plus du précédent) pour Stéréo 5, alimentds par des
antennes Yagi fixes de quelques meétres de dimensions, s'étendant chacun
sur 1 MHz (Poquérusse et Dumas: 1977).
Ces 3 spectrographes fonctionnaient i peu prés sur le m@me principe que le
récepteur sonde, avec CAG, réponse log et étalonnage automatique. Un
programme de mesure automatique des paliers d'étalomnage (16 niveaux)
permettait de déterminer les paramétres d'étalonnage quotidiens sur chaque
voie, a partir desquels un second programme convertissait les donndes
brutes en température d'antenne (ou en densité de flux) et les tracait.

2 interférométres i corrélation:
- a 169 MHz pour Stéréo 1, constitué avec 3 des antennes du "réseau Est-—
Ouest”, séparées de 100 et 700 m, et donnant une précision sur la position
des sources de l'ordre de 1' (Daigne: 1973);
- a 75 MHz (en plus du précédent) pour Stéréo 5, constitué de 3 antennes
en triangle séparées d'environ 120m, spécialement construites pour
1l'occasion; chaque antenne était constituée de 3 Yagis d'environ 2 m
chacun, montés sur un réflecteur plan orientable verticalement suivant la
déclinaison du soleil; la précision était de 1l'ordre de 5' en absolu et 1'

en relatif (Daigne et al., 1975).

B RSMN..

Le DESPA étant passé maltre dans 1'art de construire des
spectrographes multicanaux, ces spectrographes ayant donné totale
satisfaction et ayant prouvé leur intér&t vital pendant les expériences
Stéréo, il est apparu judicieux d'entreprendre la construction d'un
spectrographe multicanal possédant beaucoup plus de canaux et couvrant une
bande spectrale beaucoup plus large, basé sur un principe similaira. G'est
pourquoi C. Caroubalos a proposé vers 1975 la coustruction du Radio
Spectrographe Multicanal Numérique comme soutien aux futures expériences
spatiales, comme complément fondamental aux 2 autres instruments solaires

de Nangay, le Radiohéliographe et le Réseau décamétrique, et ccmme
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instrument de recherche spécifique. L'instrument a été réalisé par le
DESPA au cours des années suivantes et est entré en fonctionnement 3

Nangay en 1980 (Dumas: 1982; Dumas et al: 1982).

Le principe multicanal apporte un gain en sensibilité d'un facteur

yL/2

(nombre de canaux par rapport a un spectrographe i balayage de
fréquence et permet de sélectionner les fréquences d'observation les moins
parasitées. La dynamique totale sur les bandes magnétiques est décrite sur

N

11 bits (2048 niveaux) et couvre la gamme de densités de flux: 0.1 & 106

10”22 2

SU environ (solar wunit = wm Hz_l). La numérisation apporte

souplesse, rapidité et précision au traitement des données.

En configuration de routine, 1l'instrument enregistrait 6 i 8 h par
jour, entre 470 et 150 MHz:
= 2 voies sur papier;
- 100 voies sur film & 1,5 cm/min (résolution ~0.3 s);

- 32 voies numérisées sur bandes magnétiques a 10 points/s.

La configuration de routine a été récemment étendue en nombre de
voies et en bande de fréquence couverte. De plus, il est proposé une
amélioration considérable de 1l'acquisition numérique, avec 1'adjonction
d'un systéme de traitement des données en temps réel, dans le cadre du

projet ARTEMIS (Bougeret: 1984).

A partir des films on constitue un catalogue de 1'activité
enregistrée et un atlas photographique des sursauts les plus intéressants;
ce catalogue et cet atlas se sont avérés &tre des outils de travail trés
précieux. Pour des questions inévitables de colt et de place de stockage,
on ne garde des bandes magnétiques commé archive permanente qu'une

sélection représentant environ 1/10 de l'information initiale.

C'est a partir de la banque de données de haute qualité fournie par
cet instrument que nous avons pu mener les études originales sur les
profils temporels des types III et sur les sursauts de types U que nous

présenterons plus loin.

Nous avons également utilisé occasionnellement les enregistrements du

grand réseau décamétrique de Nangay, couvrant la bande 75-25 MHz.
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III MESURE DES DIAGRAMMES DE RAYONNEMENT

Rappelons que 1'observateur extérieur loin du soleil ne voit pas
directement le diagramme de rayonnement primaire de la source (1lié au
mécanisme physique d'émission). Il voit un diagramme apparent, qui dépend
du diagramme primaire bien sfir, mais qui est modifié par les effets de
propagation dans la couronne. De plus, du fait de 1'étendue spatiale de 1la
source, le diagramme apparent est la somme des diagrammes individuels de
chaque point de la source. Nous présentons ici les résultatrs de mesure de
ce diagramme apparent (articles 1, 1l). C'est 1'étape indispensable avant
de chercher a remonter plus intimement au coeur de la source du

rayonnement.

A Résultats préliminaires avec Stéréo 1; distinction f-h

Les premiers résultats de 1l'expérience Stéréo 1 ont été décrits par
Caroubalos et Steinberg (1974). Lorsque 1'angle stéréo 9 est petit, les
sursauts enregistrés sur les 2 voies Terre et sonde sont identiques. Au
fur et a mesure que 6 augmente, on voit apparaitre progressivement des
différences d'intensité. Cependant, la forme des sursauts de type TIII
reste a peu prés la méme sur les 2 voies: il y a similitude des profils
temporels. Autrement dit, le rapport d'intensitdé R est approximativement
constant sur tout le profil temporel d'un sursaut. Cela implique que la
forme du diagramme de rayonnement ne varie pas beaucoup auv cours d'un

sursaut donné.

Lorsque les 2 observateurs Terre et sonde ne sont pas trés loin de 1la
direction radiale passant par la source (verticale locale), soit a moins
de ~ 30°, le rapport d'intensité R est assez stable d'un sursaut 4 1'autre
au cours d'une méme journée (c'est 4 dire pour une position donnée du
centre actif) et pas trés grand, soit < 3. A 1l'inverse, lorsque 1l'un au
moins des 2 observateurs est loin de la direction radiale, soit & plus de
~ 60°, R est grand et hautement variable; dans ces cas la, la direction de
l'observateur le plus éloigné de 1la direction radiale se trouve
probablement au voisinage d'une coupure du diagramme de rayonnement, c'est
a dire dans une région ol l'intensité émise tend rapidement vers 0 lorsque
1'angle par rapport 4 la radiale augmente. On ne trouve aucune relation

entre R et 1l'intensité des sursauts.

Les résultats les plus intéressants, exposés dans 1'article 1, ont

été obtenus sur le 711114 (14 nov 1971) ot 1'on a enregistré sur les 2
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voies plus d'une centaine de types III intenses et pas trop mélangés, dont
plusieurs paires caractéristiques (exemple en Fig. 1III-1), bonnes
candidates a &tre des paires fondamental-harmonique (v. prochain
chapitre). La plupart des sursauts isolés (non en paire) ont pu 8&tre
classés en 2 familles correspondant aux 2 composantes des paires. Adoptant
la terminologie judicieusement introduite par Daigne et Mpgller-Pedersen
(1974), nous appellerons ces familles f et h pour suggérer qu'il peut
s'agir des modes de rayonnement fondamental et harmonique, mais en
réservant 4 cette désignation (en minuscules) wun sens purement
morphologique; et nous réservons l'appellation F et H (majuscules) aux
modes de rayonnement eux—- mémes. La question du mode de rayonnement sera
discutée dans le prochain chapitre. La journée du 711114 est également
intéressante par la configuration angulaire des 3 directions
caractéristiques, Terre, sonde et radiale passant par le centre actif d'ou
viennent les sursauts: 1l'angle stéréo est 33° et le centre actif est du
méme cOté que la sonde par rapport 4 la Terre, 4 68° Est. Ces angles sont
assez grands pour que 1l'on puisse bien voir les effets de directivité, et
ils ne sont pas trop grands pour qu'on puisse toujours reconnaitre les
mémes sursauts sur les 2 voies; de plus, la voie 1la plus éloignée
angulairement du centre actif (la Terre), qui recoit les sursauts le ‘plus

faiblement, est aussi la plus sensible.

Active
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Cette journée faisant partie des cas ou 1l'une des 2 directions
d'observation, en l'occurrence la Terre, fait un angle important avec la
radiale, on observe un rapport d'intensité grand et trds variable d'un
sursaut a l'autre. Cette propriété s'applique aux 2 f et aux h, mais la
distribution des R est trés différente entre les 2 familles. A 1'intérieur
d'une paire, la composante f est systématiquement la plus directive (R
plus grand), et la famille de tous les f, en paire ou pas, est en moyenne
plus directive que la famille des h (Fig. III-2). On a:

Re =23 57 et Ry =1a 10
On en déduit que les diagrammes de rayonnement présentent une coupure au
voisinage de la direction de la Terre, a environ 70° de la direction
radiale. De plus, la coupure du diagramme des sursauts f est plus raide cu
plus proche de la radiale que celle des h, c'est & dire que le diagramme
de rayonnement des f est plus étroit que celui des h. Nous verrons au

prochain chapitre que cette constatation semble indiquer que les paires f-

h sont bien des paires F-H.
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B Principe de la méthode utilisée avec Stéréo 5; distinction III-IIIb

On retrouve avec Stéréo 5 globalement les mémes résultats qu'avec
Stéréo 1: R stable pendant la durée d'un sursaut et sans relation évidente
avéc l'intensité maximum du sursaut; R faible et stable d'un sursaut i
1l'autre pour les directions proches de la radiale; R grand et variable
lorqu'une des 2 directions d'observation fait un angle important avec la
radiale. Mais avec Stéréo 5 nous avons enregistré davantage de sursauts,
en particulier grdce a la présence d'orages (qui n'existent pas i plus
haute fréquence) pendant lesquels les types III se comptent par centaines;
les mesures de R ont ainsi couvert des configurations angulaires beaucoup
plus variées qu'avec Stéréo 1, ce qui nous a permis de mettre en oeuvre
une autre méthode d'exploitation de ces mesures, beaucoup plus efficace,
permettant d'atteindre le diagramme de rayonnement moyen lui-m@me. Ces
résultats seront exposés dans 1l'article 11; nous en donnons les grandes

lignes ici.

Le seul moyen de construire complétement le diagramme de rayonnement
d'un sursaut solaire pendant la trés courte durée de ce sursaut serait de
disposer d'un grand nombre d'observateurs simultanément, répartis i peu
prés uniformément dans un angle solide au moins égal 4 27 stéradians.
L'observateur situé sur 1l'axe central du diagramme 6=0, ¢=0 fournirait
1l'intensité de référence et le diagramme du sursaut serait:

I(9,9) = 2(8,¢)/2(0,0)
On est évidemment loin de ce cas idéal. Avec 1l'expérience Stéréo, on ne
dispose que de 2 observateurs, situés dans 2 directions 61,¢1 et 62,¢2; et
toute l'information relative au diagramme de rayonnement dont on dispose
pour un sursaut individuel tient dans la seule quantité:

R = 1(9,,0,) / 1(8,,6;)
qui, prise isolément, ne permet pas de déduire grand-chose sur le
diagramme de rayonnement du sursaut considéré. Mais on peut essayer de
remplacer le grand nombre d'observateurs par un grand nombre de sursauts
différents, observés dans des configurations angulaires source, Terre,
sonde trés variables. On va pouvoir ainsi tenter de remonter au diagramme

de rayonnement moyen.

De plus, on va minimiser le nombre de paramétres en jeu en
considérant le diagramme moyen obtenu par rotation autour de la direction
radiale passant par la source (= verticale locale ou radiale), que 1l'on
appellera l'axe du diagramme. R ne dépend plus ainsi que des 2 angles:

Op » Og = (radiale, direction de l'observateur T ou S)
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Notons que le diagramme moyen ainsi défini serait exactement le
diagramme individuel des sursauts si ce diagramme é&tait constant d'un
sursaut a l'autre et avait une symétrie de révolution autour de 1'axe

radial.

Par suite de la rotation du soleil, la position d'un centre actif
donné tourne d'environ 1° pendant les 2 h que dure au plus une observation
quotidienne; on peut la considérer comme constante un jour donné. On a
donc déterminé 1la position moyenne des sursauts pour chaque jour
d'observation, en distinguant jusqu'd 3 centres actifs différents pour un
jour donné. Nous avons bien sir également distingué les mesures faites aux

2 fréquences d'observation de Stéréo 5, 60 et 30 MHz.

Nous avons effectué des moyennes séparées pour les 2 grandes
catégories de types III présentes i ces fréquences, les types III tout
court ,et les types IIIb. Ces derniers ont un spectre strié en "doublets"
et "triplets”, avec une séparation typique des stries de 100 kHz; ils
précédent'fréquemment les types III "normaux" et leur profil temporel a
fréquence fixe est plus impulsif (superposition de plusieurs composantes
trés courtes) (De la Noe et Boischot: 1972, De 1la Noe: 1975). La
distinction III-IIIb se faisait i partir des enregistrements Terce et

sonde a fréquence isolée, ou i partir des spectrographes multicanaux.

Pour - chaque groupe de sursauts ainsi défini, on déterminait les
paramétres suivants.
- Moyenne arithmétique r = < log R > (moyenne géométrigque de R),
pondérée suivant la précision accordée i chaque mesure individuelle
(fonction en particulier de 1'intensité du sursaut);
- Incertitude Ar sur r, en fonction de 1l'incertitude sur chaque r et de
1'écart-type global des r.
- Angles 6 , Gs entre les directions des observateurs et la direction
radiale passant par la position moyenne des sursauts. Cette dernidre est
estimée a partir des mesures effectuées avec l'interférométre & 75 MHz, a
partir de l'association éventuelle avec un centre actif observé en optique
(en particulier avec une éruption), et en s'aidant de la rotation soleil
lorsqu'on pouvait suivre une méme source de sursauts pendant plusieurs
jours. Pour séparer les sursauts entre centres actifs différents on
s'aidait également des valeurs de R et de t. Les positions étaient
repérées en coordonnées héliographiques (longitude, latitude): A , ¢ pour
les sursauts,' XT . ¢T et KS 5 ¢S pour les 2 observateurs. On a:

s = gind ind + - =
coa@a sind sin T cos® cos@Tcos(K KT)
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cosié = gind sin@h + cosd cos@scos(K—KS)
= Incertitude commune sur ces angles A9, provenant uniquement de

1'incertitude sur la position des sursauts.

On obtient ainsi un ensemble de quintuplets (r, Ar, OT, GS, AG)i 5
pour chacune des 4 familles correspondant aux 2 fréquences d'observation
60 et 30 MHz, et aux 2 catégories de sursauts, types III et types IIIb.

L'indice i correspond & un centre actif donné, un jour donné.

C Premiére ébauche du diagramme: méthode manuelle

Jusqu'a présent on n'avait aucune idée de la forme des diagrammes de
rayonnement des sursauts solaires; aucune mesure n'avait jamais pu étre
faite, et la double ignorance dans laquelle on se trouve de la forme du
diagramme primaire et des effets de la propagation empéche toute
estimation théorique. Ce sont les mesures que nous avons effectuées qui
fournissent la premiére information un peu précise sur cette forme. Nous
ne pouvons donc utiliser aucune expression analytique a priori: nous
devons d'abord estimer & quoi ressemble le diagramme par une méthode

manuelle.

Du fait que 1l'on ne dispose pas de 1l'intensité intrinséque des
sursauts (définie typiquement par 1'intensité dans la direction radiale),
il n'est pas possible de reporter directement les résultats de mesure sur
un diagramme 6 , log I . Nous avons opéré par approximations successives
de la maniére suivante. Pour chaque triplet de mesure s GT, es on
définit:

91 = inf( ST 5 GS ), 92 = sup( 9T 5 GS )

' = = ' = - =
r r si 91 S ou T r si 91 GS
On ordonne les triplets suivant 61 croissant. Chaque triplet pris dans cet

ordre va permettre de faire une nouvelle approximation du diagramme.

Soit f(®) une approximation donnée du diagramme, obtenue aprés
utilisation d'un certain nombre de triplets. A partir du triplet suivant:

r, 6 B

L 2 =2

on reporte le point:
0y f(el) + r'
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On modifie alors légérement le diagramme pour tenir compte de 1la position

de ce nouveau point. On répéte cette opération jusqu'au dernier triplet,

celui de plus grand Oy . Par cette méthode on estime le diagramme de plus

en plus précisément en allant des petits angles (prds de l'axe) vers les

grands. Au départ, on utilise 1'approximation d'ecrdre zéro du diagramme:
f(6) = £(0) =0

Les 4 diagrammes cbtenus sont présentés en Fig. III-3. On constate
que la fonction f£(8) représentant ces diagrammes a les propridtés globales
suivantes.

8 <20°: £ ~a 62 » @ < 0 pour les types III, > O pour les types IIIb
8 >50°: f~b+cH®, c<0

D Affinement du diagramme: méthode numérique

L'ébauche précédente des diagrammes de rayonnement nous conduit i la
forme analytique suivante:

3 2 3
_ - 2 .30 + 97.(b + cO) -
log I = fa,b,c,&e) 3 3 ITI-1

a + 0

approximant une parabole pour 9 petit, et une droite pour O grand, avec la
transition vers 6 ~ «a.

Nous ajustons cette expression aux quintuplets de mesure en minimisant par
rapport aux 4 paramétres a, b, ¢ et « la somme suivante, effectude sur

1l'ensemble des quintuplecs:

= & ] .
S(a,b,c,a) % ea,b,c,a( Oli y ®2i 5 A@i » £y Ar, emi ) , avec:
-0, 2 i3 (9) f (8,) - r
s = _.__.._g a,b,c,a a,b,c,a "1
ea,b,c,a(ol’GZ’A@’r’Ar’e) [ 35 1 + X

et O = valeur de 6 minimisant e.
L'incertitude sur chacun des 4 paramétres p est donnée par:

Abp =8 / ( dS/dp )
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Fig. III-3 (article 11) Les 4 diagrammes de rayonnement construits a

partir de 1'analyse statistique des rapports d'intensités sonde/Terre des
types III observés au cours de Stéréo 5, dans une’' vaste gamme de

configurations angulaires différentes.
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E Résultat

Nous avons cherché a ajuster aux quintuplets de mesure une loi de
puissance:
£(9) = a0 + bO+ cO+ dO'+ e+ ......
Nous n'avons pas obtenu d'ajustement satisfaisant, & moins d'aller jusqu'a
un ordre beaucoup plus élévé que 4 (écarts des mesures a f{6) supdrieurs
aux incertitudes). Par contre, avec l'expression III-1 on arrive A un

ajustement satisfaisant. On peut donc considérer comme significative 1la

forme obtenue, parabolique pour 6 petit, linéaire pour 6 grand.

On constate que les diagrammes sont 34 peu prés les mémes pour une
méme catégorie de types III & 60 et & 30 MHz, mais le diagramme des types
IIT est trés différent de celui des types IIIb. Pour les types III, on a
un maximum simple au centre et une décroissance monotone pour 6 croissant.
Pour les types IIIb on a un minimum secondaire au centre, un maximum
eaviron 2 fois supérieur au minimum central vers 0§ ~ 30°, puis une
décroissance pour 9 supérieur. Au deld d'environ 60° les 2 diagrammes (TIT
et IIIb) sont 4 peu prés identiques; ils présentent une décroissance en:

-0 9
I o< e / 0 avec 60 ~11°
On obtient la largeur totale suivante, & 3 niveaux caractéristiques

comptés a4 partir de l'intensité au centre (en 6=0°):

niveau
wy /g ™ 110° % 10° pour les III
120° ¥ 10° pour les IIIb
wi /10 ™ 130° ¥ 20° identique pour III et IIIb
W /100 ~ 190° ¥ 40° "

F Conséquence sur la proportion III/IIIb en fonction de la longitude

A partir de comptages de sursauts par tranches de longitude, De 1la
Noe (1974) a comstaté que la proportion de types IITb par rapport a celle
des types III augmente avec la distance au centre du disque. De la Noe
concluait que le diagramme de rayonnement des types III é&tait dirigé vers
l'avant, et celui des types IIIb & 90° de la radiale. Nous diposons
maintenant des diagrammes de rayonnement eux-mémes. Nous confirmons qu'il
existe une différence importante entre les diagrammes des III et des ITIb,
qui correspond bien a 1l'observation de De la Noe pour 9 pas trop grand: le
rapport d'intensité IIIb/III croit avec 9 jusqu'i environ 30°; au dela, 1la

statistique de De la Noe n'est plus assez nombreuse pour é&tre fiable.
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Ainsi, 1l'observation de De la Noe s'explique non pas par un diagramme des
IIIb dirigé a 90° de la radiale mais 4 30° environ seulement. Nous verrons
au prochain chapitre ce qu'on peut essayer d'en déduire au sujet du mode

de rayonnement et du diagramme primaire.

G Diagramme de rayonnement d'un point de la source

Le diagramme de rayonnement global de la source, que l'on observe i
fréquence donnée, résulte de 1'intégration sur toute 1'dtendue de la
source du diagramme de rayonnement individuel de chaque point (considéré
aprés propagation). La forme et 1l'orientation de ce "diagramme ponctuel”
varient d'un point &4 1l'autre de la source suivant les paramétres locaux du
faisceau excitateur et de la couronne. Ces variations présentent une
composante aléatoire liée aux inhomogénéitéds aldatoires du faisceau et de
la couronne, et une composante systématique liée & la variation réguliére
d'orientation du champ magnétique et de la direction radiale d'un point a
1'autre de la source. Nous appellerons diégramme local le diagramme obtenu
en moyennant le diagramme ponctuel sur 1'épaisseur de la source (extension
verticale due aux fluctuations de densité) et sur une petite portion
horizontale de fagon i éliminer les variations aléatoires; le but de cette
opération théorique un peu artificielle est que le diagramme local ainsi
défini posséde une forme constante et ne présente plus qu'une variation
d'orientation réguliére d'une extrémité de la source & 1'autre.
L'orientation du diagramme local dépend alors logiquement & la fois de la
direction radiale, par 1'intermédiaire du gradient radial moyen de
densité, et de la direction du champ magnétique, par l'intermédiaire de la
direction du faisceau et de celle des inhomogénéités de densité alignées
le long du champ magnétique; il est donc probable que 1l'axe du diagramme
local posséde une direction intermédiaire entre ces 2 directions de base.
La directivité du diagramme local et son changement d'orientation
systématique le long de la source ont une double conséquence: le diagramme
de rayonnement global observé est plus large que le diagramme local et la

source apparente est plus petite que la source réelle.

Soient I(6) le diagramme de. rayonnement local, et B(8) 1la
distribution de son orientation sur 1'ensemble de 1la source. Nous
supposerons ces 2 fonctions i symétrie de révolution et gaussiennes,
d'ouvertures respectives Wq et wy (d pour diagramme, s pour source). Le

diagramme et la distribution de brillance observés sont alors:
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62 @2
I'(e) = [ B(9;) 1(6-9,) dO,= exp —[ =—3==—-—3- ] = exp =l === |
1 1 1 2 2 e 2
w, + w w
d d
2 1 1 @2
B'(0) = B(9) x I(8) = exp [ = 07 (==5= + =73~ ) ] = exp ( - ==z )
w W, w'
d d s
avec:
wh o= [ mi + w_ ] L/2
III-2
1 1 ~1.£2
LI e e oy
sl
d s
1T a-se e
= '
wg = 3 1wy
1D (r-sw? el Y2y b
w o= s d ] N
s 2 d
On constate qu'on doit avoir nécessairement:
! ! T~
wy /owl > 2 I1I-4
et qu'on a 2 valeurs possibles:
Wy= W, W= W,
L= Wy 5 WE W
Les mesures héliographique de diamétre de source w'y et

stéréoscopique d'ouverture de diagramme de rayonnement w'y sont donc
étroitement couplées; on a besoin des 2 simultanément pour déduire 1les
valeurs reéelles w, et wy . Et & partir des 2 seules mesures wg et wy, on
ne peut pas distinguer entre une petite source avec un diagramme local
large et une grande source avec un diagramme étroit. Jusqu'd préseunt on ne

disposait que de w'_. On ne pouvait en déduire qu'une estimation minimum

s
de w . Nos mesures apportent maintenant le 2° paramétre:

w'y ~ 110

Les mesures héliographiques en haute fréquence ou spatiales en basse

fréquence montrent que le diamétre apparent des types III augmente vers
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les basses fréquences, en restant i peu prés égal a4 la distance de 1la
source apparente a la base de la couronne (~ distance i la photosphére):
le diamétre angulaire & mi-intensité des sources vues depuis 1l'origine du
faisceau excitateur est a peu prés constant, de l'ordre de 60° (Gergely:
1974; Raoult et Pick:1980; Gary: 1982; Steinberg et al: 1984). Cette
ouverture est celle du champ magnétique au sein de la source. L'ouverture
correspondante de la direction radiale est plus faible: ~ 0° a4 la base de
la couronne (fréquence d'observation de ~ 300 MHz); ~ 30° 3 ~1 Ro(l) de
la (~ 30 MHz). D'aprés ce qu'on a vu, l'ouverture wg de B(9) aura tendance

a4 se situer entre les 2 ouvertures des directions radiale et du champ

magnétique. Tenant compte de III-4, qui implique:

w; < 55°

nous arrivons a4 l'estimation approximative:
) ~ o

w'g 50
On en déduit d'aprés la formule III-3: solution 1 solution 2
ouverture du diagramme local wg o~ 90° 60°

ou

dispersion de l'orientation we A 60° 90°

du diagramme local

(dans les 2 cas, l'angle sous-tendu par la source réelle depuis l'origine

du faisceau, située a4 la base de la couronne, est un peu supérieur 3 wg)

Nous allons pouvoir discriminer entre ces 2 solutions & partir
d'autres types d'observations. L'association des types III avec l'activité
optique (essentiellement les éruptions) et avec les sursauts X et cm (Kane
et al.: 1980; Kosugi: 1981; Kane et Raoult: 1981) montre que le faisceau
d'électrons excitateur provient d'une région trés petite par rapport aux
dimensions observées des sources radio; on en a conclu que le champ
magnétique qui guide les faisceaux d'électrons excitateurs diverge trés
fortement vers le haut (Mercier: 1975; Dulk et al.: 1979; Kane et al.:
1980); la solution 1, qui donne une dimension de source proche de
'estimation "classique"” directe, conduit donc a4 la méme conclusion; la
solution 2, qui donne une dimension supérieure, est donc peu probable car
elle conduirait & une divergence encore plus forte, peu vraisemblable, du

champ magnétique. Par ailleurs, 1l'extension angulaire des faisceaux

(1) R, = rayon solaire = 7.10° km
©




53

d'électrons non diffusés mesurée in situ, dans le milieu interplanétaire

est plus proche de 60° que de 90° (Lin: 1974).

Un autre type d'argument est fourni par l'observation de Mercier et
Roseaberg (1974) qui trouvent que les variations de la position apparente
du centre de gravité des types III, avec la longitude du centre optique
associé, correspondent A une altitude apparente (1,34 R a 169 MHz)
indépendante de la longitude, et trés supérieure a4 l'altitude moyenne du
niveau plasma correspondant & la fréquence d'observation. Cette
observation implique qu'un observateur donné “"voit" une grande partie de
la source réelle, comme dans la solution 1 (diagramme large, source
étroite). Dans le cas contraire de la solution 2 (diagramme étroit, source
large) un observateur ne voit que la partie de la source proche de la
direction radiale passant par 1l'observateur; dans ce cas, la position
apparente de la source devient stationnaire prés du centre du disque
solaire, conduisant a wune -altitude apparente faible, et varie plus
rapidement prés des limbes; un tel comportement est tout & fait contraire
a l'observation de Mercier et Rosenberg. Une autre observation confirme
qu'un observateur donné voit la majeure partie de la source réelle: on
constate que le rapport instantané des fréquences des 2 composantes des
paires F-H, en particulier de type U, est toujours un peu inférieur a 2
(nous verroms plus loin que cet écart 4 2 s'explique par des effets de
propagation du rayonnement électromagnétique); si la source &tait trés
étendue avec un diagramme étroit, ce diagramme étant différent entre les 2
modes, on observerait sur chaque mode une partie différente de la source
et le rapport en fréquence serait trés variable, et au moins quelques fois

supérieur a 2.

Ces constatations convergent toutes vers la méme conclusion: la
solution 1 est la plus probable. Compte tenu des irrégularitéds aldatoires
mentionnées précédemment, le diagramme ponctuel est certainement plus
étroit que le diagramme local obtenu. Par ailleurs, on a wvu aussi que
l'orientation du diagramme local varie d'une extrémité de la source i
l'autre d'un angle certainement inférieur au- diamétre angulaire de 1la
source réelle vue depuis la base de la couronne. On arrive ainsi aux
crdres de grandeurs suivants, trés approximatifs mais tout de méme

considérablement plus fiables qu'avant les mesures stéréoscopiques:

— ouverture du diagramme de rayonnement ponctuel (aprés propagation):~ 80°

- diamétre angulaire de la source vue depuis la hase de la couronne :~ 70°



54

La configuration approximative correspondante est schématisée en Fig.

III-4.

Fig. III-4 Source et diagramme de rayonnement d'un sursaut de type III
trés schématisés: ordres de grandeurs déduits en haute fréquence des
diagrammes de rayonnement obtenus avec Stéréo 5, et des mesures
héliographiques de diamétres. Les dimensions et l'altitude de la source

par rapport au soleil correspondent i peu prés i une fréquence

d'obsgrvation de 30 MHz.

& source réelle
*” ¢ source apparente (pour un observateur situé sur la radiale passant
a peu prés par le centre de la source réelle)

~ diagramme de rayonnement ponctuel

s diagramme de rayonnement apparent global
On peut penser que la source apparente est plus petite que la source
réelle, et le diagramme de rayonnement apparent global plus large que le
diagramme ponctuel A cause des variations d'orientation du diagramme
ponctuel le long de la source.
L'extension verticale importante de la source est lide aux inhomogénéités

de densité du milieu coronal.




IV INTERPRETATION DES DIAGRAMMES DE RAYONNEMENT ET DES DECALAGES EN TEMPS:
PROPAGATION CORONALE ET MODE DE RAYONNEMENT

Nous avons déja vu que l'aspect observé des sursauts est détermind &
la fois par les conditions d'émission locales et par les conditions de
propagation du rayonnement i travers la couroune. Mais la coatribution
relative de ces 2 phénoménes varie suivant le type des sursauts, suivant
les positions relatives source-observateurs, suivant les paramétres
observationnels considérés, etc... Il arrive ainsi que dans certains cas
1'un des 2 phénoménes domine nettement. Nous allons voir dans ce chapitre
comment l'analyse des 2 paramétres observationnels fournis par les
expériences Stéréo, R puis t, permet de mettre en évidence certains effets
de propagation caractéristiques. Nous verrons aussi que l'importance des
effets de propagation est étroitement lide au mode de rayonnement,
fondamental ou harmonique, ce qui nous améne naturellement i étudier les 2

aspects, propagation et mode, dans le méme chapitre (articles 1, 3, 7

11).

3

A Analyse du rapport d'intensité sonde-Terre R

1 A 169 MHz

Nous avons mentionné, au chapitre précédent, 1'existence de 2
familles de types III le 711114. Les sursauts de ces 2 familles présentent
des caractéristiques sytématiquement différentes, en particulier
lorsqu'ils sont en paires: les sursauts f ont une durée plus courte, une
vitesse de dérive en fréquence plus grande, une altitude apparente
légérement plus élevée et un diamétre légérement plus petit. Il s'agit
donc de 2 classes de sursauts bien distinctes, produites dans des
conditions physiques différentes. Ces sursauts sont parfois associés en
paires f-h, qui ressemblent 4 ce qu'on a souvent interprété comme paires
F-H (Wild et al.: 1954; Dulk et Suzuki: 1980). De 1'écart en temps et des
vitesses de dérive en fréquence des 2 composantes d'une méme paire, on
déduit que 1le rapport de fréquence instantané est toujours un peu
inférieur i 2. Sauf en ce qui concerne 1l'altitude apparente, ces
caractéristiques sont celles qu'on peut attendre de paires F-H, c'est i
dire des 2 modes d'émission fondamental et harmonique d'un méme faisceau
d'électrons excitateur. A fréquence d'observation donnée, le mode H est

émis a une altitude supérieure au mode F, 1li ou la fréquence plasma locale
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est 2 fois plus faible (densité 4 fois plus faible); le mode H est donc
émis aprés, lorsque le faisceau a parcouru une plus grande distance depuis
sa source d'accélération et qu'il s'est donc dilaté dans toutes les
directions du fait de la dispersion des vitesses et de la divergence du
champ magnétique; la source du mode H est donc plus grosse et dure plus
longtemps que celle du mode F; 1le gradient de densité radial moyen
diminuant avec 1l'altitude, la vitesse de dérive en fréquence du mode H est
plus faible; enfin, le rapport instantané de fréquence des 2 modes est
théoriquement trés proche de 2, mais le retard de groupe supérieur du mode
F et l'absorption de la partie basse fréquence du spectre instantané (on
reprendra ce dernier point plus loin i propos des types U) conduisent i un
rapport apparent un peu inférieur a 2. Il reste apparemment un désaccord
entre les caractéristiques des familles f et h, et leur interprétation F,
H, qui concerne la comparaison des altitudes apparentes; il est bien connu
que la distance apparente entre les 2 composantes d'une méme paire est
généralement plus faible que 1la distance entre les niveaux plasma
correspondants aux modes F et H et méme quelquefois inverse (McLean:
1971); mais on a montré que les effets de propagation du rayonnement radio
pouvait en modifier beaucoup la position apparente relative des 2 modes
(Riddle: 1972; Leblanc: 1973), et nous verrons plus loin que le modéle de
propagation par guidage prévoit des positions F et H analogues aux
positions observées des composantes f et h. L'interprétation F-H des
paires f-h est donc tres plausible. Cependant, elle a parfois été mise en

cause (Rosenberg: 1975; Daigne: 1975; Benz et al.: 1982).

Nos observations stéréoscopiques permettent maintenant de comparer la
directivité des sursauts f et h. On constate que ce nouveau paramétre est
lui aussi systématiquement différent entre les 2 familles: les sursauts f
sont toujours plus directifs que les h. Nous allons maintenant rappeler 2
quelle différence de directivité on peut s'attendre entre les 2 modes F et

H.

En couronne purement réfractante, si une source ponctuelle situde au
niveau plasma fp émet un rayonnement isotrope & la fréquence f, son
rayonnement sort de la couronne & 1l'intérieur d'un cdne d'ouverture totale

w donnée par:

]

indice de réfraction a la source
[1- (e e)2

Si 1'on tient compte de la courbure de la couronne, l'ouverture réelle est

sin w/2 = Yo

Iv-1

un peu plus grande. Ces conditions de propagation simples ont &té étudides
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en détail par Jaeger et Westfold (1950).
Si f= f_ (mode F), ona w/2= 0" ;

P
si f =2 fp (mode H), w/2 60° .

Dans les ccnditions réelles, les dimensions de la source, les écarts a la
symétrie sphérique, la diffusion sur les petites inhomogénéités, etc...
vont perturber beaucoup ces valeurs théoriques. En particulier, le mode F
pourra sortir dans un cBne trés ouvert, mais certainement plus étroit que
pour le mode H. La différence de directivité entre les sursauts f et h
correspond donc a celle qu'on attend entre les modes F et H. On a 13 un
nouvel argument important en faveur de l'identificatiod F, H des familles

f, h (article 1).

On observe que les variations de R sont corrélées i celles de 1la
position mesurée au sol P (fig. 6 de l'article 1); plus la source est loin
du centre du disque, plus l'intensité regue & Terre est faible. Cette
relation s'interpréte qualitativement par des variations de position des
sources a altitude constante. Nous avouns cherché 3 interpréter
quantitativement les valeurs de R observées et leur relation avec P dans
le cadre de 1l'interprétation F, H, au moyen d'un programme de tracé de
rayons reproduisant les conditions de propagation en couronne inhomogeéne

(article 3).

Nous avons utilisé différents diagrammes primaires et différentes
valeurs des fluctuations de densité aléatoires de la couronne. Le résuitat
est que les rapports d'intensité R calculés sont toujours plus faibles ou
moins variables que les rapports observés. Nous avons ainsi &té conduits a
introduire des effets de propagation particuliers, en incluant au modéle
un grand jet coronal surdense, interposé entre le centre actif et la
direction de la Terre. Un tel jet surdense est visible prés du limbe Est,
sur les observations de la couronne en lumiére blanche effectudes 2 jours
avant. Nous avons modélisé ce jet par une structure conique surdense,
surmontant un grand filament qui entourait a4 peu prés le centre actif. Ce
jet surdense coupe le rayonnement dans les directions trés inclindes par
rapport a la direction radiale, ou le réfléchit vers le haut, de sorte a
diminuer 1l'ouverture du diagramme de rayonnement apparent. Nous avons
alors pu reproduire quantitativement les valeurs R observées pour les 2
familles de sursauts, f identifiés 4 F, et h identifiés a H, ainsi que 1la

relation observée en fonction de la longitude apparente.

Ce résultat confirme 1'interprétation F, H des familles f, h, et

montre que les jets coronaux surdenses ont des effets de propagation
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importants, qui ont pour résultat de couper les diagrammes de rayoannement

aux grands angles.

2 A 60 et 30 MHZ

Nous allons donner les grandes lignes de ce que l'on peut déduire
actuellement de la mesure compléte des diagrammes de rayonnement obtenus
avec .Stéréo 5, sur les types III et les types IIIb, & 60 et 30 MHz
(article 1l1). La similitude des diagrammes entre ces 2 fréquences montre
que les diagrammes primaires et les conditions de propagation ne changent
pas beaucoup entre les 2 altitudes correspondantes. Ce n'est pas tellement
surprenant puisqu'une variation d'un facteur 2 sur la fréquence est
négligeable par rapport aux 4 ordres de grandeurs sur lesquels s'étendent
les fréquences couvertes par les types III (en admettant une variation
extréme de 1'ouverture d'un diagramme de rayonnement entre les 2
extrémités du domaine, de 0° i 180°, l'ouverture ne varierait que de 14°

entre 2 fréquences dans un rapport 2).

La trés nette différence observée entre les types III et les types
IIIb n'en est que plus significative; elle correspond i des conditions
d'émission et/ou de propagation différentes. Comme types III et types IIIb
sont souvent produits ensemble, au cours d'un méme orage, dans un méme
centre actif, les conditions de propagation seraient les mémes si les
conditions d'émissionm de 1la source primaire étaient les mémes. La
différence entre les diagrammes implique donc au moins une différence au
niveau de la source: diagramme primaire ou mode de rayonnement F/H (et
donc diagramme) différent. Cette différence au niveau de la source
primaire est bien cohérente avec la différence observée sur les spectres

des types III et IIIb.

Que III et IIIb soient émis sur le méme mode ou pas, leurs diagrammes
primaires sont différents. La similitude des diagrammes apparents au deld
d'environ 50° par rapport i 1'axe est donc trés probablement due aux
effets de propagation. Plus les rayons se propagent loin de la direction
radiale, plus ils traversent les couches denses de la couronne sur de
grandes distances, plus ils ont de chance de rencontrer de grénds jets
surdenses et plus ils seront marqués par les effets de propagation. Il est
donc naturel d'admettre que la partie centrale des diagrammes apparents
porte une trace assez directe des diagrammes primaires, alors que la

partie loin de 1l'axe ne porte plus que la trace des effets de propagation.
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Le maximum vers 30° de 1l'axe du diagramme apparent des types IIIb
fait penser au cOne de réfraction limite qu'on observerait en couronne &
symétrie sphérique et purement réfractante (formule IV-1). En effet, le
cOne lui méme est une caustique o4 s'accumulent les rayons issus de la
source a environ 90° de la radiale. En réfraction pure, 1'intensité émise
sur le cdne est infinie, mais dés que 1l'on introduit les dimensions finies
de la source ou un peu de diffusion, le rayonnement s'étale au dela et
1'on raméne l'intensité maximum 3 une valeur finie. Il est donc tentant de
rapprocher un tel diagramme théorique du diagramme observd pour les types
IIIb. De l'ouverture observée du cdne d'intensité maximum, on déduit en
inversant la formule IV-1, le rapport de fréquence:

= : =~ L, 155 V-2

p [ 1 - sin?30° | 172

f

Une telle valeur peut correspondre i une émission sur le mode Ffondamental
£ = fp en présence de fluctuations de densité: seule 1la partie du
rayonnement émise par les zones les plus denses s'échappe vers 1l'extérieur

et l'on obtient un rapport <f3> / <fp> >1 .

Cette discussion est 4 rapprocher d'une observation faite par Stewart
(1974) sur les types U en paires F-H. Cet auteur a montré que le rapport
des fréquences des 2 composantes F et H est nettement inférieur & 2 et
vaut ~ 1,8 (dans les paires de types III non U le rapport est encore plus
faible). Il interpréte cet écart & 2 par des effets de propagation sur le
mode F; il suppose que les faisceaux excitateurs de types U se propagent
dans des tubes de forée magnétiques sousdenses, dont 1l'extension verticale
correspond 4 une gamme de densités qui détermine ‘la largeur de bande 5 en
conséquence, la partie basse fréquence de cette bande édmise sur le mode F
est absorbée au cours de la propagation, alors que sur le mode H tout
passe. Il en résulte un rapport de fréquences apparent moyen < 2. Cette
observation est extré@mement intéressante car il y a peu de maniéres de
l'interpréter autrement; cependant, il nous parait aussi peu justifié
d'admettre que les types U se propagent dans des tubes sousdenses que
d'admettre que les types III se propagent dans des tubes surdenses! Il est
plus probable que la coupure basse fréquence du mode F soit simplement
liée aux fluctuations de densitd importantes, présentes partout dans la
couronne, et qui countribuent beaucoup 4 la largeur de bande instantanée du
sursaut: le rayonnement issu des zones sousdenses est absorbé. Ce
phénoméne agit pareillement sur les ctypes U et sur les types III en

général. La valeur mesurée par Stewart correspond i:
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<f> / <fp> =1,1
ce qui est comparable a la valeur IV-2. Il est donc tentant de conclure
que rapport de fréquence dans 1les paires. F-H de types U et cbne
d'intensité maximum des types IIIb sont 2 manifestations des mémes

fluctuations de densité coronales.

Si 1l'on admet que 1l'absorption n'affecte pas beaucoup plus que 1la
meitié inférieure de la bande d'émission F, le décalage observé de 1'ordre
de 10% du centre de gravité de cette bande d'émission implique des
fluctuations de densité d'au moins 20%. D'un autre cdté, cette amplitude
de fluctuation est limitée & environ 100% par la largeur de bande observée

de 1'émission H, de l'ordre d'un facteur 2.

La longueur caractéristique de ces inhomogénéités, quant i elle, doit
&tre assez petite pour que le rayonnement issu des zones sousdenses soit
effectivement absorbé et non guidé vers l'extérieur. Nous allons voir un
peu plus loin que les inhomogénéités de dimension horizontale ~1O4 km ont
la propriété de guider le rayonnement vers l'extérieur, et que les
inhomogénéités plus petites auront davantage tendance 3 absorber le

rayonnement.

De toutes ces considérations on déduit que 1les fluctuations de
densité requises auront typiquement wune amplitude et une longueur
caractéristique:

€= AN /N ~ 50% d ~ 103 km
e e

Cependant, d'aprés les résultats des calculs de propagation en
couronne diffusante de Steinberg et al. (1971), les inhomogénéiiés ont
également tendance a émousser le maximum d'intensité sur le cBne de
réfraction limite. Il est donc probable que la source primaire elle-méme

émette davantage de rayonnement i 90° de 1l'axe radial que dans 1'axe.

On arrive a 1l'interprétation possible suivante des diagrammes
apparents observés:
- types III: émission sur le mode H, avec un diagramme primaire isotrope
ou dirigé vers 1l'avant;
~ types IIIb: émission sur le mode F, avec un diagramme primaire
présentant un maximum & 90° de la radiale (avec symétrie de révolution

autour de cet axe).

Ces modes de rayonnemenf et ces diagrammes correspondent i ce qu'ont
proposé Smith et De la Noe (1976) & partir de considérations théoriques
basées sur l'aspect des spectres des types III et des types IIIb.




B Analyse du décalage en temps sonde-Terre t

Nous poursuivons ici l'analyse des types III f et h observés au cours
de Stéréo 1, le 711114. Aprés avoir étudié le comportement de R. nous

étudions maintenant celui du décalage er temps sonde-Terre t (article 7).

e Relative time

~difference t (s) * o
o f bursts
0.2 - + h bursts + _
o--+ f-h pairs
0.1} & _
_/
T~
0.0 - -
_ ' average
0.1 error bgrs—
=0.2/ |- geo : i
| | | _Paosition P{’),
-20 -19 -18 -17
«— East Disk centre —»

Fig. IV-1 (Fig. 2 de l'article 7) Décalage en temps sonde-Terre des types
III observés avec Stéréo-l le 711114, en fonction de la position observée

depuis la Terre. Noter le comportement trés différent des 2 familles.

Nous retrouvons de nouveau une distinction trés nette entre les 2
familles. Les t, présentent une dispersion totale de 1'ordre de 0,4 s et
leurs variations sont corrélées a la position P mesurée au sol (tout comme
1'étaient les variations de R): plus les sursauts sont loin du centre du
disque, plus ils sont vus tard sur la Terre. Par contre, les te présentent-
une dispersion trés faible, inférieure & 0,1 s, et sont indépendants de la
position (fig. IV-1). Nous avons dans un premier temps cherché A rendre
compte de ces variations de t et P avec un modéle purement géométrique,

sans effet de propagation.
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Nous supposons que la source est ponctuelle et que le rayonnement se
propage en lign ' droite 4 la vitesse de la lumidre dés son émission.
La position a4 1 dimension Est-Ouest P mesurée & Terre détermine un plan
dans lequel se trouve la source; les différentes valeurs de P déterminent
des plans paralléles. Le décalage en temps t détermine un hyperboloTde de
révolution, de foyers la Terre et 1la sonde, lieu des points dont la
différence des distances A la sonde et & la Terre vaut CxXt. On vérifie que
cet hyperboloide passe prés du soleil, ou on 1l'approxime par son plan
tangent. Les différentes valeurs de t déterminent des plans paralléles.
Les 2 séries de plans (P) et (t) forment entre eux un angle déterminé par
la configuration géométrique Terre-soleil-sonde, qui vaut 21° pour la
journée considérée. La donnée de P et t détermine donc une droite de

direction fixée, sur laquelle se trouve la source.

Nous avons calculé la position de toutes les droites (P,t) dans un
plan perpendiculaire i leur direction commune. Nous trouvons une
dispersion de 1l'ordre de 0,4 R, (rayon éolaire) pour les f et de 0,8 R,
pour les h, beaucoup plus grande que celle qui correspondrait aux erreurs
de mesure. Ces dispersions sont invraisemblablement grandes, alors que la
dispersion réelle des sources ne peut &tre que plus grande encore, puisque
les sources n'ont aucune raison de se trouver dans un plan perpendiculaire
aux droites calculées. Ces droites forment un angle de 47° par rapport i
la radiale; si les sources sont toutes dans un méme plan horizontal, leur
dispersion réelle est 1/cos47° = 1,5 fois plus forte. On n'a jamais
observé de telles dispersions & 169 MHz, en 1 heure d'observation parmi
des cypes III clairement associés & un centre actif bien localisé. On
observe méme un écart de 0,6 R, entre les 2 composantes d'une méme paire
(fig.III-1)! Dans le cadre de 1l'interprétation F-H, ces composantes sont
émises par un méme faisceau & 2 altitudes différentes, séparées par ~ 0,1
R, seulement; il faudrait des lignes de force magnétiques presque
horizontales pour produire un écart de 0,6 R, entre les 2 niveaux; on ne
peut imaginer cela que pour des types U, alors que les spectres observés
sont bien des spectres de types III, a dérive en fréquence bien typique
des types III. Méme si l'on rejette a priori 1l'interprétation F-H, il est
clair que les 2 composantes sont physiquement liées et ont une origine
commune; de plus, les positions apparentes sont toujours a peu prés les
mémes; les sources des 2 composantes d'une méme paire sont donc de toute

fagon beaucoup plus proches que les 0,6 RO apparents déduits des décalages

en temps.
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En prenant le probléme en sens inverse, et en calculant les valeurs P
et t qu'on observerait pour une dispersion vraisemblable des sources, on
constate que l'on devrait observer une relation entre P et t intermédiaire

entre la constance de tp et la dépendance de ty en fonction de P.

On est donc amené 2 abandonner 1'hypothése de la propagation dans le
vide. Le premier effet va &tre d'introduire un retard de groupe, croissant
vers les grandes longitudes. On va donc observer une pente dt/dP plus
grande qu'en propagation dans 1le vid;. On peut s'attendre A des
différences de 1l'ordre de 0,1 & 0,2 s qui rendent bien compte de ce qu'on
observe pour les h. Mais 1l'effet devrait &tre plus grand encore pour les f
alors qu'on observe l'inverse! Va-t—il falloir abandonner 1'interprétation
F-H qui expliquait si bien les observations jusqu'a présent? Cela ne
résoudrait pas notre probléme pour autant. Il semble de toute fagon que
les sursauts f subissent des effets de propagation qui diminuent le retard
de groupe lorsque la longitude apparente augmente. Il y a une solution
simple: les variations de position ne sont pas dues i des variations de
longitude réelle, & altitude ccnstante, mais i des variations d'altitude,
a longitude constante: Dans ce cas, la source la plus loin du centre du
disque est la plus haute, donc celle qui subit le retard de groupe le plus
faible. Les variations correspondantes du retard de groupe sont toujours
d'environ 0,1ls, ce qui est le bon ordre de grandeur pour rendre compte des.

variations "anormalement” faibles du décalage en temps t des sursauts f.

Nous interprétons la source f observée 3 une altitude variable comme
une image apparente, située beaucoup plus haut que la source primaire,
résultant d'une focalisation intense du rayonnement vers le haut, donv
1l'observateur situé loin de la radiale ne regoit qu'une faible partie, par
diffusion (fig.IV-2). On est donc finalement conduit & admettre des effets
de propagations encore plus importants pour les f que pour les h, ce qui
confirme de maniére irattendue et spectaculaire 1'identification F-H !
L'altitude apparente de 1'image, celle ol le rayonnement sort de la
couronne dans un grand angle solide (et continue alors i peu prés en ligne
droite), n'est plus tellement déterminée par i'altitude réelle de 1la
source primaire, mais par la fréquence du rayonnement et par les
conditions exactes de propagation. Pour dn H, le rayonnement sort assez
vite, et forme une image proche de la source primaire. Au contraire, le
rayonnement d'un F subit au départ des effets de réfraction intenses qui
le focalisent sur une distance de 1l'ordre de 17échellé de longueur en

densité, dans une direction oppcsée au gradient de densité. Lorsque 1la
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source primaire se trouve sur le bord d'un jet surdense, le gradient de
densité peut faire un angle important par rapport & la verticale. Le
cheminement du rayonnement A travers la couronne, plus ou moins guidé par
les structures surdenses, va donc dépendre d'un "pseudo-diagramme
primaire”, résultant de la premiére étape de la propagation, sur une
distance correspondant i une diminution de densité de 1l'ordre d'un facteur
2. L'image apparente observée va ainsi &tre trés sensible i 1la position
précise de la source primaire par rapports aux structures surdenses. Les
variations importantes de 1'a1titude apparente que 1l'on observe sont

engendrées par de faibles variations de position de la source primaire.

acceleration region
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Fig. IV-2 (fig.5 de 1l'article 7) Propagation du rayonnement radio &
travers la couronne suivant le mode d'émission. L'image apparente sur le
mode F est considérablement relevée par rapport & la source primaire, par
guidage du rayonnement vers le haut; et le chemin plus long parcouru par
le rayonnement issu de la source B par rapport & la source A est compensé

par le retard de groupe plus faible.
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Heyvaerts (1975) a montré que les caractéristiques de la source F
étaient largement imposées par le transfert du rayonnement au sein des
innomogénéités de densité locales. Nous ajoutons ici que les effets de
propagation plus loin de la source ont une influence considérable sur la
source apparente; on observe une image formée par réfracticn-diffusion
loin au dessus de la source primaire et probablement beaucoup plus grosse;
de plus cette image est trés sensible A la configuration des grandes
structures surdenses que rencontre le rayonnement au cours de sa sortie de

la couronne, en direction de 1'observateur.

C Conséquence: modes F-H et effets de propagation importants

Les contraintes, a peu prés universellement admises, sur les
positions relatives des 2 composantes des paires f-h, et sur 1'altitude
apparente des types III en général, donnent schématiquement le choix entre
les 2 grandes possibilités suivantes:

- les types III sont produits dans de grands jets surdenses, les effets de
propagation sont négligeables et les 2 composantes des paires
correspohdent au méme mode, probablement H;

- les types III sont produits en dehors des grands jets surdenses, les
effets de propagation sont importants et les 2 composantes des paires
correspondent aux modes F et H.

Nos observations stéréoscopiques apportent les éléments nouveaux suivants:
- la différence de direccivité entre f et h correspond &4 celle qu'on
attend entre F et H;

- les diagrammes d2 rayonnement apparents peuvent difficilement
s'expliquer sans effets de propagation;

- les temps de propagation des composantes f impliquent qu'on n'en voit

qu'une source apparente située loin au dessus de la source réelle.

I1 apparait ainsi hautement probable que les paires f-h sont des
paires F-H, que la cofncidence des positions apparentes des 2 composantes
et les altitudes apparentes élevées proviennent d'effets de propagation
importants, et que les sursauts ne sont donc pas produits dans les grands

jets surdenses.

Nous allons donc maintenant revoir quelles ont été les grandes étapes
dans la modélisation des effets de la propagation coronale du rayonnement
radio, et nous discuterons plus en détail du modéle de propagation par
guidage qui semble le plus apte a rendre compte a4 la fois des résultats

anciens et de nos propres résultats.
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D Propagation par guidage

Pendant longtemps on a considéré que la propagation du rayonnement
était dominde par sa diffusion sur un grand nombre de petites
inhomogénéités isotropes (Fokker: 1965; Steinberg et al.: 1971; Riddle:
1974; Leblanc: 1974) ou allongées radialement (Riddle: 1972). Ces modéles
ne rendaient compte que partiellement des positions relatives des paires
f-h interpétées comme paires F-H, et des altitudes des types III en
général. Bougeret, Steinberg (1977) ont proposé un modéle de propagation
avec guidage du rayonnement, par des inhomogénéités infiniment allongées
le long du champ magnétique, pour rendre compte a la fois du grand
diamétre apparent et de la haute directivité des sursauts de type I: le
rayonnement est issu de sources situées 4 1'intérieur de "fibres"
surdenses et est réfléchi un petit nombre de fois sur les fibres
avoisinantes avant de sortir en ligne droite dans 1le milieu
interplanétaire. Pour résoudre complétement le probléme des positions
apparentes, Duncan (1979) a considéré qu'il fallait recourir 4 un modéle
de propagation offrant un véritable guidage du rayonnement vers le haut.
I1 a proposé que les sources des types III soient situées au sein de tubes
sousdenses; le rayonnement est guidé & 1'intérieur d'un tube par

réflexions successives sur les parois, comme dans un guide d'onde, tant

qu'on a: _ 2 _
bp L= (E,/6) 1/2 _ . PN/ NG,
cos O » -Ef- = [ 5 =1 128 7N ]
1 1 - (£ /1) el e
pl
ou:
sinze < Ne2/ Nel i
N,/ N~ 1
avec:
® = angle entre la direction du rayonnement et celle du tube
f = fréquence du rayonnement
fpl ; fp2 = fréquences plasma 4 1'intérieur et 4 1'extérieur du tube
No » Ngq s N,o = densités correspondant 3 f , fpl , fp2
Par exemple, un rayonnement incliné & 6 = 30° par rapport a 1l'axe du
tube, dans un tube NeZ/Nel = 3 fois moins dease que le milieu
environnant,
sera réfléchi jusqu'sa 1'altitude od la densité est devenue Ne/Nel =9

By

fois plus faible qu'a 1'émission du rayonnement supposée sur le mode F. Le

rayonnement sort donc de la couronne A une altitude plus élevée que le
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niveau plasma des zones surdenses, et d'autant plus &levée que la
direction moyenne du rayonnement est proche de celle des tubes (~
radiale). C'est un mécanisme trés efficace pour relever 1les positions
apparentes des sursauts mais il n'était pas clair pourquci le rayonnement
ne se serait produit qu'a 1'intérieur de tels tubes. Finalement, Robinson
(1983) a calculé les effets de la propagation en utilisant un moddle
certainement plus proche de la réalité et qui rend bien compte des
altitudes apparentes telles qu'on les observe. Robinson reprend l'idée de
Bougeret, Steinberg d'une couronne constituée d'un fond continu rempli de
fibres surdenses alignées le long du champ magnétique; mais il considére,
pour le cas des types III, que le rayonnement est généré de fagon uniforme
a l'intérieur de tout le volume globalement occupé par le faisceau, et que
les fibres surdenses ne représentent qu'une faible fraction du volume
coronal total; dans ces conditions, le rayonnement issu des fibres
surdenses représente la méme faible fraction du rayonnement total. La
majeure partie du rayonnement, issu des régions situdes entre les fibres,
est trés efficacement guidé par ces structures vers le haut. Il est
intéressant de remarquer l'aspect paradoxal de ce modéle, qui en fait sa
force: la faible fraction de rayonnement qui est issu des zones surdenses
est moins efficacement guidé que le rayonnement de mZme fréquence issu des
zones sousdenses et sort donc de la couronne 4 une altitude moins é&levée

alors qu'il a été émis i une altitude plus &levée!

Le gros avantage du modéle de Duncan-Robinson par rapport aux modéles
précédents avec diffusion du rayonnement sur un grand nombre de petites
inhomogénéités est qu'il rend beauccup wmieux compte de 1l'altitude
systématiquement trés élevée de tous les sursauts radio et de la quasi-
colncidence des 2 composantes F et H d'une méme paire. Il semble aussi
probable qu'il puisse expliquer la constance approximative de 1'altitude
apparente des sursauts en fonction de la'longitude héliographique (Mercier
et Rosenberg: 1974), mais le calcul reste i faire pour s'en assurer. C'est
ézalement ce modéle qui rend le mieux compte de nos résultats: nature F-H
des paires, coupure des diagrammes de rayonnement aux grands angles, et

image apparente des composantes F loin au dessus de la source primaire.

Robinson utilise des fibres extrémement denses (25 fois 1le milieu
environnant) et n'occupant qu'une trés faible fraction du volume total (<
1%); 1les réflexions du rayonnement sur les fibres peuvent se produire
jusqu'a une altitude trés élevée mais elles sont rares. En fait, il est

probable que la couronne est également remplie de fibres moins denses et
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plus resserrées sur lesquelles les réflexions se produiront jusqu'd une
altitude moins élevée mais seront plus nombreuses. Il est intéressant
d'estimer a priori 1l'ordre de grandeur des effets d'une structure coronale
fibreuse suivant les paramétres caractéristiques des fibres. Nous allons
faire cette estimation en simplifiant le modéle au maximum et en supposant
que  toutes les fibres sont identiques. En tenant compte des
caractéristiques observées des sursauts, en particulier de 1'ouverture du
diagramme de rayonnement que nous avons meéurée, nous en déduirons les

contraintes générales sur ce modéle.

Lorsqu'un rayon est réfracté par une fibre, sa direction conserve le
méme angle © par rapport & l'axe de la fibre mais subit une rotation d'un
angle ¢ autour de cet axe. Nous considérerons que ¢ prend une valeur
aléatoire entre 0 et 180° lorsque le paramétre d'impact est inférieur i
d/2, ou d est la largeur efficace (~ diamétre) des fibres; ¢ reste nul
lorsque le paramétre d'impact est supérieur &4 d/2. Nous considérerons de
plus que le rayonnement interagit avec 1les fibres de cette manidre
uniformément, du niveau plasma (fréquence plasma inter-fibre = fréquence
du rayonnement considéré) jusqu'a un niveau critique ou 1l'interaction
cesse brusquement, et ol le rayonnement sort de la couronne en ligne
droite jusqu'a 1l'observateur. Nous définissons ce niveau critique comme
celui au dessus duquel le rayonnement n'est plus réfléchi par les fibres
(&=180° sous ce niveau, $=0° au dessus) pour un paramétre d'impact nul,
c'est 4 dire celui ol les indices de réfraction dans et hors fibre sont

dans le rapport sin 8.

L'angle © entre le rayonnement et lcs fibres a tendance a diminuer
avec l'altitude i cause du double effet de focalisation vers le haut: par
le gradient de densité moyen et par la divergence générale des structures
(des fibres), certainement supérieure i 1la divergence des directions
radiales; 6 moyen diminue également du fait que 1le rayonnement a4 grand 6
est plus absorbé que le rayonnement i petit 6. Cependant, la diffusion sur
les petites inhomogénéités aléatoires (toujours présentes, en plus des
fibres) tend au contraire en permanence i isotropiser le rayonnement; il
est ainsi possible que s'établisse un régime stationnaire au cours de la
montée du rayonnement entre les fibres, avec un angle 6 relativement
constant. En tout état de cause, nous appellerons © 1l'angle moyen du
rayonnement par rapport aux fibres dans tout le domaine d'interaction (=
entre niveau plasma et niveau critique). Comme 1la distributicn du

rayonnement en fonction de 1l'angle par rapport a la radiale i3 la sortie de
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la couronne n'est autre que le diagramme de rayonnement (4 quelques
petites corrections prés), nous prendrons comme valeur de 6 1la demi-

largeur a4 mi-hauteur du diagramme de rayonnement que nous avons mesurée.

Soient D 1la distance wmoyenne des fibres, a leur facteur de
surdensité, H 1'échelle de hauteur en densité commune aux fibres et au
milieu inter-fibre et h la différence d'altitude entre le aiveau plasma et

le niveau critique. s .

Le rapport de densité entre le niveau plasma et le niveau éritique est:

La projection horizontale du libre parcours moyen du rayonnement (entre 2

interactions avec des fibres) est:

Le nombre moyen d'interactions d'un rayon avec les fibres (entre le niveau
plasma et le niveau critique) est:

n=tg 0 -%— = tg © Log B B
D

La dispersion horizontale subie par le rayonnement lorsqu'il atteint le

niveau critique est:

L=/nl=/(tgo Log B —%—) D

Du diagramme de rayonnement que nous avons mesuré, nous déduisons que 1la
demi-ouverture a mi-hauteur du diagramme local (d'un point de la source)
est ~ 45°; on en déduit que 1l'angle moyen par rapport a 1l'axe du
diagramme, que l'on assimile 3 1'axe des fibres, est:

8 ~ 30°
Par ailleurs, le facteur de surdensité apparent que 1l'on déduit de 1la
comparaison entre la couronne optique moyenne et 1'altitude moyenne
observée des sursauts est:

B~ 10
On en déduit:

a~3
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Cette valeur suppose que le nombre d'interactions par rayon n est > 1 . On
peut envisager des valeurs supérieures i condition que le nombre
d'interactions moyen par rayon n soit < 1 ; c'est ainsi que Robinson peut
utiliser une valeur nettement supérieure (a = 25) . Mais nous cherchons
ici 4 rendre compte des propriétés des types III en ayant recours a des
fluctuations de densité minimums; de plus, ce n'est qu'avec n > 1 que
l'on a un guidage "complet" du rayonnement; c'est donc cette valeur

minimum de a que nous adoptons dans la suite.

La contrainte suivante est fournie par le diamétre apparent des
sursauts. Nous avons vu, a partir de 1l'analyse des décalages en temps, que
dans le cas des composantes F le diamétre apparent est probablement
essentiellement imposé par la propagation du rayonnement; en conséquence,
dans le cas plus général des composantes H ol les effets de propagation
sont plus faibles, ces effets ne sont tout de méme pas négligeables; on
peut penser que les effets de propagation seuls donneraient pour les H un
diamétre seulement un peu plus faible que 1le diamétre de la source
primaire, soit ~ 2'. Mais 1'étude la plus directe et 1la plus précise des
propriétés spatiales des sources a été faite par Raoult, Pick (1980). Ces
auteurs observent 2 phases de durées i peu prés équivalentes au cours d'un
sursaut: le diamétre est d'abord i peu prés constant, puis il augmente
réguliérement, d'environ un facteur 2 au total. Cette augmentation ne peut
guére s'interpréter que par 1'augmentation du diamétre de 1la source
primaire elle-méme (et non par des effets de propagation); mais, a
1'inverse des auteurs, nous proposons d'interpréter le diamétre constant
de la premiére phase comme étant le diamétre minimum imposé par 1la
propagation, qui reste constant tant que le diamétre de la source primaire
est plus petit; l'ordre de grandeur ( ~ 2 ') est tout & fait ce qu'on peut
attendre d'effets de propagation qui doivent relever les sources de
quelques minutes d'arc. Cette 1interprétation est confirmée par
1'augmentation de ce diamétre wminimum initial des sursauts avec la
distance au centre du disque, qu'on observe sur la Fig.4 des auteurs
précédents pour les sources simples. Nous considérerons donc que 1la
propagation 4 travers les fibres conduit & un étalement horizontal du
rayonnement de l'ordre de:

' L ~2' ~10° km, soit L ~ H.

Remplagant L par H dans les expressions précédentes, on obtient:

5
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n~( tg ©® Log B )2 , et

D2 H

d = tg 9 Log B

soit avec les valeurs adoptées:

2

n~ 2 et -3= ~ H

avec la contrainte que le volume total des fibres soit faible, c'est a
dire:

d <D
Si on utilise le "coefficient de remplissage"” déduit de mesures optiques

par Leroy et Treillis(1974) ou Allen (1975) (voir chapitre VII), on a:

D 2
(-37) ~10

d'ou:

4 4
d~H/10~10"m , D~H/ 3 ~3.10" ko

Les inhomogénéités de dimensions horizontales beaucoup plus petites
ne guideront pas le rayonnement F aussi efficacement pour la raison
suivante. Si la distance entre les fibres est trés petite devant 1'échelle
de hauteur H, le rayonnement F subit un grand nombre de réflexions sur ces
fibres au voisinage du niveau plasma; de plus, ces réflexions s'opérent
avec un angle d'incidence moyen élevé du fait que les 2 effets de
focalisation du rayonnement dans la direction des fibres (~ radiale), par
le gradient de densité radial et par la divergence des fibres, ne jouent
pas sur des échelles << H. On peut méme s'attendre & ce qu'a petite
échelle la turbulence basse fréquence empé&che la formation d'une structure
fibreuse cohérente paralléle au champ magnétique, auquel cas il n'y aurait
aucun guidage & petite échelle et 1'absorption serait encore plus

efficace.

Un autre facteur encore peut contribuer i 1l'absorption relativement
plus forte a petite échelle qu'a grande ‘échelle du rayonnement issu des
zones sousdenses: c'est 1l'augmentation de la fraction de volume total
occupé par les zones sousdenses, c'est & dire 1'augmentation . du

coefficient de remplissage 1/k, jusqu'a ~ 1.
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E Conclusion

Nos observations stéréoscopiques renforcent beaucodp 1l'interprétation
F-H des paires, 1l'interprétation F des types IIIb, et le moddle de
propagation par guidage entre les jets coronaux surdenses divergents.
Elles permettent de plus de tenter une estimation de certaines

inhomogénéités coronales, dont nous rediscuterons au chapitre VII.
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V STRUCTURE MAGNETIQUE DES REGIONS OU SE PROPAGENT LES FAISCEAUX
D'ELECTRONS EXCITATEURS

Dans le champ magnétique coronal moyen (~ 1 G) 1le rayon
gyromagnétique des électrons subrelativistes qui générent les types III
est extr@mement petit (~ 1 m) devant les dimensions caractéristiques des
grandes structures coronales. La dérive perpendiculaire aux lignes de
force magnétique est donc trés faible, si bien que 1l'on considére
généralement que les faisceaux d'électrons excitateurs de types III (ou
types U) sont guidés par les lignes de force de facon trés rigide. Ces
faisceaux sont donc d'excellents traceurs des lignes de force, ou plutdt
des tubes de force magnétiques. On peut essayer de suivre la trajectoire
de ces faisceaux & partir des mesures de position de 1la source du
rayonnement radio, par interférométrie et par 1'édtude des décalages en
temps stéréoscopiques, ainsi que par 1'dtude du spectre dynamique. C'est
ce que nous avons pu faire de plusieurs maniéres et que nous décrivons
dans les articles 7, 8 et 10. Nous allons voir dans ce chapitre les
résultats auxquels nous sommes arrivés, concernant les 2 grands types de
structures que l'on peut distinguer d'apréds leurs rdles assez différents
dans la dynamique générale de 1l'atmosphére solaire: structures ouvertes
vers le milieu interplanétaire (types III) et structures fermées, en

arches (types U).

A Structures ouvertes

L'interprétation des décalages en temps sonde-Terre t, mesurés sur
les types III F et H du 711114 avec Stéréo 1 (article 7), nous a amenés au
chapitre précédent i certaines conclusions concernant les propriétés des
effets de propagation. Nous allons voir ici qu'on peut également en tirer

une conclusion importante concernant la structure du champ magnétique.

Nous avons vu que les variations de positions apparentes des F sont
essentiellement dues 4 des conditions de propagation variables, lides i de
faibles déplacements de la source primaire. C'est la seule maniére simple
et plausible d'expliquer que les décalages en temps tp soient trés
constants. Les variations de position apparente des H proviennent, elles,
essentiellement des variations de position réelles de la source primaire.
Or les modes F et H correspondent & 2 coupes & altitudes différentes du
tube de force magnétique suivi par un faisceau. La dispersion des
positions des sources primaires F et H correspond donc i la dispersion

spatiale des différents tubes de force aux 2 altitudes correspondantes.
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plus cette chalne est associée i une forte éruption, & un sursaut de type

II observé a plus basse fréquence et 4 une éjection de masse coronale.

Nous avons constaté, sur les enregistrements du RSMN et sur ceux du
grand réseau décamétrique de Nangay, que ces diverses caractéristiques,
trés accentuées - pour cet événement exceptionnel, se retrouvent
fréquemment, plus ou moins marquées, dans bon nombre de groupes de types U
(la fig. V-1 en montre 2 autres exemples). En particulier, ceux-ci sont
souvent associés i des types I 4 leurs pieds et/ou i des types Il dans

leur voisinage.

En ce qui concerne le comportement de la fréquence du sommet des
différents types U a 1'intérieur d'un groupe, nous avons recherché, a
l'intérieur de chaque groupe étudié, le sous-sensemble de types U dont les
sommets présentent le meilleur alignement possible sur 1le spectre
dynamique log f, t . Pour chaque groupe de types U, cet alignement définit
une vitesse de dérive en fréquence df/dt. Nous avons fait cette
statistique sur 38 groupes de types U. La grande majorité des vitesses de
dérive sont négatives (dérive vers les basses fréquences). Nous avons
converti ces df/dt en vitesse linéaire verticale, en km/s, au moyen d'un
modele typique de densité de la couronne; on constate que dans la majorité
des groupes de types U les sommets dérivent a4 des vitesses de 0 é 1000

km/s, typiques des transitoires coronaux.

On en conclut que les types U ont tendance a se produire dans les
arches coronales en expansion: les faisceaux d'électrons générant les
différents types U d‘un méme groupe sont injectés dans le méme tube de
force, lequel s'éléve progressivement dans la couronne; la densité en son
sommet diminue, entrainant la dérive réguliére observée vers les basses
fréquences des sommets des types U successifs. L'association de la grande
chaine de types U du 810627 avec une éjection de masse coronale n'est donc
que la mise en évidence frappante, grice A des circonstances
particuliérement favorables, d'une situation assez générale. Et 1'on
comprend alors pourquoi les types U sont souvent associés i des types 11,
ces derniers étant eux-mémes fréquemment associés & des transitoires

coronaux, vraisemblablement par 1'intermédiaire d'ondes de choc.
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1381 062% o83 4'3 S0 51 CE} 5% 56
a - (Fig. 1 de 1l'article 8) Trés longue chaine de types U ancrée sur une chaine de types I, elle méme dérivant vers les
basses fréquences. Cet événement remarquable est associé & une éjection de masse coronale observée par la sonde

interplanétaire Solwind.

oY 62 3

0208 12.52 53 b SS 36 5% 58 53 13'00
b - (Fig. 7a de 1l'article 8) Ici, le groupe de types U présente les 2 modes de rayonnement, fondamental et harmonique.

I1 est précédé d'un intense type II, lui-méme fondamental-harmonique, visualisant une onde de choc qui précéde 1'arche

magnétique en expansion.

¢ - Chaine isolée a dérive trés réguliére.

1382 0806 123 24 25 %6 2

Fig. V-1 Groupes de types U dérivant réguliérement vers les basses fréquences, enregistrés avec le RSMN, visualisant des

arches magnétiques en expansion.
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En fait, cette conclusion est assez surprenante puisqu'aux altitudes
en jeu la grande majorité des arches coronales sont 4 peu prés
stationnaires (sinon stables) sur plusieurs heures au moins. Ce paradoxe
est a4 rapprocher d'un autre, soulevé depuis longtemps: pourquoi aux
fréquences supérieures 3 ~ 100 MHz observe-t-on plus de types III que de
types U, alors qu'aux altitudes ‘correspondantes (basse courcnne) la
majorité des lignes de force magnétiques sont fermées ? Une fois que 1l'on
admet que les types U ne peuvent se produire que dans les arches en
expansion, pour quelque raison & éclaircir, comme les arches en expansion
sont rares on comprend alors que les types U soient moins fréquents que

les types III.

On est donc conduifr a une question clé: pourquoi les types U ne
peuvent que difficilement se produire dans les arches stationnaires?
L'association fréquemment observée avec des types I va nous fournir un
indice. Les types III sont eux aussi fréquemment ancrés sur des chatnes de
types I, et cela est connu depuis longtemps. Aubier et al. (1978) en ont

proposé l'interprétation suivante.

Les sursauts de type I sont produits par des électrons dont la
vitesse est essentiellement perpendiculaire au champ magnétique, comme
dans la théorie de Mangeney et Veltri (1976). D'autre part les lignes de
force du champ magnétique dans lequel ils se trouvent divergent vers le
haut. Il s'ensuit que le vecteur vitesse des électrons va progressivement
s'orienter parallélement aux lignes de force, par conversion vy TV
Lorsque v,/ est assez grand, 3f/dv devient > 0 dans un certain domaine de
vitesse et l'on a démarrage d'un type III. Nous avons vu au paragraphe
précédent que le champ magnétique dans les régions a types III présente
effectivement une forte divergence. Dans cette conception,  types 1 et

types III successifs sont produits par les mémes électrons.

Inspirés par ces idées, faicons les 2 hypothéses suivantes:
1) les électrons énergétiques constituant la source des faisceaux
excitateurs de types U (tout comme de types III) sont tels que: v, 2> v/
2) les arches coronales stationnaires sont a peu prés parallédles (section
et intensité du champ magnétique constants des pieds au soﬁmet) et les
arches en expansion sont divergentes (section croissante, champ

décroissant vers le sommet).
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open lines
(divergent)
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Fig. V-2 (Fig. 9 de l'article 8) Illustration schématique de 1'influence

de la géométrie des lignes de force magnétiques sur la génération des

types III, pour 2 types de sources d'électrons différentes. Le mécanisme

de conversion v, > v// ne joue qu'en structure magnétique divergente. Ce

modéle rend compte trés simplement de la production privilégiée des types
U dans les arches en expansion.
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Ces 2 hypothéses permettent de rendre compte trés complétement de nos
observations. En effet, il en découle que les sources d'électrons
énergétiques situés dans les arches stationnaires ne sont capables de
produire que des types I: il reste 2> vy, oe Par contre, les sources
situées dans les arches en expansion sont capables de produire les deux:
d'abord des types I prés de la source; ensuite, on a conversion v, >
v/, et l'on obtient un faisceau dirigé propice & la génération d'un type

U. La fig. V-2 illustre ce mécanisme.

De plus, ces 2 hypothéses paraissent vraisemblables au vwvu des
arguments suivants.
- Hypothése 1: On ne sait pas actuellement par quel processus précis les
électrons sont accélérés, mais on pense qu'ils sont accélérés dans un
petit volume; les électrons qui ont un petit v, restent plus longtemps i
l'intérieur de ce "volume d'accélération" que les autres; ils sont donc
susceptibles de recevoir davantage d'énergie. Par ailleurs, les sursauts
impulsifs X et centimétriques indiquent que les premiers é&lectrons
accélérés sont piégés dans des arches magnétiques compactes, basses; il
est possible que les faisceaux générateurs de types III soient formés par
les électrons de ces sources qui aprés dérive perpendiculaire aux lignes
de force se retrouvent sur des lignes de forcé ouvertes; or, les électrons
a grand vy, initial sont tout de suite arr@tés par collisions dans la
chromosphére; seuls les électrons de grand v, auront le temps de dériver
et d'atteindre des lignes ouvertes. Une autre possibilité encore est celle
du modéle d'accélération par rayonnement maser gyromagnétique de Sprangle
et Vlahos (1983); dans ce modéle, 1l'accélération fournit directement un
rapport v,/v,, élevé.
- Hypothése 2: Les photographies d'arches coronales en rayons X ont
tendance a4 suggérer que la majorité des arches ont une section i peu preés
uniforme, mais que lorsqu'une arche est en expansion rapide elle est
plutdt divergente. I1 est d'ailleurs assez naturel que les arches en
expansion soient divergentes puisque lorsqu'on a une éjection de masse
coronale, la vitesse d'ascension a tendance a &tre plus élevéde en téte du
phénoméne, plus lente derriére; il s'ensuit que les tubes de force
magnétiques s'élargissent vers le haut, alors que leur section a la base,

imposée par le champ photosphérique, reste constante.
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Fig. V-3 Sursauts de type N enregistrés avec le RSMN.
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2 Types N

Les enregistrements sensibles et a4 haute résolution du RSMN laissent
voir une 3° branche i la suite de certains types U (fig. V-=3). Cette
branche dérive vers les basses fréquences comme la branche ascendante du
type U; son démarrage est souvent étroitement associé & la fin de 1la
branche descendante du type U, avec toutefois une diminution de brillance
ou un arrét complet de 1'émission entre les deux. En 3 ans d'observations,
nous avons enregistré une cinquantaine d'événements de ce type.

L'écart en temps entre les branches 1 et 3 présente une distribution
statistique trés différente de 1l'écart en temps entre types III successifs
(Elgardy et Lyngstad: 1972). Dans le cas général, la 3° branche ne résulte
donc pas d'une coiIncidence fortuite entre 2 sursauts; elle est
physiquement associée au type U qui 1la précéde. Nous dénommons ces

événements sursauts de type N d'aprés la forme de leur spectre dynamique.

Les types N avaient probablement déja été observés, mais de fagon
partielle, par Tarnstrom et Zehntner (1975): ces auteurs avaient vu
quelques sursauts en forme de “Y" wun jour donné; il s'agissait
vraisemblablement de types N dont la branche 1 était iamvisible pour
quelque raison particuliére, et dont les branches 2 et 3 donnaient

1l'impression de se rejoindre & haute fréquence.

+

Les enregistrements numériques du RSMN nous ont permis de mesurer
avec précision la durée 3 mi-intensité i fréquence donnée, sur les 3
branches des types N séparément, et sur un grand nombre de frédquences. On
trouve que la durée augmente réguliérement au cours du temps, en suivant
successivement les 3 branches (fig. V-4). En ce qui concerne le type U
initial (branches 1 et 2), ce n'est pas tellement surprenant, en fonccion
de nos propres résultats sur la décroissance des types U, que nous verrons
au chapitre suivant. Cette augmentation réguliére de la durée est bien
connue pour les types III et correspond a4 1l'expansion longitudinale du
faisceau d'électrons excitateur due i la dispersion.des vitesses. Il faut
toutefois noter qu'une telle mesure n'avait jamais été faite sur les types
U, et qu'elle a été possible ici gr3ce & l'utilisation d'enregistrements
numériques et parce que les types U formant le début des types N possédent
souvent une branche 2 (descendante) longue et intense. Mais le plus
intéressant est que cette continuité dans 1'évolution de la durde confirme
1l'association physique étroite de la branche 3 avec le type U précédent,

et suggére fortement qu'elle est produite par le méme faisceau
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Fig. V-4 Durée i mi-hauteur mesurée a fréquence donnée sur les 3 branches
de 19 types N, en fonction du temps écoulé depuis le début du sursaut. Un
point donné correspond & une branche donnée d'un type N donné, & une
fréquence donnée. On constate que la durée est statistiquement

proportionnelle au temps.

Deux interprétations possibles viennent immédiatement & l'esprit:
1: Le faisceau excitateur des types N est guidé par un tube de force
magnétique de forme complexe, passant successivement par un maximum puis
un minimum d'altitude, pour enfin s'élever réguliérement vers le milieu
interplanétaire.
2: Le faisceau est guidé dans un tube de force fermé qui diverge vers le
haut, au pied opposé a la source d'accélération; le faisceau est alors

réfléchi & 1'intérieur du tube de force par effet de miroir magnétique.

Le spectre de la branche 3 devrait &tre radicalement différent dans
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1l'une ou l'autre de ces hypothéses. Dans l'hypothése 1, la branche 3 est
un type III, continuant a des fréquences beaucoup plus basses que le
sommet du type U initial. Dans 1l'hypothése 2, la branche 3 est la branche
1 d'un 2° type U de sommet situé i la méme fréquence que celui du type U
initial. Mais la branche 3 des types N est généralement trés faible et
difficile a suivre longtemps; c'est probablement pour cela que les types N
n'avaient jamais été notés auparavant. Le sommet des types U est
fréquemment proche de la limite basse fréquence du RSMN, de sorte qu'il
n'est pas possible de savoir si la branche 3 s'étend loin ou pas vers des
fréquences inférieures. Les quelques cas ol le sommet du type U initial se
trouve bien situé a 1l'intérieur de la gamme de fréquences du RSMN sont
plutdt favorables & la 2° interprétation: la branche 3 s'arr8te vers une
fréquence proche de celle du sommet du type U, avec dans 2 ou 3 cas un
léger renforcement de brillance suggérant le sommet d'un 2° type U. Mais
on n'observe jamais de branche 4, ce qui n'est pas du tout contradictoire
avec la 2° interprétation; vu la difficulté de voir la branche 3, il est
tout a fait normal que 1l'intensité de 1'éventuelle branche 4 (= branche 2
du 2° type U) soit loin sous le seuil de sensibilité, d'autant plus que 1la
branche 2 des types U habituels est presque toujours beaucoup plus faible
que la branche 1 (probablement parceque le diagramme de rayonnement
primaire est dirigé vers 1'avant du faisceau; lorsque le faisceau descend,
le rayonnement est donc dirigé vers le bas et subit une forte absorption
avant de remonter vers l'observateur). Il y a toutefois un cas ou la
branche 3 d'un type N observé avec le RSMN semble se prolonger 4 beaucoup
plus basse fréquence, sur le spectre obtenu entre 80 et 20 MHz avec le

grand réseau décamétrique de Nangay.

Des observations plus abondantes devraient permettre de mieux cerner
cette question. Mais pour le moment, un autre type d'argument nous paraft
plus décisif. Les types U présentent un renforcement de brillance en leur
sommet, qui est de toute évidence 1lié au fait que le faisceau excitateur
se propage perpendiculairement au gradient de densitd; 1le rayonnement
généré sur toute la longueur "active" du faisceau se trouve alors
concentré dans une bande spectrale étroite; on peut de plus avoir
déclenchement de phénoménes non-linéaires qu'on n'a pas lorsqu'un point
donné du faisceau traverse trés vite un niveau plasma donné. Dans
1l'hypothése 1, on devrait donc observer un renforcement de brillance
analogue au niveau du maximum de fréquence, i la jonction des branches 2

et 3. Or on observe 1'inverse! Dans 1'hypothése 2, on s'attend
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effectivement a4 une suppression du rayonnement au passage de la branche 2
a la branche 3, puisqu'alors les électrons spiralent perpendiculairement
au champ et qu'on a v/ ~0 . On est donc conduit 4 retenir 1'hypothése 2:

réflexion sur miroir magnétique.

La découverte des types U par Maxwell et Swarup (1958) était une
étape importante dans notre connaissance de la trajectoire des faisceaux
d'électrons, puisque c'était la premiére fois qu'on voyait ces faisceaux
redescendre vers les couches inférieures de la couronne. La découverte des
types N est une nouvelle étape, permettant de suivre encore plus
longuement les faisceaux excitateurs et d'en découvrir un autre ‘aspect:
pour la premiére fois, on les voit remonter aprés réflexion par effet de

miroir magnétique.

Nous avons vu au paragraphe précédent que les arches magnétiques
parcourues par les faisceaux excitateurs des types U divergent, en allant
de la source d'accélération vers le haut. La découverte des types N
démontre que dans certains cas au moins ces arches divergent de la méme
maniére vers le haut, au pied opposé a4 la source. Ceci est cohérent avec
1'idée d'arches en expansion dont le sommet se dilate par rapport aux

pieds.

Le spectre dynamique des types N contient un grand nombre de
paramétres: 3 vitesses de dérive en fréquence, 2  fréquences
caractéristiques (sommet et réflexion), les fréquences maximum des 3
branches, wune durée et sa dérivée... ,constituant une information
potentielle abondante sur 1la géométrie de 1l'arche magnétique et 1la

distribution des vitesses du faisceau. Nous allons en donner 2 exemples.

Le premier exemple est tiré de la durée de la réflexion. On peut
définir cette durée caractéristique en ordre de grandeur comme la durée
pendant laquelle 1la vitesse de dérive en fréquence observée serait
inférieure a4 la moitié de la vitesse de dérive mesurée sur la partie
principale des branches 2 et 3. En fait, le passage d'une branche 2
1l'autre est trop rapide pour observer un infléchissement de la dérive en
fréquence et 1le phénoméne est de plus noyé par la diminution de
1'intensité; mais ce qui est slir, c'est que cette durée est trés courte
devant la durée totale du type N. Or la durée de la réflexion est de
l'ordre de Ly / v , ou Ly est la longueur caractéristique de variation du
champ magnétique au niveau de la réflexion et v la vitesse (en module) des

électrons. Il en résulte donc que: Lg << longueur de l'arche; autrement
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dit, la divergence du champ est forte. Et cela permet de comprendre
pourquoi la réflexion ne perturbe pas beaucoup la dispersion longitudina’=
progressive du faisceau: tous les électromns, quel que soit leur angle
d'inclinaison par rapport au champ magnétique, sont réfléchis i peu prés

au méme niveau.

Le deuxiéme exemple est tiré de 1'évolution de la durée & fréquence
donnée le long des 3 branches d'un type N. De la dérivée de la durée D',
et du temps caractéristique de dérive en fréquence de la branche 1 T, on
déduit de fagon assez précise la loi d'évolution de la durée en fonction

de la fréquence:
D =Dy + D' T Log( fo/f )

Les droites correspondantes dans l'espace D - Log f , tracdes pour les 9
types N les mieux observés, se coupent dans un domaine assez limité, qu'il
est tentant d'assimiler & la "source d'accélération moyenne". On obtient
comme durée d'accélération et comme fréquence correspondante moyennes:

Dg = 0,7 ¥ 0,2 s . fg = 450 ¥ 100 MHz

On obtient par ailleurs la fréquence de réflexion moyenne suivante
(intersection des branches 2 et 3):

fR = 350 MHz

On obtient également comme fréquence maximum moyenne de visibilité du

rayonnement (début des branches 1 et 3, fin de la branche 2):

fM = 280 MHz

On constate que les 3 fréquences caractéristiques précédentes sont
ordonnées de la fagon suivante:
fg > fp > fy
Cela se comprend bien de la maniére suivante. Si 1'on admet que 1la
majorité des types N sont observés sur le mode harmonique, fg correspond a
une densité de:
Ng = 6.108 cm-3.
Cette valeur est typique de la base de la couronme. Il est alors naturel
que la réflexion lorsqu'elle a lieu se produise plus haut. En effet, 1les
faisceaux venant & descendre dans la chromosphére sont instantanément
détruits par collisions sur les atomes neutrés. Enfin, si 1’on admet qu'a

une altitude dounée correspond en moyenne un champ magnétique donné, il

est encore normal que l'émission radio ne s'observe qu'au dessus du niveau
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de réflexion, pour lequel vy~ 0.

Une conséquence importante de 1l'existence des types N, est qu'elle
apporte la preuve directe que les faisceaux d'électrons excitateurs de
types U peuvent &tre piégés dans les arches magnétiques. En effet, s'ils
sont réfléchis par effet de miroir magnétique 4 un bout, 1ils peuvent
1'8tre de la méme maniére & 1'autre bout, d'autant plus qu'on a vu que le
champ magnétique est trés divergent vers le haut également au niveau de la
source d'accélération. Un faisceau ainsi piégé continue de s'allonger
progressivement au cours de ses allées et venues entre les 2 extrémités de
l'arche. Il arrive donc un moment ol en un méme point de l'arche, on a
simultanément des électrons dirigés en sens opposés; les ondes de plasma
qu'ils générent ont donc elles-mémes des vecteurs d'ondes opposés,
condition propice & 1la génération trés efficace du mode harmonique
(Zheleznyakov et Zaitsev: 1970). On peut donc s'attendre i ce que quelques
secondes aprés la disparition d'un type N, on observe une recrudescence du
rayonnement. La largeur de bande de cette seconde phase de rayonnement va
rapidement couvrir toute 1'étendue spectrale du type N précédent,
correspondant a 1'étendue verticale de 1l'arche entre les ©2 zones de
réflexions. Et sa duréde va &tre la durée de vie des électrons dans
1'arche; elle dépendra de manidre trés critique de 1l'altitude des zones de
réflexions mais sera de toute fagon beaucoup 1lus grande que la durée
typique d'un type III. Ces caractéristiques sont précisément celles des
sursauts de type V et le scénario correspondant correspond exactement & la
fig. V-3b. Cette interprétation des types V a été proposée par Weiss et
Stewart (1965) et précisée par Zhelenyakov et Zaitsev (1968); 1la

découverte des types N apporte le maillon observationnel qui lui manquait.

La fig. V=5 illustre les considérations précédentes, en montrant i
quel type de configuration magnétique correspondent les différentes sortes

de types III.

Une objection a cette interprétation des types V i plus basse
fréquence était que dans la haute couronne la plupart des lignes de force
s'ouvrent vers le milieu interplanétairé (au contraire de ce qui se passe
dans la basse couronne). Les résultats récents de Leblanc et Hoyos (1984)
permettent de lever cette objection; ces auteurs montrent en effet que
1l'on observe encore de nombeux types U vers 30 MHz, prouvant que 1l'on a

encore suffisamment de tubes de force fermés i ces altitudes.
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Fig. V-5 Influence de la géométrie

des lignes de force magnétiques sur

1'aspect des types III. Ir N

X source d'électrons subrelativistes \f/// -
A direction du faisceau excitateur - \Q/

Lorsqu'a 1l'opposé de la source une . X

arche est divergente, elle ne peut

donner que des types U. Lorsqu'elle
est convergente, elle peut donner

des types N. Et lorsqu'elle est

U

convergente aux 2 bouts, elle peut

donner des types V.

C Une tentative de conclusion

Les considérations précédentes nous aménent A& renforcer et
généraliser la proposition de Aubier et al. (1978), de la maniére
suivante. Si les observations de types III sous leurs diverses formes
démontrent toutes que le champ magnétique diverge fortement vers le haut,
ce n'est pas tellement parce que le champ se trouve &tre ainsi partout
dans les régions actives (c'est géométriquement difficile), mais c'est
surtout parce que c'est une condition nécessaire i la production des types
ITI. Et il en est ainsi parce que les électrons énergétiques accélérés i
la base de la couronmne ont des vitesses dont l'angle d'imclinaison par
rapport au champ magnétique est voisin de 90°. Dans ces conditions en
effet, seules les structures magnépiques divergentes permettent de
transformer ces sources d'électrons en faisceaux dirigés, propices a

1l'excitation d'ondes de plasma puis de rayonnement électromagnétique.
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VI AMORTISSEMENT DES ONDES DE PLASMA DE LA SOURCE

Le profil temporel d'un type III résulte du processus complexe

d'interaction des ondes de plasma avec le faisceau et de leur
amortissement par le milieu. Nous allons discuter dans ce chapitre de 1la
contribution relative de ces 2 effets, et de la possibilité de les séparer
a partir de 1'étude de la décroissance observée du profil temporel. Nous
verrons d'abord comment se pose le probléme et passerons en revue les
grandes conceptions qui ont été proposées. Nous présenterons alors
synthétiquement nos propres résultats, qui sont exposéds plus en détail
dans les articles 2 et 9. Nous terminerons en rediscutant les diverses

interprétations possibles i la lumiére de ces résultats.

A Présentation du probléme

1 Intensité électromagnétique et énergie des ondes de plasma

L'intensité d'un sursaut de type TIII dépend de 1'énergie totale
contenue dans les ondes de plasma de la source et du rendement de la
conversion en rayonnement électromagnétique. Ce rendement dépend de 1la
forme du spectre tri-dimensionnel des ondes de plasma, de leur
distribution spatiale, éventuellement du spectre de turbulence basse
fréquence, et d'autres facteurs encore. Mais en général, les temps
d'évolution caractéristiques que 1'on peut calculer de 1la dynamique
faisceau-plasma sont courts devant le temps de passage du faisceau par une
altitcde donnée (~ durée du sursaut). Il est donc probable que les
distributions spatiales et spectrales en Jjeu, d'ondes haute ou basse
fréquence, atteignent trés vite, dés le début du sursaut, un régime quasi-
stationnaire. Ainsi, dans 1'hypothése de phénoménes quasi-linéaires, c'est
essentiellement 1'intensité des ondes qui varie, la forme des spectres
restant assez stable. Le rendement de la conversion ondes de plasma =~
rayonnement électromagnétique a donc de fortes chances d'@tre assez
stable pendant la majeure partie du sursaut a fréquence donnée. C'est ce
qui  peut justifier qu'on ait souvent considéré que 1l'intensité
électromagnétique émise I et 1la quantité d'énergie totale contenue dans
les ondes de plasma correspondantes W sont relides par un loi de
puissance:

I(t) ,<w°‘(c) , avec: Vi-1

a=1 pour le mode F (couplage des ondes de plasma avec des particules ou
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des ondes basse fréquence),

a=2 pour le mode H (couplage des ondes de plasma entre elles).

Ce genre de relation a plus de chances d'€tre valable dans le cadre
des théories quasi-linéaires que dans celui des théories non-linéaires
plus récentes (Papadopoulos et al.: 1974; Geldstein et al.: 1979). Mais
ces derniéres restent trés controversées (Grognard: 1983; Goldman et
Dubois: 1983), et en particulier en haute fréquence (Bardwell et Goldman:
1976). Nous remarquerons ici qu'il y a méme 2 différences fondamentales
par rapport a la situation en basse fréquence qui limitent fortement le
taux de croissance des ondes de plasma excitées en haute fréquence, et
conduisent i penser que le phénoméne est plus linéaire en haute fréquence

qu'en basse.

La premiére raison est qu'en haute fréquence on observe le faisceau
excitateur prés de sa source, dans laquelle la fonction de distribution
des électrons ne présente probablement pas de partie i dérivée positive.
Ce sont les effets de propagation qui créent 1'instabilité du faisceau

df/dv > 0 (les électrons rapides arrivent les premiers): 03f/dv (en v ~
10° km/s) croit progressivement avec la distance 4 la source. Le taux de
croissance y des ondes de plasma étant proportionnel & QJ3f/dv , il existe
donc une certaine distance de propagation depuis la source sur laquelle

d0f/dv et par suite y restent assez faibles pour que le régime soit quasi-

linéaire.

La deuxiéme raison provient de la comparaison entre les sursauts de
type IIT que nous avons pu faire entre haute fréquence (RSMN) et basse
fréquence (ISEE—3). Nous constatons qu'un groupe de types III haute
fréquence se transforme progressivement en sursaut unique a basse
fréquence, du fait de 1la dilatation en temps considérable de chaque
sursaut individuel (voir par exemple la figure que nous avons réalisée,
publiée par Vial: 1983, en p. 42). On peut estimer que 1 type III basse
fréquence correspond & environ 102 types III haute fréquence. En
conséquence, lorsqu'on extrapole jusqu'a la basse couronne les densités de
faisceau mesurées in situ dans le milieu interplanétaire, il faut encore

diviser par 10% les df/dv et Y obtenus !

De plus, Escande et De Genouillac (1978) ont montré que les
fluctuations de densité locale peuvent diminuer beaucoup le taux de
croissance y effectif (cet argument pouvant jouer également pour le milieu

interplanétaire). Il reste donc vraisemblable que la dynamique faisceau-
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plasma dans la basse couronne soit un phénoméne essentiellement quasi-

linéaire.

Méme dans le cas contraire, c'est-i-dire dans le cas d'un régime non-
linéaire, les temps caractéristiques d'interaction faisceau-plasma sont
toujours courts devant la durée du sursaut. Il est donc également probable
que s'établisse un régime quasi-stationnaire pendant la majeure partie du
sursaut. Ainsi, méme dans le cas non-linéaire, I peut rester une fonction
en loi de puissance de W. Les 2 faits expérimentaux suivants viennent i

1'appui de ces considérations.

D'abord, Fitzenreiter et al. (1976) ont trouvé une relation en loi de
puissance entre l'intensité radio (basse fréquence) et la densité de flux
électronique J du faisceau excitateur (mesurée in situ): Ie<J¢ , avec a =
1 ou 2,4 suivant 1l'intensité de 1'événement. On a donc trés
probablement une loi de puissance i la fois entre W et J et entre I et

w .

Ensuite, nos observations Stéréo ont montré que la forme du diagramme
de rayonnement reste 4 peu prés stable pendant la durée d'un sursaut et
qu'il ne dépend pas de 1'intensité maximum du sursaut. Le spectre des
ondes de plasma est donc probablement assez stable au cours d'un sursaut,
et méme d'un sursaut i 1l'autre, et par conséquent le rendement de 1la

conversion en rayonnement électromagnétique également.

En conclusion, nous considérerons en premiére approximation que le
profil temporel d'un sursaut est relié i 1'énergie des ondes de plasma de

. la source par la relation VI-1l.

2 Excitation et amortissement des ondes de plasma

L'énergie des ondes de plasma & un instant donné W(t) résulte du
bilan entre l'énergie qui a été progressivement déposée ou prélevée par le
faisceau en ondes de plasma et 1'amortissement de ces ondes par le milieu

ambiant. Nous définirons comme suit ces 2 contributions:

S(t) = puissance injectée par le faisceau en ondes de plasma
( 0 ou <0 suivant le signe de df/dv )
a{t) = fonction d'amortissement en 1'absence de faisceau

( W(t) =w(ty) alt-ty) )
L'énergie totale contenue dans les ondes de plasma a un instant donné est

alors:
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t

w(t) = J__s(t") a(t-t') dt' VI-2

Nous supposons d'aprés le paragraphe précédent que nous avons acces a
W(t) par l'intermédiaire de I(t). Il n'est pas possible i priori de

déconvoluer l'expression de W(t) puisqu'on ignore a la fois S(t) et a(t).

Or on constate que les sursauts ont tendance & décroitre
exponentiellement et que le temps caractéristique de décroissance observé
T ‘est en haute fréquence du méme ordre de grandeur que le temps
caractéristique des collisions coulombiennes Tg calculé pour la couronne.
C'est ce qui avait conduit historiquement et pendant longtemps 4
considérer que la décroissance observée résulte directemeat de
l'amortissement coulombien des ondes de plasma, c'est-a-dire par
collisions électrons—ions. Dans cette "hypothése coulombienne”, 1la
décroissance observée devient exponentielle, de temﬁs caractéristique 715,
a partir de 1l'instant ¢t ol la partie Tactive"” du faisceau est
complétement passée 4 l'altitude correspondant & la  fréquence
d'observation:

a(t) = e~/ 7 s(t>t,) = 0
vi-3
W(tg) # 0 W(t>t,) et/ g

On peut alors déduire 1la “fonction d'excitation”™ S(t) par
déconvolution de 1l'expression VI-2, de la maniére trés simple suivante:
_ _W(t) aw ,
s(t) = = + it (t) Vi-4
ol T est mesurable sur la partie finale purement exponentielle du profil
temporel. Plusieurs auteurs en on déduit certains paramétres
caractéristiques de &(t) ou S(t) elle méme (Bradford et Hughes: 1974;

Achong et Barrow: 1975; article 2).

L'hypothése coulombienne présentait également 1l'avantage de permettre
de déduire 1la température locale & partir du temps de décroissance
observé. Jaeger et Westfold (1949) ont les premiers fait cette estimaticn;
Chambe et Lantos (1971) ont corrigé la formule utilisée pour tenir compte
de 1la présence des éléments lourds; et, réévaluant plus précisément
1l'expression initiale en fonction des paramétres physiques réels de 1la
couronne, Riddle (1974) arrive & 1l'expression:

1 -1 _3/2 -3

Tc ~ 55" Ne T (s, cm , K) VI-5
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En tenant compte de VI-1, nous en déduisons en fonction de la fréquence

d'observation f, pour les 2 modes de rayonnement fondamental et

harmonique:
_ ;6 -2 . 3/2 _ _
T = 0,9 . 10 f T (7t = T, fp = f )
L ( s, MHz, K) VI-6
T, = 1,8 . 10 6§72 3/2 (v =5/2, £=£/2)

Les observations réalisées ensuite dans l'espace ont permis d'étendre
en basse fréquence l'étude de la décroissance des types III. Le résultat
s'est avéré un peu paradoxal. D'un cdté, on observe la décroissance
exponentielle sur une dynamique beaucoup plus importante qu'en haute
fréquence, atteignant 4 ordres de grandeurs. Mais d'un autre cdté, la
température qu'on déduit du temps de décroissance est beaucoup plus faible
que celle du vent solaire. Le temps de décroissance observé T croit vers
les basses fréquences, mais plus lentement que le temps d'amortissement
coulombien T4, de sorte que dans le milieu interplanétaire on a 7T << To»
ou Tc est calculé pour la température du vent solaire mesurée in situ. Il
a donc fallu abandonner l'hypothése de la décroissance coulombienne et
chercher un mécanisme d'amortissement plus rapide. De nombreuses

possibilités sont apparues.

Alvarez et Haddock (1972) ont proposé d'expliquer la décroissance
rapide observée par un amortissement des ondes de plasma par "collisions
anormales”. Avec cette "hypothése collisionnelle” généralisée,
1'amortissement reste exponentiel, mais de constante de temps
caractéristique:

T < T

Harvey et Aubier (1973), Aubier (1974), Harvey (1976), abandonnant
complétement les interprétations de type collisionnel, ont proposé que les
ondes de plasma soient amorties par effet Landau direct sur la queue non
thermique des électrons du vent solaire. Il ont montré que les ondes de
plasma étaient absorbées presque instantanément au bout d'un temps T, <<
oot On a alors:

a(t) = Y(TL-t)

(=1 pour 0 < t < T

=0 pour t > TL)

et VI-2 devient:
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w(t) = s(t) fg a(t') dt' = s(t) . T VI-7

Zaitsev et al. (1972), Takakura et Shibahashi (1976), Magelssen et
Smith (1977) ont proposé quant a4 eux que les ondes de plasua, produites
par effet Landau inverse en té€te du faisceau par les électrons les plus
rapides, soient réabsorbées par effet Landau direct par les électrons
moins rapides du méme faisceau arrivant ensuite: A une position donnée, 1la
partie positive de - 3f/dv se déplace progressivement des grandes vers les
petites vitesses, de sorte que pour une vitesse ‘v donnée, 0f/dv est
d'abord >0 (- amplification) puis <0 (- amortissement). Dans cette
hypothése, en admettant que les ondes de plasma sont totalement
réabsorbées par le faisceau et que le temps caractéristique
d'amortissement par le milieu est beaucoup plus long que le temps de
passage du faisceau, on a:

We) = [ s(e) de vI-8

Enfin, les théories non linéaires peuvent elles aussi éventuellement
conduire a un amortissement rapide, par collapse des ondes de plasma en

solitons (Golstein et al.: 1979).

Finalement, la nécessité de rejeter l'hypothése coulcmbienne en basse
fréquence a jeté un doute sur l'interprétation en haute fréquence. On
dispose maintenant de nombreuses théories possibles pour interpréter la
décroissance des types ITI, et vu que les conditions physiques de 1la
couronne et du vent solezire sont extrémement différentes, il se peut trés
bien qu'il faille faire appel 4 différentes d'entre elles suivant la gamme
de fréquence considérée. Le probléme n'est plus qu'on manque de théories,
mais qu'on en a trop... Cette situation, typique du sujet, vient de ce que
de nombreux paramétres sont encore trop mal connus. Il faut donc tenter de
trouver des tests observationnels permettant de distinguer entre les

diverses interprétations possibles.

3 Les 2 grandes hypothéses fondamentales possibles pour interpréter

Les diverses hypothéses que nous venons de passer en revue se
répartissent en 2 grands catégories, correspondant & des interprétations
opposées de la décroisance observée du profil temporel. Dans 1'hypothése

collisionnelle (et son cas particulier coulombien), 1la décroissance
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observée est liée a4 l'amortissement “libre" des ondes de plasma par le
milieu, en 1'absence de faisceau. Dans les hy, othéses Landau, la
décroissance observée est 1liée 4 la dynamique du faisceau. Nous
distinguerons donc les 2 grandes hypothéses suivantes:

- hypothése I : décroissance liée au milieu

- hypothése II: décroissance liée au faisceau

L'intérét de cette distinction est qu'elle correspond & 2 régimes
trés différents de formation du profil temporel, et qu'elle permet
d'envisager des tests observationnels. En particulier, si 1l'on imagine 2
faisceaux différents se propageant dans le méme milieu, ils donneront 2
sursauts globalement différents, mais:

- de méme décroissance dans 1'hypothése I

- de décroissance différente dans 1'hypothése II.

Avec cette formulation, les hypothéses I et II pourraient recouvrir
des cas plus généraux que ceux que nous avons envisagés au paragraphe
précédent. Supposons donc qu'on arrive i montrer que 1l'une ou 1'autre de

ces 2 hypothéses est la bonne et voyons ce qu'on pourrait en conclure.

- L'hypothése I  s'identifie pratiquement avec 1'hypothése
colligionnelle; on mne voit guére d'autre interprétation possible

actuellement.

- L'hypothése 1II, elle, peut recouvrir 2 cas assez différents:
amortissement rapide par le milieu (Landau ou non linéaire) ou
amortissement par le faisceau. Et on peut généraliser le 1° cas & un
amortissement par le milieu rapide devant le temps de passage du faisceau
(~ durée du sursaut), quel qu'en soit le mécanisme; on arrive de la méme
maniére & 1l'expression VI-7, mais ou T;, représente le temps
caractéristique du mécanisme d'amortissement concerné (= le plus rapide de

tous ceux qui peuvent intervenir).

A partir des données numériques haute fréquence des spectrographes du
DESPA, nous avons mis en oceuvre 2 tests observationnels, dont le deuxiéme
est entiérement original, pour tenter de déterminer 1'hypothése 1la plus
probable (articles 2 et 9). Nous allons résumer en quoi consistent ces

tests et quels en sont les résultats. .

B Corrélation durée-décroissance des types IIT

Aubier et Boischot (1972) ont mesuré la durée totale de S(t), Dg» et

T sur le profil temporel des types III aux alentours de 50 MHz, dans
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1'hypothése de 1la décroissance collisionnelle: Do est la durée d'un
sursaut jusqu'a 1l'instant t_, & partir duquel la décrcissance observée
devient exponentielle et 7T est le temps caractéristique de décroissance
mesuré au dela de tee Ils ont trouvé une corrélation entre les valeurs de

D, et T mesurées a fréquence donnée sur des types III différents.

Considérés a fréquence variable,ces 2 paramétres présentent une forte
corrélation, mais qui ne résulte pas nécessairement d'un lien physique
entre euxXx. Dans 1'hypothése de la décroissance collisionnelle D, est 1lié 3
la longueur du faisceau, et T = T, 3 ces 2 quantités augmentent
réguliérement vers les basses fréquences pour 2 raisons tout A fait
indépendantes: la longueur du faisceau augmente par suite de la dispersion
des vitesses des électrons, et T. augmente parceque la densité diminue; de

sorte que D, et T sont fortement corrélés "par hasard”.

Mais & fréquence donnée, dans 1'hypothése I, il y a peu de raison
pour que ces 2 paramétres présentent une corcélation entre sursauts
différents. La corrélation observée par Aubier et Boischot semble donc

favorable 4 1'hypothése II.

Nous avons repris cette étude a plus haute fréquence, vers 200 MHz,
avec une technique beaucoup plus précise (article 2). Nous avons utilisé
les enregistrements numériques du spectrographe a 16 canaux utilisé
pendant et aprés l'expérience Stéréo 1. La grande dynamique de
l'instrument, sa haute définition en intensitéd, son systéme d'étalonnage
relatif systématique et sa grande résolution temporelle nous ont permis de
traiter les profils temporels des types III avec une précision maximum,
qui n'était plus limitée que par la nature de l'activité elle-méme, c'est
a dire par le fait qu'il est difficile de trouver des sursauts “"purs",

superposés a aucun autre.

Partant de l'hypothése de la décreissance collisionnelle, nous avons
effectué la déconvolution des profils temporels observés, au moyen de
1l'expression VI-4, en utilisant la valeur de T mesuréde sur la partie

finale du profil temporel.

En premier lieu, le tracé de S(t) nous a permis de mesurer la durée
D, avec une grande précision. Nous avons fait ces mesures sur les 16
fréquences disponibles et en avons fait la moyenne (gain en précision d'un
facteur v16 = 4). De plus, prolongeant les considérations faites sur le
711114, nous avens séparé les types III probablement F des types III

probablement H (d'aprés la durée) et avons appliqué en conséquence la
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relation VI-1 avec respectivemént a=l et a=2. La Fig. VI-1 montre le

résultat des mesures de D, et T sur les 4 F et les 18 H sélectionnés.

Fig. VI-1 ( = Fig. 9 de 1l'article
2): Durée avant le début de la
décroissance exponentielle en
fonction du temps caractéristique de
décroissance, aux environs de 169
MHz. Noter la remarquable
corrélation entre ces 2 paramétres
pour les harmoniques (i droite du

tireté vertical).

log t(f)

-08 -0.6 -0.4 -0.2 0.0

Sur les H, nous obtenons la relation:
D =31
e

avec un coefficient de corrélation de 0,75.

Nous confirmons donc de maniére plus précise la corrélation
précédemment obtenue et nous 1'étendons i plus haute fréquence. Cette

.

corrélation est contraire 4 1'hypothése I et en faveur de l'hypothése II.

C Comparaison du temps de décroissance entre les 2 branches des types U

A

La dispersion des valeurs de D, et 7 d'un sursaut i 1l'autre, i
fréquence donnée, est relativement faible; c'est d'ailleurs une propriété
remarquable des types III que leurs caractéristiques observationnelles
soient essentiellement des fonctions de la fréquence d'observation seule:
ces caractéristiques varient beaucoup et réguliérement avec la fréquence,

mais sont assez bien définies i fréquence donnée. Le test de 1la
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corrélation entre D, et T i fréquence donnée souffre donc du fait qu'il ne
peut pas &tre effectué sur un grand domaine de variations. On n'obtient un
grand domaine de variations qu'en faisant varier la fréquence, mais nous

avons vu qu'alors la corrélation D.-7T n'est pas significative.

Les sursauts de type U permettent d'échapper & ce dilemme. En effet,
les variations de Dy et Tc en suivant un mé€me faisceau excitateur ne sont
plus corrélées: alors que la longueur du faisceau, et donc D,, croissent
réguliérement le long d'une arche magnétique comme le long de 1lignes de
force ouvertes, T, est essentiellement fonction de la fréquence et passe
par un maximum au sommet du type U, 1la ou densité et température du milieu
ambiant sont minimums (cf. formule VI-6). Ainsi, dans 1'hypothése I, en
comparant les branches ascendante et descendante (indices respectifs 1 et
2) a la méme fréquence, on doit avoir:

Pe1¥Pe2 » H =T

Une telle comparaison du temps de décroissance entre les 2 branches
de types U n'avait jamais été effectuée auparavant. Nous avons pu
l'effectuer a4 partir des enregistrements numériques du RSMN (article 9).
En plus des qualités du spectkographe utilisé pendant Stérédo 1 que nocus
venons de rappeler, le RSMN couvre la grande étendue spectrale nécessaire

‘é 1'étude quantitative de chaque type U dans son ensemble. Nous avons
ainsi pu mesurer avec précision T sur les 2 branches, sur un grand nombre
de fréquences, sur 17 types U de 1979 & 1982. La Fig. VI-2 montre le
principe de la mesure sur un cas cypique, et la Fig. ViI-3 montre le

résultat des mesures.

—
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Fig. VI-2 (Fig.l de 1'article 9): 820915 251 MHz
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Fig. VI-3: Diagramme de dispersion en fonction de la fréquence et
histogrammes des temps de décroissance caractéristiques que nous avons
mesurés sur le profil temporel des types U i partir des enregistrements
numériques du RSMN. On constate que le temps de décroissance de la branche
ascendante ( ® ) correspond a celui des types III (A et ¥ ) et qu'il est

trés inférieur 4 celui de la branche descendante ( O ).

Nous constatons que le temps de décroissance Tt de la branche
descendante est toujours notablement supérieur a4 celui de 1la branche

ascendante, i fréquence égale:
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T et D, évoluent de fagon étroitement corrélée tout au long d'un méme type
U: T continue a croitre méme aprés le sommet, comme Dg+ Cette propriété
des types U, que nous mettons ainsi en évidence pour la premiére fois,

apporte un nouvel argument trés fort en faveur de 1'hypothése II.

Notons que les variations de <t le long de chaque type U peuvent
également s'expliquer en partie par une dépendance en fonction de 1la
vitesse de dérive .en fréquence df/dt: T tend A présenter un maximum
secondaire prés du sommet du type U, 1i ob df/dt ~ 0. Or D, présente 1la
méme dépendance puisque lorsque df/dt est petit, le faisceau reste
longtemps au méme niveau plasma, donc D, est grand. On reste 1i encore

exactement dans le cadre de l'hypothése II.

On pourrait chercher A& sauver 1'hypothése I en imaginant wune
variation du temps de décroissance collisionnel le long de 1'arche
magnétique parcourue par le faisceau excitateur. Ce serait assez gratuit.
Dans le cas de l'amortissement coulombien, il faudrait que la température
augmente, et beaucoup, en s'éloigant de la source d'accélération; or on
s'attendrait plutdt i une variation en sens inverse; de plus, le long de
lignes de force magnétiques, on ne peut guére avoir de forts gradients de
température. L'hypothése II est donc bien l'interprétation de loin la plus

vraisemblable de nos observations.

D Conséquence: la décroissance observée en haute fréquence n'est pas

collisionnelle

Les 2 tests observationnels précédents aboutissent & la méme
conclusion nette: en haute fréquence, la décroissance du profil temporel
des types III rentre dans le cadre de l'hypothése II, c'est & dire qu'elle
ne traduit pas 1l'amortissement des ondes de plasma par le milieu mais
correspond essentiellement i la dynamique du faisceau. Comme nous 1'avons
vu plus haut, on peut alors envisager 2 grands types d'interprétations:
amortissement rapide des ondes de plasma par le milieu ou réabsorption par

le faisceau. Nous allens en détailler les diverses variantes possibles.

Réévaluons précisément le temps caractéristique d'amortissement
coulombien a partir des formules VI-6, i 200 MHz, pour une couronne 3
2.10% &:

Tp ™ 0,07 s , Ty~ 0,13 s

Or nous observons (articles 1, 2, 9):



100

TF "‘0,3 S > TH"'O,6 S

On constate que les 7T calculé et observé sont tout de méme assez
différents. Interprétée en terme d'amortissement coulombien, la
décroissance observée conduit i des températures coronales un peu trop
fortes (& 1l'inverse de ce qui se passe en basse fréquence). Ainsi, le
temps d'amortissement théorique semblerait assez court pour pouvoir rendre
compte de l'hypothése II. Toutefois, la différence entre les T calculé et
observé n'est pas extrémement grande et diminue rapidement vers les
fréquences inférieures (pour s'inverser sous ~ 10 MHz); cette différence
diminue également si 1l'on considére que les régions coronales traversées
par les faisceaux excitateurs sont plus chaudes, ce qui est fort possible.
De plus, 1l'estimation théorique de Tc souffre toujours d'une certaine
incertitude. Enfin, certains sursauts trés courts apparentés aux types III
(Elgarpy: 1980), les "spike bursts" (Tarnstrom et Philipp: 1972) ou a plus
basse fréquence les “drift-pairs"” (Pedersen: 1978) ont des temps
caractéristiques de décroissance beaucoup plus petits que ceux des types
III "normaux” pris en compte ici. Il est donc utile d'explorer d'autres
mécanismes d'amortissement possibles, plus rapides que 1'amortissement

coulombien.

L'amortissement Landau par le milieu tel qu'il a été proposé en basse
fréquence repose sur la diminution de densité locale du vent solaire au
cours du temps par convexion, et sur la présence d'une queue
suprathermique dans la distribution de vitesse des électrons ambiants. Or
dans la couronne le vent solaire est encore trés lent et la distribution
de vitesse des électrons est certainement beaucoup moins hors d'équilibre
que dans le vent solaire. Ainsi 1'amortissement Landau ne peut pas
intervenir de la méme maniére dans la couronne. Par contre, les conditions
physiques de la couronne, trés différentes de celles du milieu
interplanétaire, permettent d'envisager que 1'amortissement Landau
intervienne quand méme, mais sous une forme différente. C'est ce que nous

allons voir plus en détail au prochain paragraphe.

L'amortissement par collapse en solitons dans le cadre de la théorie
non linéaire pourrait &tre une autre possibilité d'amortissement rapide.
Mais, comme nous l'avons déja signalé, la théorie non linéaire n'est pas
tellement probable en haute fréquence. D'autre part, 1'analyse théorique
précise de 1l'amortissement des solitons d'ondes de plasma dans les

conditions solaires reste a faire.
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Il reste alors le 2° type d'interprétation possible dans le cadre de
1'hypothése II, i savoir 1'amortissement Landau par le faisceau. Ici, le
probléme est qu'il n'est pas é&vident que le faisceau puisse réabsorber la
totalité des ondes de plasma émises en téte; s'il en reste un peu,
1'hypothése 1 restera valable pour la partie finale de la décroissance du
sursaut. De plus, ce mécanisme de réabsorption n'est vraiment efficace
qu'a 1 dimension, lorsque tous les vecteurs d'ondes k restent paralléeles 3
la direction du faisceau; si 1les ondes ont "diffusé dans toutes les
directions, la réabsorption 4 un instant donné affectera peu les ondes se

propageant perpendiculairement au faisceau.

Nous allons donc maintenant étudier 1'un des mécanismes

d'amortissement les plus prometteurs dans les conditions coronales.

E Amortissement par effet Landau réfractif

Le rapport de la pression cinétique 3 la pression magnétique est:
8 €1 dans la c0uroﬁne p B > 1 dans le vent solaire .

la somme des 2 pressions étant i peu prés uniforme i une distance donnée
du soleil. Ainsi, dans 1la couronne, les fluctuations de champ magnétique
peuvent équilibrer de trés fortes variations de densité; au contraire,
dans le vent solaire, on ne peut avoir que de faibles variations de
densité. Ce raisonnement théorique sur des ordres de grandeur est conforme
aux observations des fluctuations de densité a grande échelle:

> facteur 10 d'aprés les observations optiques de la couronne

~ facteur 2 d'aprés les observations in situ du vent solaire.

C'est pourquoi nous allons considérer qu'a la différence de ce qui se
passe dans le vent solaire, on peut avoir de trés forts gradients de

densité dans la couronne.

En présence d'un gradient de densité, un paquet d'ondes de plasma est
réfracté a la vitesse de groupe vers les parties sousdenses ol la vitesse
de phase diminue; si la diminution de la densité locale rencontrée par les
ondes est assez importante, leur vitesse de phase finit par s'approcher
suffisamment de 1a vitesse thermique 1locale pour que 1l'amortissement
Landau entre en action, et celui-ci se produit alors de facon trés
soudaine. En présence du seul gradient de densité radial moyen de 1la
couronne cet effet est beaucoup plus lent que les sursauts et n'intervient
donc pas, mais en présence de forts gradients locaux, on peut obtenir des
temps caractéristiques beaucoup plus courts. Takakura et al. (1972) ont

trouvé qu'il fallait des inhomogénéités de l'ordre d'un facteur 2 sur ~
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100 km pour obtenir un temps d'amortissement de 0,1 s. Nous allons refaire
de maniére plus exacte l'estimation des gradients de densité nécessaire et

nous allons voir qu'on arrive a des valeurs plus faibles et plausibles.

Considérons un paquet d'ondes de plasma de fréquence w, dont le
vecteur d'onde k est paralléle au gradient de densité VN_. La trajectoire
r(t) de ces ondes, linéarisée au voisinage de la fréquence plasma est

donnée par:

Tenant compte de 1l'équation de dispersion:

2 2 2 2 _ 3 kT . 1/2
w = wp + k VT avec VT— ( = )
on obtient:
w2
dr k2 _ p_ \1/2 _ r 1/2
it -~ e r~ (1 2 ) Vp=Cg7) Vi
ot H = Ne/VNe est 1l'échelle de hauteur en densité. On en déduit la
trajectoire:
2
fo T2
4 H
avec r=0, t=0 lorsque le paquet d'ondes se trouve exactement a la

fréquence plasma. Comme de plus:

v wz
R _ __P_ 1/2 _ i 1/2
) v = ( 1 2 ) = ( H )
w
on arrive a:
t = -5—=-
VT

Par ailleurs, le taux d'amortissement Landau est donné par (Quémada: 1968;

Harvey et Aubier: 1973): B

2
Sl s,

1/2 _w o 3 / 2
L

On en déduit les valeurs typiques suivantes pour w = 2m X 200 MHz:
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I 0.25 0.30 0.35 _
! — - -
AR 107 2,107

On voit que T, devient soudainement beaucoup plus petit que le temps
caractéristique des sursauts pour u < 0,25. Selon une remarque pertinente
de Meyer N. (communication personnelle), il faut encore s'assurer que ce
T;, calculé soit inférieur au temps de piégeage des électrons dans les
ondes de plasma pour que l'effet Landau intervienne. Ce temps de piégeage

est de 1l'ordre de:

a 1/2
Tp ( e kK E )
ot m , e = masse et charge de 1'électrons, k = nombre d'onde, E =

amplitude du champ électrique des ondes.
Les mesures in situ dans le milieu interplanétaire donnent typiquement E
~ 1074 V/m (Gurnett et Anderson: 1977). Nous prendrons comme ordre de
grandeur pour la couronne: E ~ 10”2 V/m. On en déduit:

’ Tp & 10._5 ]
On en conclut qu'on aura amortissement Landau lorsque:

p~1/3

ou v¢ ~ 3 VT ; les ondes sont alors presque instantanément amorties. Si k
est initialement dirigé a4 1'opposé de W,, cet amortissement se produit au

bout du temps:

Si les ondes de plasma considérées ne sont pas au départ dirigées a

1l'opposé de WNg,

direction en un temps caractéristique du mé@me ordre de grandeur H / V

elles sont réfractées progressivement dans cette

T
(Mercier C.: communication personnelle). Il en résulte que toutes les

ondes sont amorties presque instantanément au bout d'un temps:

t ~ ————

v
T
Pour expliquer correctement nos observations, il faut t < 0,1 s; comme:

Vo ~ 107 km/s
on en déduit:

H < 103 km
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La diminution de densité locale entre 1'émission d'une onde i la fréquence

plasma et son absorption est domnnée par:

Pour que la majorité des ondes de plasma émises subissent effectivement
l'amortissement Landau, il faut qu'en se propageant elles rencontrent une
diminution de densité locale au moins égale i cette valeur. Donc soit on a
des trous de densité de 10% n'occupant qu'une faible fraction du volume
total, soit on a des fluctuations nettement plus importantes, et alors les
zones dont la densité est moins de 10% supérieure au minimum local le plus
proche n'occupent naturellement qu'une faible fraction du volume total.
Cette 2° possibilité semble physiquement 1la plus probable. La longueur
caractéristique des fluctuations de densité maximum et 1'amplitude minimum
des fluctuations requises sont alors:

e= -5 =0,3 1 = B.40% T

Nous verrons au chapitre VII que de telles fluctuations de densité sont
tout a fait plausibles. L'amortissement Landau réfractif est donc une
interprétation possible des propriétés du profil temporel des types ILII en

haute fréquence.

Si 1l'on recons}dére a posteriori les raisons qui avaient conduit
initialement 4 faire 1'hypothése I en haute fréquence, on s'apergoit qu'en
fait ces raisons n'étaient pas trés fortes. La coincidence du temps de
décroissance observé avec Tc n'est que trés approximative. Et la forme de
la décroissance n'est que trés approximativement exponentielle, sur une
variation d'intensité de guére plus d'un ordre de grandeur, et elle peut
s'expliquer par la forme particuliére prise par la puissance générée par

le faisceau en ondes de plasma (Harvey: 1976).

F La décroissance observée en basse fréquence

On peut maintenant se reposer la question de l'interprétation de la
décroissance observée dans le milieu interplanétaire en basse fréquence;

la nature exponentielle de cette décroissance a été vérifiée de maniére
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beaucoup plus précise qu'en haute fréquence, sur 4 ou 5 ordres de
grandeurs de variation de 1'intensité. On dispose 1i d'une contrainte
observationnelle précise et importante; on n'en a pas de trop pour se
permettre de négliger celle-ci! Les interprétations dans le cadre de
l'hypothése II quelles qu'elles soient ne rendent pas compte de cette
forme, autrement que "par hasard”, par une propriété adéquate fortuite du
faisceau excitateur (par exemple Harvey: 1976). Il se trouve de plus qu'on
ne dispose pas actuellement en basse fréquence des 2 tests observationnels

en faveur de 1'hypothése II que nous avons établis en haute fréquence.

L'interprétation dans le cadre de 1'hypothése I reste donc fort
tentante. Comme nous l'avons vu, le seul probléme, mais qui est de taille,
est de rendre compte d'un temps d'amortissement collisionnel T, beaucoup
plus petit que Tge Alvarez et Haddock (1972) ont montré que le temps de
décroissance observé T est proche du temps caractéristique de "collisions
anormales” électrons-ions déterminé de maniére phénoménologique par Wolff
et al. (1971), pour expliquer la température des protons du vent solaire.
Ce temps de collisions "efficace" peut résulter d'un couplage é&lectrons-
ions beaucoup plus fort que par simples collisions coulombiennes, par
l'intermédiaire des ondes basses fréquence intenses présentes dans le vent

solaire.

Reprenons cette comparaison a partir des mesures plus précises de
Evans et al. (1973), qui obtiennent en fonction de la fréquence
d'observation f:

t=2.10% ¢£1,09

(s, Hz)

Calculons le temps de collision coulombien o a partir de VI-6, pour les 2
modes de rayonnement possibles, pour une source situde 4 1 UA du soleil
(fp = 30 kHz, T = 10° K). A cette distance, Wolff et al. trouvent qu'il
faut appliquer un facteur correctif de 1'ordre de 1/50 i Tc- On obtient le
tableau suivant, qui montre que le désaccord entre T observé et calculé se

trouve méme inversé lorsqu'on applique le facteur correctif:

mode (kﬁz) T((gbf.) T TC{_SO

F 30 2 600 32 000 600
H 60 1 200 16 000 300
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On connait encore mal comment se déroulent les différents processus de
couplage d'ondes et de particules au sein du vent solaire (voir par
exemple revue par Hollweg: 1978). En particulier, 1la physique de
l'interaction globale électrons—protons est beaucoup plus complexe que la
simple interaction coulombienne, et demeure largement inconnue; or c'est
elle qui est 4 la base de 1l'amortissement des ondes de plasma. Il paralt
toutefois raisonnable d'estimer que le temps d'amortissement de celles-ci
est situé entre les valeurs non corrigées et corrigées de ;.
L'interprétation de 1la décroissance des types III observée en basse
fréquence, dans le cadre de 1'hypothése I avec collisions anormales,
semble donc potentiellement envisageable.

Si cette interprétation s'avérait correcte, il faudrait comprendre
pourquoi les autres mécanismes d'amortissement proposés n'interviennent
pas. En ce qui concerne l'amortissement Landau, par le milieu ou par le
faisceau, il se peut qu'il détruise rapidement toutes les ondes de plasma
sauf celles dont la direction de propagation est & peu prés
perpendiculaire 4 la direction générale du faisceau excitateur; les ondes
épargnées par l'amortissement Landau seraient amorties plus lentement, et
exponentiellement, par le mécanisme pseudo—-collisionnel. Ensuite, il
faudrait admettre qu'on est en régime linéaire, ou alors que les solitons
d'ondes de plasma sont finalement amortis par ce mécanisme pseudo-

collisionnel.

G Conclusion

Y

Les considérations précédentes conduisent i envisager un retournement
de situation par rapport 4 ce qu'on pensait naguére: la décroissance des
types III correspondrait a4 1'hypothése II en haute fréquence et a
1'hypothése I en basse fréquence. La forme vaguement exponentielle de la
décroissance observée en haute fréquence résulterait simplement des
propriétés dynamiques du faisceau. En basse fréquence, la forme trés
exponentielle observée s'expliquerait naturellement par un amortissement

de type collisionnel.

Le test le plus décisif en faveur de 1'hypothése II en haute
fréquence est celui de la comparaison des 2 branches des types U. On ne
peut malheureusement pas appliquer ce test en basse fréquence du fait
qu'il n'y a pas de types U. Par contre, on pourrait et il serait

souhaitable d'appliquer le test de la corrélation D -t.

Les mesures in situ sont actuellement trop imprécises et partielles.
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Menées sur une large base statistique, elles devraient permettre de faire
une comparaison efficace entre les 3 grandeurs fondamentales du probléme:
la fonction de distribution des électrons excitateurs f, & partir de
laquelle on peut faire une estimation de la puissance fournie aux ondes de
plasma S, 1l'énergie W de ces ondes, et la puissance électromagnétique
rayonnée I. On serait alors en mesure de déterminer les relations
correctes parmi toutes celles qui sont envisageables (c¢f. formules VI=1,
VIi-3, VI-7, VI-8).

Au niveau théorique, il faudrait chercher i comprendre l'effet de la
turbulence basse fréquence sur 1l'amortissement des ondes de plasma, ainsi
que la maniere dont évoluent et disparaissent les solitons d'ondes de

plasma.
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VII DISCUSSION SUR LA STRUCTURE DE LA COURONNE

Nous avons vu au cours de chapitres précédents que plusieurs des
propriétés stéréoscopiques et spectrales des sursauts de type III sont
liées a la structure inhomogéne de 1la couronne. Nous allons voir
maintenant que les 3 types d'inhomogénéités auxquelles nous sommes arrivés
pour rendre compte de ces propriétés semblent faire partie d'un spectre
continu de fluctuations et conduisent a des propriétés globales de 1la
couronne qui s'intégrent bien A& ce qu'on peut déduire des observations

optiques et des observations de scintillation interplanétaire et coronale.

A Les données présentes sur la couronne

Les données sur les fluctuations de densité coronales, qui ont été
traditionnellement utilisées dans les calculs des effets de la propagation
sur les caractéristiques des sursauts radio, provenaient essentiellement
des observations de scintillation interplanétaire de radiosources,
extrapolées vers les faibles distances au soleil. Les observations plus
récentes de scintillation de sondes interplanétaires vues en occultation
derriére la couronne ont permis de préciser ces estimations grice & des
mesures effectuées beaucoup plus prés du soleil, jusqu'a environ 1 rayon
solaire de la surface (par exemple, Woo et Armstrong: 1979). On trouve un
spectre de fluctuations de densité continu sur un domaine trés étendu de
longueurs caractéristiques, correspondant a des variations de densité de
quelques pourcents. Cependant, les incertitudes sur les propriétés réelles
des fluctuations de densité demeurent grandes, i cause de l'accumulation
de nombreuses incertitudes: sur la vitesse du vent sulaire en fonction de
1'altitude prés de son démarrage, sur les modéles de densité moyenne, sur
l'anisotropie du milieu et la forme des inhomogénéités, sur
1'interprétation  théorique des spectres de scintillation... En
particulier, les interprétations actuelles de ces spectres ne tiennent pas
compte du tout de la structure fibreuse de la couronne, qui est peut &tre
la propriété dominante, et qui a une importance fondamentale dans
1l'interprétation des sursauts radio. Comme les fibres sont & peu prés
paralleles & la vitesse du vent solaire, la figure de diffraction qu'elles
forment est 4 peu prés stationnaire aux yeux de 1l'observateur; les
fluctuations de densité réelles correspondant aux fibres peuvent donc &tre
beaucoup plus importantes que celles déduites de 1l'interprétation actuelle
des spectres de scintillation.

Les observations optiques directes en lumiére blanche apportent une
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information complémentaire. Elles montrent le caractére extrémement
inhomogéne de la couronne & grande échelle: arches, jets, fibres... On
trouve toutes les dimensions, jusqu'a la limite de résolution des images,
soit ~ 3.103km (par exemple, Koutchmy et Stellmacher: 1976), ce qui laicse
penser que les inhomogénéités continuent vers les échelles inférieures.
Les fluctuations de densité correspondantes sont trés facilement
supérieures a 2, et peuvent méme atteindre des facteurs de 1'ordre de 10,

voire 100 (Koutchmy S.: communication personnelle).

Le fait qu'on observe ces structures malgré 1l'intégration le long de
la ligne de visée suggére qu'elles sont assez espacées les une des autres.
Cela est confirmé par la comparaison des observations en lumiére blanche
(intensité I o< Ne) et sur des raies spectrales (I o< Nez), permettant
d'estimer un "coefficient de remplissage”:

<N 2 2

1/k = —===Sseee
<N >
e
qui tend a représenter la fraction de volume ol la matiére est concentrée.
Leroy et Treillis (1974) et Allen (1975) obtiennent ainsi (ordre de
grandeur trés approximatif):
k ~ 10 .

Ces inhomogénéités semblent essentiellement organisées en structures treés
allongées, localement paralléles entre elles, dessinant trés probablement
les lignes de force magnétiques. Trottet et al. (1982) ont méme observé
précisément que les types III se produisent dans des régions coronales ou
la présence de petits jets surdenses est particuliérement remarquable. La

fig. VII-1 est un exemple de photographie de 1la couronne od cette

structure fibreuse radiale est particuliérement frappante.

I1 reste toutefois wune forte incertitude sur 1les paramétres
géométriques et sur les facteurs de surdensité. De méme on ne sait pas
trés bien si ces jets surdenses sont plutdt i 1 dimension, en forme de
fibres, ou a 2 dimensions, en forme de feuilles. Un indice en faveur des
fibres est qu'en rayons X la couronne présente de nombreux points
brillants et non des lignes brillantes (Golub et al.: 1974). Il est
également possible que les "jets" de Brueckner et Bartoe (1983) soient en
relation avec des fibres coronales. Des observations optiques
stéréoscopiques devraient permettre un jour de résoudre clairement cette

question.
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B Modéle synthétique de couronne.

Nous allons maintenant comparer cette image actuelle de la couronne
aux indications fournies par nos propres résultats, au cours des chapitres
IV et VI. Rappelons que nous avons cherché i rendre compte des effets
observés sur les types III en invoquant les inhomogénéités les moins
extrémes possibles, c'est a dire celles impliquant les fluctuations de
densité minimums, sur des longueurs caractéristiques maximums. Le tableau
suivant réunit les caractéristiques des 3 classes d'inhomogénéités

auxquelles nous sommes arrivés.

effet ! NeZ/Nel 1 (km) 1/k
!
guidage du rayonnement radio ! 3 104 <1
!
diagramme de rayonnement des types IIIb ! 155 103 ~]

et f,/f; dans les paires de types U !

amortissement des ondes de plasma ! 1,3 3.10

NeZ/Nel est le rapport de densité typique entre zones surdenses et
sousdenses; 1 est la longueur typique des inhomogénéités; 1/k est le
coefficient de remplissage (volume surdense/sousdense) permettant de

rendre compte au mieux de l'effet observé.

On s'apergoit que les 3 paramétres considérés forment une progression
continue. Tout se passe comme si une propriété donnée des types III
résultait de 1l'effet d'une tranche donnée d'un spectre continu de
fluctuations de densité. Et ce spectre correspond assez bien aux autres
données sur la couronne. A grande échelle, en accord avec les observations
optiques, on a de fortes fluctuations de densité et les zones surdenses
n'occupent qu'une faible fraction du volume total. A petite échelle, en
accord avec les observations de scintillation, les fluctuations de densité
sont devenues beaucoup pius faibles et 1le rapport des volumes =zones

surdenses/sousdenses a augmenté jusqu'a ~ 1.




Fig. VII-1

Photographie de la couronne en lumiére blanche lors de 1'éclipse du 661112
(document HAO, communiqué par M.J. Martres). Remarquer la structure en fibres radiales,
jusqu'a des échelles aussi petites que la limite de résolution, suggérant que le

spectre des dimensions transversales des fibres s'étend jusqu'a des valeurs < 1000 km.
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Ces propriétés ressemblent également a celles du vent solaire
observées in situ; & titre d'exemple, on présente un extrait des
enregistrements de densité de ISEE 3 (King, 1983) en Fig. VII-2. Les
frontiéres de secteurs ou de courants lents/rapides forment des zones
surdenses étroites, superposées i des fluctuations de densité permanentes,

plus faibles, i plus petite échelle et d'allure plus gaussienne.
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Fig. VII-2 Densité du vent solaire mesurée in situ par ISEE-3 (King:
1983). Remarquer la présence de zones surdenses étroites analogues aux
fibres surdenses qui assurent le guidage du rayonnement dans la couronne

solaire.

Notons que les propriétés des sursauts de type III que nous avons
exploitées dans le cadre de ce modéle présentent un certain paradoxe: le
rayonnement électromagnétique provient essentiellement des zones
sousdenses a grande échelle (région interfibre), mais des zones surdenses
a petite échelle, en ce qui concerne le mode F ou lorsqu'on invoque
1'amortissement Landau réfractif des ondes de plasma. La solution de ce
paradoxe apparent tient aux 2 différences fondamentales entre les échelles
de longueur extrémes:

- concernant le rapport entre les volumes des zones sousdenses et
surdenses; l'importance relative du rayonnement issu des zones sousdenses
ou surdenses dépend directement du volume total respectif de ces régions;
(le raisonnement sur 1'amortissement Landau des ondes de plasma est basé
sur le fait qu'a petite échelle les minimums de densité ne représentent
qu'une faible fraction du volume total);

- concernant le rapport entre la distance caractéristique des
inhomogénéités et 1'échelle de hauteur; lorsque ce rapport est grand (~
1), tout le rayonnement est guidé; lorsqu'il est petit (<< 1), le

rayonnement F des zones sousdenses est absorbé.




VIII CONCLUSION

Les progrés dans notre connaissance des sursauts de type III semblent
actuellement plus limités par le manque de contraintes observationnelles
assez précises que par 1l'insuffisance de 1la théorie. On a calculéd
1'interaction faisceau-plasma dans de nombreuses conditions possibles mais
la difficulté vient de ce qu'on ne connait pas assez bien les données du
probléme. Les incertitudes qui régnent sur la densité et les dimensions du
faisceau, sur la forme de sa fonction de distribution, sur 1'état de
turbulence initial du plasma ambiant, sur la valeur du champ magnétique
etc... laissent ouverte la voie a4 un nombre considérable de possibilités
théoriques. Ce qu'il faut, c'est améliorer la précision des paramétres

mesurés et essayer d'en mesurer de nouveaux.

Le probléme se présente trés différemment entre haute et basse
fréquence. En effet, en basse fréquence on peut faire des mesures in situ
des électrons excitateurs et des ondes de plasma qu'ils engendrent, ce qui
est un avantage énorme. Mais les résultats obtenus ainsi, dans le milieu
interplanétaire, sont trés difficiles a extrapoler aux conditions
coronales ou faisceau et milieu ambiant ont beaucoup de raisons d'@tre
trés différents. En haute fréquence, on ne dispose guére que du
rayonnement électromagnétique; mais ce rayonnement contient plus
d'information sur 1la source qu'en basse fréquence car les effets
perturbateurs de la propagation, tout en n'édtant pas négligeables a
priori, sont certainement moins importants dans Ja couronne que dans le
milieu interplanétaire (Steinberg: 1972; Fainberg et al.: 1984; Steinberg
et al.: 1984). Le rayonnement électromagnétique contient une information
assez directe sur les ondes de plasma qul sont au coeur du processus
d'interaction: la forme du diagramme de rayonnement primaire dépend du
spectre des ondes de plasma et le profil temporel de l'intensité dépend de
leur évolution. Les observations stéréoscopique et spectrale nous ont
permis d'apporter wune contrainte observationnelle nouvelle et forte

respectivement sur chacun de ces 2 points cruciaux.

Ensuite, 1'exploitation avancée des caractéristiques observées des
sursauts se heurte & 1l'incertitude relative aux effets de 1la propagation
du rayonnement électromagnétique. La connaissance précise de ces effets
s'avére de plus en plus indispensable et wurgente. L'observation
stéréoscopique des sursauts nous a permis d'en déterminer gquelques

propriétés particuliéres.
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Par ailleurs, les résultats que nous avons obtenus concernant les
types III, en particulier sous leur forme de types U, nous ont permis de
dépasser le strict cadre de ces sursauts et de les utiliser effectivement

comme un moyen d'exploration de la couronne.

Nous allons résume; ces divers résultats en indiquant leurs
principaux prolongements immédiats, puis nous verrons ce qu'ils suggérent
comme grandes lignes d'action futures. La Fig. VIII-1 permet de suivre de
maniére synoptique comment nos résultats s'articulent par rapport aux
grands problémes & résoudre et ce qu'on peut esquisser comme voies

possibles pour les progrés a venir.

A Résumé des résultats et prolongements immédiats.

Nous avons mesuré le diagramme de rayonnement "3 la sortie de la
couronne” de fagon partielle sur les types III F et H a 169 MHz, et de
facon compléte sur les types III et types IIIb 4 60 et 30 MHz. C'est la
premiére fois qu'on détermine le ©profil complet du diagramme de
rayonnement moyen de sursauts solaires et cette mesure constitue pour
1'avenir une contrainte nouvelle trés forte sur les modéles de source
primaire et de propagation coronale du rayonnement. Nous trouvons une
différence caractéristique suivant le type spectral des sursauts, ce qui
donne quelque confiance dans les diagrammes obtenus. La différence entre
les 2 composantes des paires confirme leur identification comme paires F-H
(fondamental-harmonique): 1les composantes F sont plus directives parce
qu'elles sont plus réfractées. La différence entre les types III et IIIb
prouve que leurs sources primaires sont trés différentes, et correspondent

probablement aux modes F et H.

Nous avons montré que la décroissance du profil temporel des types
III ou U ne refléte pas 1l'amortissement local des ondes de plasma mais
qu'elle est déterminée par le profil longitudinal du faisceau excitateur.
I1 en est donc de méme du profil temporel des ondes de plasma de la source
dans son ensemble. Il s'ensuit une contrainte précise sur la rapidité du
processus d'amortissement; 1'amortissement par effet Landau réfractif sur

les inhomogénéités de densité i petite échelle offre une possibilité

attrayante.
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Nous avons mis en évidence 1l'influence des effets de propagation sur
les caractéristiques apparentes des sursauts dans certains cas
particuliers: coupure du diagramme de rayonnement aux grands angles; image
apparente du mode fondamental beaucoup plus haute et plus grosse que la
source réelle. Ces propriétés de la propagation sont fortement en faveur
d'effets de propagation dominés par le guidage du rayonnement entre les

grandes structures surdenses et divergentes de la couronne.

Ces diverses propriétés des types III font intervenir différentes
échelles d'inhomogénéités coronales, qui aboutissent i un modéle de
couronne cohérent et en accord avec ce que l'on sait de la couronne par
ailleurs ou ce que l'on peut en supposer raisonnablement: fluctuations de
densité assez faibles et aléatoires a4 petite échelle, s'amplifiant
progressivement vers les grandes échelles, et se concentrant en des

surdensités étroites.

On a précédemment effectué des simulations numériques de 1la
propagation coronale du rayonnement électromagnétique par tracé de rayons
en couronne réfractante sphérique homogéne, puis en introduisant
l'absorption du rayonnement et sa diffusion sur des inhomogénéités
d'importance, de dimensions et de forme variables, puis en tenant compte
de 1l'influence de grands jets surdenses... (Jaeger et Westfold: 1950;
Fokker: 1965;Steinberg et al.: 1971; Riddle: 1974; Bougeret et Steinberg:
1977). Mais on manquait alors de contraintes précises concernant le
diagramme de rayonnement i la sortie de la couronne. De plus, nous avons
vu que l'on a maintenant de bonnes raisons de penser que la propagation i
grande échelle est dominée par le guidage du rayonnement entre les grandes
structures surdenses plutdt que par la diffusion aléatoire sur les petites
inhomogénéités. On n'a effectué jusqu'a présent que quelques calculs
préliminaires dans ces. conditions (Robinson: 1983). 1I1 faudrait donc
reprendre plus complétement le calcul des effets du guidage du
rayonnement, et avec la contrainte nouvelle du diagramme de rayonnement a

la sortie de la couronne.

Nous avons découvert que les sursauts de type U ont tendance a se
produire dans les arches magnétiques transitoires. L'interprétation 1la
plus naturelle est d'admettre 1les 2 propriétés suivantes; d'abord,
immédiatement aprés la sortie de la source d'accélération, le vecteur
vitesse des électrons est essentiellement perpendiculaire au champ
magnétique; ensuite, comparées aux arches stationnaires constituant une

bonne partie de 1la couronne, seules les arches en expansion ont une
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structure magnétique suffisamment divergente vers le haut pour donner lieu
au processus de conversion ¥y * R e Un tel processus de formation des
faisceaux d'électrons permet d'expliquer qu'on trouve toujours un champ

magnétique fortement divergent au dessus de leurs sources.

Nous avons découvert une nouvelle forme de sursaut, le type N, qui
sont des types U prolongés par une 3° branche, et que nous interprétons
par la réflexion du faisceau excitateur sur miroir magnétique, dans le
champ magnétique convergent vers le bas, au pied de 1l'arche opposé a 1la
source d'accélération. C'est la premiére fois qu'on met directement en
évidence la réflexion d'un faisceau d'électrons par effet miroir
magnétique dans la couronne solaire. Les types N sont caractérisés par un
grand nombre de paramétres et contiennent donc potentiellement beaucoup
d'information sur les arches magnétiques dans lesquels les faisceaux
excitateurs sont piégés. Il faudrait donc maintenant faire une simulation
numérique de la propagation libre d'un paquet d'électrons liché avec une
fonction de distribution donnée, au pied d'une arche de forme donnée, avec
un modéle de densité coronale donné. On suivrait 1'évelution temporelle de
la densité du faisceau a chaque altitude et l'on comparerait au spectre

dynamique des types N.

B Perspectives

Pour pouvoir remonter du diagramme de ravonnement apparent que nous
avons mesuré au diagramme primaire il faut connaftre 1'influence des
effets de propagation. Il en est de méme pour déterminer le mode de
rayonnement des sursauts, pour interpréter correctement l'alrvitude et la
dimension des sources, la polarisation etc... Les paires constituent pour
cela un moyen particuliérement précieux, malgré leur relative rareté (vers
200 MHz); elles permettent en effet de comparer les effets de propagation
a peu prés au méme moment et au méme endroit pour 2 sources primaires
différentes. Nous avons proposé que la 1° composante corresponde au mode F
et qu'elle donne une image apparente plus haute et plus grosse que la
source primaire, alors que la 2° composante, de mode H, donne une image
peu différente de 1la source primaire. Il serait important de pouvoir
confirmer cette conception. Nous proposons un test facile et rapide, i
partir de l'observation radichélingraphique de 1'augmentation du diamétre
des sursauts a fréquence donnée au cours méme des sursauts (Raoult, Pick:
1980): si notre conception est correcte, seuls les composantes H (majorité

des sursauts) montreront cet effet; les composantes F ne le montreront pas
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puisque 1l'augmentation des dimensions de la source primaire sera invisible

sur 1'image diffusée qui est plus grosse.

Mais la véritable pierre d'achoppement dans la détermination précise
des effets de propagation tient & notre ignorance de la trajectoire des
faisceaux excitateurs par rapport aux grandes structures surdenses de la
couronne. Typiquement, si le rayonnement nous parvient essentiellement de
régions surdenses étroites, les effets de propagation seront faibles; si
au contraire le rayonnement nous parvient essentiellement de vastes
régions homogénes ou de régions entourées de parties plus denses, alors
ces effets seront importants. De nombreux auteurs ont tenté de localiser
les types III par rapport aux grandes structures coronales, par exemple:
Leblanc et al. (1974), Mercier et Rosenberg (1974), Trottet et al. (1982),
Kundu et al. (1984). Ils ont comparé les positions interférométriques
radio a la couronne observée en lumiére blanche. Mais la position le long
de la 1ligne de visée restant inconnue, ils ont toujours di faire une
hypothése supplémentaire: propagation radiale, altitude moyenne... Ces
hypothéses entrainent une erreur facilement supérieure aux dimensions
caractéristiques des structures coronales concernées. En conséquence,
aucune conclusion définitive ne peut @tre tirée de cette maniére. Le seul
moyen de résoudre ce probléme est d'effectuer la localisation compléte des
sources, 4 3 dimensions. L'exploitation que nous avons faite des mesures
de décalage en temps stéréoscopiques nous a montré qu'on pouvait en
déduire la 3° dimension qui manque aux observations faites du sol; mais
nous ne disposions alors d'observations au sol qu'a 1 seule dimension
(Stéréo 1) ou d'observations a4 2 dimensions, que nous comptons exploiter
dans ce sens, mais qui ne sont pas trés abondantes et n'existent qu'aux
alentours de 60 MHz. Ainsi, le moyen le plus prometteur de résoudre le
probléme de la position des types III par rapport aux grandes structures
coronales, et donc celui des effets de la propagation, serait de refaire
des observations stéréoscopiques simultanées avec les observations du
radiohéliographe de Nangay. L'intersection du plan fourni par le décalage
en temps, et de la droite fournie par la position mesurée au sol,
déterminera sans ambiguité la position de la source (apparente) i mieux
que 1' prés, position que 1l'on comparera i des ‘reconstitutions de la
couronne a 3 dimensions effectuées A partir d'observations optiques les
plus complétes possibles. Toute une série de difficultés actuelles
pourraient alors se résoudre en cascade, en utilisant notre mesure du

diagramme de rayonnement apparent: position > effets de propagation + mode
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de rayonnement et diagramme primaire > spectre des ondes de plasma >
description de la dynamique faisceau-plasma + caractéristiques du faisceau
> caractéristiques de la source des électrons excitateurs -+ conditions

d'accélération...

Par ailleurs, 1'étude fine des types U nous a montré que l'on manque
de mesures de références précises concernant les types III, et nous
constatons que nous avons obtenu les résultats les plus solides a partir
d'études statistiques faites sur des mesures soignées (exemple typique des
diagrammes de rayonnement). Il nous semble que cela indique la voie vers
laquelle il faut désormais s'engager. La radioastronomie solaire a connu
schématiquement 2 grandes étapes:

- une étape d'études statistiques peu détaillées, jusqu'a 1970 environ;
les instruments ne fournissaient pas alors de données trés précises ni
détaillées; on pouvait réunir rapidement un grand nombre ‘de mesures sans
beaucoup d'efforts, mais on ne savait pas trés bien ce qu'on avait mesuré;
- ensuite, une étape d'études détaillées, cas par cas; les instruments
fournissaient alors des observations trés précises et complétes; il
fallait beaucoup de temps pour étudier proprement un seul événement, de

sorte qu'on ne pouvait pas se permettre d'en étudier un grand nombre.

Aujourd'hui, grace au travail considérable fourni précédemment par
les radioastronomes solaires, on a des vues beaucoup plus précises sur ce
qu'il faut mesurer et comment il faut le mesurer. De plus, 1l'avénement de
moyens informatiques de stockage et de traitement de grandes quantités de
données, et d'outils de dépouillement trés puissants, permettent
d'envisager A'aborder une 3° étape:

- statistique fine, réunissant a la fois une définition soignée de chaque

mesure et un grand nombre de mesures.

I1 faudrait en particulier orienter les instruments vers un
fonctionnement en "routine intelligente”: des programmes de surveillance
automatique de 1l'activité permettraient de faire de la compression de
données en temps réel, de sélectionner avec toute la résolution de
1'instrument les é&vénements intéressants, d'étre en interaction
instantanée avec les autres instruments complémentaires... Cet automatisme
irait Jjusqu'a la création automatique de bases de données réunissant

toutes les caractéristiques souhaitables des sursauts enregistrés.

Une des priorités devrait &tre de déterminer sur une trés large base

statistique, donc avec une grande précision, les lois moyennes de
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variation des paramétres caractéristiques des types III en fonction de 1la
fréquence, des plus hautes aux plus basses fréquences; ce sont ces lois
qui contiennent l'information sur- la durée de 1l'injection initiale, sur
1'évolution du faisceau le long de sa trajectoire et sur les changements
probables des mécanismes d'interaction des ondes de plasma avec le
faisceau et avec le milieu ambiant, de la basse couronne au vent solaire.
On pourrait également ainsi étudier facilement les relations de ces divers
paramétres entre eux, leur dépendance éventuelle en fonction de la phase
du cycle d'activité solaire etc... Nous sommes bien placés pour ce
programme puisque des instruments frangais trés performants couvrent i la
fois 1les hautes fréquences avec le Radio Spectrographe Multicanal
Numérique et le Réseau Décamétrique A& Nangay, et les basses fréquences
avec ISEE-3 puis ISPM dans l'espace. Il ne resterait plus qu'a combler le
domaine intermédiaire au moyen d'un spectrographe spatial 10-1 MHz en
orbite terrestre; cette région du spectre serait particuliérement
intéressante a observer car elle correspond & la transition couronne-vent
solaire et elle est le 1lieu privilégié de 1la fusion des groupes de

sursauts haute fréquence en sursauts uniques basse fréquence.

Le Radiohéliographe de Nangay, dans sa version a 2 dimensions et
multifréquence, donnant la polarisation et disposant d'une haute
résolution temporelle, fera faire quant & lui des progrés considérables a
notre connaissance des types III au voisinage de leur démarrage. Il a déja
permis de déccuvrir 1l'apparence "multisource” des sursauts et
1'augmentation du diamétre au cours d'un sursaut. Ces observations,
étendues sur Je vastes bases statistiques, apporteront les contraintes
observationnelles précises indispensables a 1la description exacte des

types III en haute fréquence.

Les données de ISEE-3 sont actuellement en train de renouveler
complétement nos idées sur les types III basse fréquence: propriétés des
orages (Bougeret et al.: 1984a; Bougeret et al.: 1984b), importance
considérable des effets de propagation (Fainberg et al.: 1984; Steinberg
et al.: 1984), existence possible systématique des modes de rayonnement F
et H dans chaque sursaut (Dulk et al.: 1984)... Mais les mesures des
caractéristiques des faisceaux excitateurs et des ondes de plasma
effectuées in situ dans le vent solaire devront é&tre reprises de fagon
plus statistique’ qu'actuellement. Il faudrait arriver i avoir des idées
précises sur la fonction de distribution typique des faisceaux, sur le

spectre des ondes de plasma et sur la maniére dont elles se condensent en
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solitons, sur les relations temporelles et spatiales entre faisceaux,

ondes de plasma et rayonnement électromagnétique...

A partir de spectres numériques et avec des moyens de calcul
importants, on pourrait également reprendre le probléme de la génération
des modes F et H sur une base entiérement nouvelle, en étudiant la
fonction d'autocorrélation a 2 dimensions de l'intensité en founction du
temps et de la fréquence. On mettrait ainsi en évidence les structures F-H
présentes en grand nombre sur un spectre dynamique mais individuellement
invisibles a4 1l'oeil: on observera sur la fonction d'autocorrélation un pic
situé sur le rapport en fréquence et le décalage en temps moyens des
structures F-H. Ces 2 quantités contiennent une information directe sur
les effets de propagation; il sera particuliérement intéressant d'étudier

leur variation en fonction de la position de la source dans la couronne.

Par ailleurs, le temps humain 1ibéré par ces techniques automatiques
d'exploitation des données pourra &tre beaucoup plus utilement comsacré a
la comparaison des données des différents instruments entre eux, en

particulier dans les autres parties du spectre électromagnétique.

Une voie potentiellement trés riche qui s'ouvre aujourd'hui est 1la
comparaison des 3 formes de’ rayonnement produites par les électrons
énergétiqueé issus des éruptions: rayonnement X Brehmstrahlung dans la
chromosphére, rayonnement centimétrique gyrosynchrotron dans la basse
couronne et rayonnement métrique plasma dans la couronne sous forme de
types III (Kane et al.: 1980; Kane et Raoult: 1981; Kosugi: 1981; Benz et
al.: 1983). On peut s'attendre, par exemple, 4 ce que la fréquence de
démarrage des types III dépende des indices spectraux X et centimétriques,
du fait que 1la distance de propagation du faisceau nécessaire i
1'établissement d'une pente positive sur 1la fonction de distribution
totale des électrons faisceau + milieu dépend de la densité et de la
vitesse moyenne initiales des é&lectrons excitateurs. De plus, les grands
interférométres centimétriques, tels que celui de Westerbork et le VLA,
permettent d'observer les arches compactes contenant la population
initiale d'électrons énergétiques avec une haute résolution spatiale; 1la
comparaison de ces observations avec les observations des types III au
voisinage de leur fréquence de démarrage, faites avec des instruments tels
que le Radiohéliographe et le Radio Spectrographe Multicanal Numérique de
Nangay, devraient &tre riches d'information sur la région qui sépare les
lignes de force magnétiques fermées et ouvertes, et qui peut &tre liée

assez directement aux phénoménes de reconnexion magnétique et
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d'accéleration des particules (comme dans le modéle d'éruption de
He-vaerts et al.: 1977). On peut espérer, par ce genre d'observation,
répondre i la question de 1l'origine des électrons excitateurs des types
III: proviennent-ils des régions de lignes fermées par dérive
perpendiculaire au champ magnétique, les amenarit en quelques secondes sur
des lignes ouvertes (Emslie et Vlahos: 1980)? Sont-ils accélérés en
absorbant le rayonnement maser gyrosynchrotron des électrons piégés dans

les lignes fermées voisines (Sprangle et Vlahos: 1983)7?...

Au niveau théorique, on saura mieux vers ou diriger les efforts
lorsqu'on sera en possession de contraintes observationnelles plus
précises, mais on sera de toute fagon probablement amené i approfondir la
description non linéaire de 1l'interaction faisceau-plasma. Il serait dés
maintenant souhaitable d'étendre cette description aux conditions
coronales. Il faudrait également arriver & décrire 1'évolution compléte
des solitons, jusqu'd leur disparition; il faudrait mieux comprendre 1la
génération des 2 modes F et H, le rdle du champ magnétique et de 1la
turbulence basse fréquence... Il faudrait aussi trouver une explication
satisfaisante a la décroissance remarquablement exponentielle des sursauts
basse fréquence. Il faudrait également mieux comprendre les problémes de

transfert de la polarisation.

Le phénoméne type III est difficile a comprendre car il fait
intervenir plusieurs mécanismes simultanés, mal connus individuellerent et
dont les effets sont intimement mélangés aux yeux de l'observateur. Les
méthodes nouvelles que nous venons d'esquisser, en particulier 1la
triangulation stéréoscopique et 1l'exploitation statistique fine des
données des grands instruments actuels, devraient permettre, en augmentant
le nombre de contraintes observationnelles, de mieux séparer ces
différentes contributions, et par suite de 1lever tout ou partie des
grandes incertitudes actuelles sur les données de base du phénoméne. On
serait alors plus en mesure de préciser le type de théorie a appliquer,
ouvrant la voie a4 la compréhension détaillée du mécanisme d'interaction
faisceau-ondes de plasma-rayonnement électromagnétique tel qu'il se
déroule effectivement. La comparaison avec les autres données,
centimétriques, optiques, X..., devrait permettre de mieux intégrer le
phénoméne au sein de l'activité solaire en général et 1l'on pourrait alors
espérer pouvoir réellement utiliser les sursauts de type III comme un
outil d'étude des processus d'accélération et comme un moyen d'exploration

de 1'héliosphére en général.
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ANNEXE

Ensemble instrumental utilisé pendant les expériences Stéréo

Stéréo 1 - Terre

spectrographe 11 canaux couvrant la bande 179 - 159 MHz
numérisé sur 11 bits 4 25 points/s

antenne poursuivant le soleil: diamétre = 6 m ; gain = 18 dB

interférométre i corrélation, a 169 MHz

3 antennes en ligne, espacées de 100 m et 700 m

Stéréo 1 — sonde Mars 3: observations du 710528 au 720224

récepteur & 169 MHz; bande passante = 750 kHz
antenne Yagi 3 éléments; gain = 8 dB

numérisation sur 8 bits, 4 8 points/s

Stéréo 5 - Terre

(en plus de 1l'équipement sol Stéréo 1)

2 spectrographes a 11 canaux, couvrant 1 MHz autour de 60 MHz et 30 MHz
bande passante de chaque canal = 40 kHz
antennes Yagi 5 éléments sans poursuite; gain = 10 dB

numérisation sur 11 bits 4 10 points/s

interférométre i corrélation a 75 MHz

3 antennes triple-Yagis en triangle, espacées de 120 m

Stéréo 5 - sonde Mars 7: observations du 730810 au 740523

récepteur 4 60 et 30 MHz; bande passante = 600 kHz
antenne monopdle a 60 MHz (2,5 m): gain = 2,0 dB
" dipdle ™ 30 " (10 m) " 3,8

numérisation sur 8 bits, chaque fréquence i 4 points/s
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Summary. Simultaneous observations of Type I[II
bursts at 169 MHz from the earth and the Soviet
planetary probe Mars-3 are reported. Four days
have been selected: three when active centers were
far from the limb; one, November {4, 1971 with an
active center near the East limb.

The time profile of Type III bursts is found to be
independent of the observing direction showing that
longitude-dependent propagation effects on the time
profile (decay time constant for instance) are negligible
at 169 MHz. The ratio of the intensities measured
for a given event at both observing sites is then a
characteristic of that event and of the configuration
of the observing directions. It is called the directivity
factor.

Pairs of Type III bursts observed on November 14
are :shown to be fundamental-harmonic pairs, while
most other events are harmonics. For all pairs, the
fundamental component is more directive than the
associated harmonic, whereas their positions are nearly
the same; this proves that the relative position of the
fundamental and harmonic is controlled mostly by
propagation in the corona.

The directivity. factor of disc events is stable over the
daily observing period (less than one hour) showingz-a

small scatter. It can be accounted for by refraction-
scattering computations in a spherical corona only
if the scattering power is too low to be compatible
with the propagation theory of the relative position
of the fundamental and harmonic. Deviations from
spherical symmetry are therefore important. Locating
the source on the axis of a Newkirk streamer does not
improve the situation.

For limb events, directivity factors are widely scattered
between | and more than 50 cver an angle of only 33°:
the earth was certainly close to some angular cut-off:
this can be accounted for only if Type III bursts were
produced behind a streamer the existence of which is
confirmed by radio and optical data.

[t is concluded that thé plasma hypothesis can survive
these new observations but that large deviations from
spherical symmetry have to be built in sew coronal
models to account quantitatively for these first directi-
vity measurements.

Key words: solar radio bursts — Type III directivity —
fundamental - harmoric componenis - coronal
scattering

Introduction

Type III radio bursts are generally believed to be
produced by the partial conversion of plasma waves
excited by electrons moving through the corona into
electromagnetic waves at the plasma frequency and its
second harmeonic. An important element for the final
acceptance of this theory and for the understanding of
many observations is the directivity pattern of the
radiation at the fundamental and harmonic frequencies.
For instance, Zheleznyakov and Zaitsev (1970) conclude
that the harmonic is partly beamed backward whereas
Kaplan and Tsytovich (1968) believe that it is isotropic
and Melrose (1973) questicns them all. On the other
hand, there is little doubt that refraction and scattering
modify the primary radiation pattern while broadening
the source and introducing a finite transient response

through multipath propagation. Numerical computa-
tions of these effects have been carried out in different
models but they could not be compared to observa-
tions as these were not available.

The STEREO-1 experiment (Caroubalos and Steinberg,
1974, Paper I) has provided the first opportunity to
investigate the angular dependence of the intensity
and of the time profile of Type IIl bursts at meter
wavelengths (169 MHz). The comparison between earth
and space probe records yields two main pieces of
data:

The ratio of intensities measurad at the peak of the
event (directivity factor).

The time profile parameters in both dlrecuons of
observation. These two sets of data can be related to
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the primary radiation pattern of the sources and to
propagation effects in the corona. A dominant factor
is the specific configuration of the observing directions,
the electron density gradient and the magnetic field:
another one is the nature of the component, fundamental
or harmonic, which is observed.

The present study is limited to a few days of STEREO—1
observations. The reader is referred to Paper I for a
description of the experiment and an analysis of the
measurement errors.

In the first part, we compare the time profiles of the
same event recorded on the Mars-3 probe and on the
earth. In the second part, emphasis is placed on the
observation of a limb source on November 14, 1971:
a detailed analysis of these events is carried out and
it is shown that some of them are pairs of fundamental
and harmonic components when most of the others
are harmonics. In tue third part, the time profile and
the directivity measurements of disc and limb bursts
are compared to theoretical predictions from ray-
tracing computations in an inhomogeneous, spherical
corona. To account for the observations, deviations
from spherical symmetry are found necessary which
are quite consistent with the solar situation as deduced
from other radio and optical data.

I. Comparison of Earth and Space Data
1) The Data

As indicated in Paper [, the following set of data was
obtained during the STEREO—! mission:

Two 169 MHz time profiles S(t), one in Nancay, the
other on board Mars—3, from which we measure the
maximum intensity S,, of the bursts and three shape
parameters: the growth rate y=(1/S,,) dS/dt measured
on the linear part (inverse rise time), the decay rate
v=(1/S) dS/dt measured on the exponential part and the
half-maximum duration D.

Dynamic spectrum from the multichannel spectrograph
(159—179 MHz) from which we measure the frequency
drift rate at peak intensity df /dt.

EW positions and sizes from the Nangay radio-
heliograph and later from a three clement inter-
ferometer (Daigne, 1973).

During the mission (May 31, 1971 to February 24,
1972) the experiment was operated for about one hour
a day; except during some very limited periods of
time. all intense Type III bursts which were identified
on the Nangay spectra were detected on the probe.

2) Time Profiles of Corresponding Events

In the absence of Type 1 bursts, Type III bursts
recorded in the two directions can easily be recognized
when the time scales are adjusted for the different
distances of the probe and the earth to the Sun.

A) Isolated Type III Bursts. Similarity

[t is found that the profiles of the isolated events can
be scaled in intensity to become superposable to an
accuracy which is only limited by errors in
measurements (see Paper [) (Fig. 1); we call this
property “similarity”; it is found to hold for all values
of the Stereo angle 6; this means that the time-
profile of Type III bursts at 169 MHz is essentially
independent of the observing direction. So, the constant
ratio of the intensity in the probe direction to that in
the earth direction is a characteristic of the event as a
whole and we call it the “directivity factor” R of the
Type II1.

B) Complex Type III Bursts

When several events overlap, we assume that the
similarity law is still valid as for isolated bursts so that
a directivity factor R can be defined for each com-
ponent. Large variations of R over a group give us
an unexpected means of resolving it (Poquérusse, 1973)
but the accuracy on the resolved profiles becomes
lower when the amount of overlapping is large. In
some cases, components are unresolved for one direc-
tion and well resolved for the other.

C) Pairs

On a few days, some double bursts with a characteristic
profile are observed (Fig. 2); these events are especially
interesting as we shall see later that they can be
interpreted as fundamental-harmonic pairs.

3) Distribution of the Directivity Factor

For the comparison of earth and space observations,
the directivity factor R is the most important parameter
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Fig. 1. Normalized time profiles of a typical isolated Type [11
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ard the one the STEREO—-1 experiment was designed
to-measure. As defined above, it can be measurad
near the peak of the events where the accuracy is the
highest due to the lower impact of the uncertainties
in the baseline determination.

)
|
! A
2k I
l [
'~ { | |
z || f & 4100
o~ i+ R o
E | i [
z | N (c) L=
g, | Fiq g =
g Fh W
- |1 o £
i i !
> 5;’ I "3
3 | | i Tc
. Pl 1% 2
k- i \ i -
x ¢ |
- ! | : !\\ ‘ x
z | f | L » | 3
W 2k | [ A h \\"\\ (0w
i J | 1 =)
| l /r { \'\"‘\M i w
fol w i
ol |~ I [ w
{ Vo -
! LI EELRY
| . |
- |
! ——y j |
| 1 _‘\ 0
12°0g™7* ) 19 20
TIME (UT)

Depending upon the geometry of the observing direc-
tions and the position of the events on the Sun,
R(H) can take any value. The distribution of these
values for the events observed on a given day (less
than one hour of observing time) falls into two breoad
categories:

The range of the R values is narrow around some stable
mean as illustrated on Fig. 3a. In these cases, the source
is found in the central part of the solar disc for both the
earth and the spacecraft.

The R values are widely scattered. Up to now two such
cases have beeu studied and in both of them the
source is close to the limb. On November !4, 1971 for
instance (0 = 33°), R ranges between | and more than
50, showing no systematic time evolution {Fig. 3b).

II. Fundamental and Harmonic Components on
November 14, 1971

Much attention has been given to the November (4,
1971 events for two main reasons:

The large number of clearly identified Type III bursts
(about 120 in groups or isolated) with a wide range
of directivity factors for § =33°.

The presence of a number of pairs the nature of which
we shall now investigate.

1) Properties of the Pairs

There is no ambiguity in the identification of these
pairs as no other double-humped event exhibiting the
same characteristics has been found on November (4,
1971. The measured parameters of these pairs are
listed in Table 1; they lead to the following con-
clusions:
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represent the daily average of the directivity factor. In the upper
left corner a schema of the configurations showing as a star the
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positions of the components ranges from 0.2 to 1.3’
whereas the accuracy on the (relative) position is 0.3".
In addition, the ii component is broader.

Table |
Time on Earth A4t (s) v (pers) D (s)

i il i
h m s Earth Stereo Earth Stereo Earth Stereo Earth Stereo
1t 49 25 1.8 1.6 38 +07 42+1.2 09+04 1.0+04 0.7+0.1 0.6 +0.1
1t 55 23 1:5 1.4 34 +04 43407 1.8+0.2 2.1+0.3 0.7+0.1 0.6 +0.1
1t 57 37 1.15 1.1 — — 1.7%£05 1.340:3 09+0.2 09+0.2
12 09 07 1.5 1.5 3.8 +1.2 41+1.2 1.4+0.2 1.5+04 0.6 +0.1 0.5+0.1
12 09 12 1.25 — 39 +1.0 39+1.0 1.94+0.2 1.7+£0.2 09+0.2 09+0.2
12 09 18 1.65 — 3.75+03 50+ 1.0 1.3+03 — 0.5+0.2 0.4+0.1
weighted mean  1.48 +0.22 14+02 3.79+£0.27 43+0.36 1.60 +0.30 1.60+0.33  0.69+0.12 0.57+£0.14
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. 2) Nature of the Pairs

A) The Existence of Two Classes of Events

In the preceding paragraph, we have established that
the properties of the two components of the pairs,
measured both on the earth and on the probe, are
systematically different suggesting the existence of
two quite different classes: i and ii.

Furthermore, all the other isolated bursts on No-
vember 14, 1971 belong to one of these classes: the
separation in two classes is particularly clear in the
(D, v) diagram (Fig. 4a) but is also seen in the (, v)
diagram (Fig. 4b).

The persistence of this separation for the twe directicns
of observation as seen, for instance, in the (Dg, Dg)
diagram (Fig.4c) shows that it is not due to some
peculiar propagation conditions; 1t belongs to the
sources. Let us note here that the histograms of D
and v obtained by Elgaroy and Lyngstad (1972) for
Type III bursts observed at 159 MHz show quantita-
tively the same i and ii separation as ours though less
conspicuously. h

R df /dt (MHz/s) P (arc min) d (arc min)
ii i i i ii i i i i
Faith Stereo Easd St Seth St Earth Stere Eurthy Steres
1.8403 1.6+0.3 A +2 10 £2 57+ 8 39+10 19.7 18.9 32 45
1.6+ 01 1.4 +0.1 78 +1 60+ i 100 +£25 23+ 7 18.2 17.7 3:2 4.1
1.4 +0.1 1.5+0.2 45+1 33+1 65+ 10 46+ 6 17.8 17.6 3.9 4.1
1.4+04 - 1.4+03 60+2 50+2 49+ 12 25+ 5 18.6 18.3 3.5 4.1
1.7+0.3 1.7+0.3 33+t 1.5+£05 49 + 20 4 + 15 17.7 17:4 4.2 43
1.5+0.2 — 76+ 1 28+1.5 61+ 20 62+20 18.9 17.6 38 3.7
.43 £0.16 1.45+0.10 6.7+3.9 29+2.1 59+ 10 33+11 18.5+0.7 17.9 £ 0.60 3.63+0.37 4.13+025
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B) The Nature of the Classes

All the properties of the two classes as observed on
November 14, 1971, are quite consistent with the
fundamental-harmonic interpretation:

The two components of the pairs are physically asso-
ciated; the time delay between them is nearly constant
for approximately the same position on the solar disc;
the ii or harmonic component is slightly closer to the
disc center and broader than the i or fundamental
component as also reported by McLean (1971).
Whether or not all these properties are recognized as
typical of fundamental-harmonic pairs, a very strong
argument comes from the systematically different
directivities of the two associated components. In the
fundamental-harmonic interpretation, these com-
ponents come from different levels in the corona, one
of which is quite close to the critical level, and they
are generated by different conversion processes with
their own primary emission pattern.

In this context, we can also interpret the difference
between the decay time constants if collisional damping
is assumed as generally accepted for this frequency
range; at a given observing frequency, the harmonic
comes from a region where the electron density N, is
four times smaller than where the fundamental is
radiated; we should accept that the electron temper-
ature takes values Tr and Ty at the fundamental and
harmonic levels respectively which are not very different
since their exciter follows magnetic field lines along
which the large conductivity prevents the build-up
of any important temperature gradient. The expression
v=42N, T~%? gives the damping time constant of
the plasma waves of energy density W; but the
electromagnetic wave energy density is, according to
present theories, proportional to W for the fundamental
and to W? for the harmonic (Sturrock, 1964; Melrose,
1970). Therefore we should have vp/vy =2(T/Ty) 3> =2.
But this is based on an oversimplified theory and,
following Riddle (1974), we should probably take into
account the increase of the radial extension of the
exciting region with altitude and the amplification
of the fundamental; both of these effects will tend to
increase the ratio v;/v;. As a matter of fact, we obtain
the mean value v,/v;; =2.6 + 0.7 (8 i-events and 18 ii).
With the same interpretation, we can understand the
difference of the frequency drift rates as due, for
example, to the decrease of the electron density gradient
with altitude.

Unfortunately, the frequency range of our spectrograph
is too narrow to show simultaneously the 1 and ii
components at their frequencies f and f’. The data
from other observatories did not enable us to analyze
the fundamental-harmonic pairs on film records (in-
sufficient time resolution or sensitivity and saturation);
then we have attempted to calculate the ratio f'/f
from the time separation of the two components and

their frequency drift rates assuming that df/dt is constant
over our frequency range. We find a ratio in the range
1.45—2; moreover the larger the time separation,
the larger the f/f ratio; in other words the smaller
the “proximity effect” which tends to lower f’/f, the
closer the ratio is to 2.

C) Discussion

Let us now see if another interpretation can account
for our observations.

One might think, for instance, that the pairs are
generated on the same modé by two different streams
of particles in two separate coronal structures; the large
and systematic difference between the decay time
constants could be explained either by a difference in
the temperatures of the emissive regions or by a
prevailing influence of the exciter itself on the time
profile.

In the first case, both components are harmonics;
otherwise, the temperature would be too high. It is
then rather difficult to understand why polar diagrams
of close sources are systematically and widely differ-
ent.

In the second case, there is no reason for the second
exciter always to last longer.

And, finally, it is very difficult to explain the systematic
differences between the frequency drift rates.
Moreover, the time delay between the two components
being almost constant among the pairs, very peculiar
propagation conditions should have been encountered
by the two streams issued from a single accelerating
region (with a velocity of ¢/3, the time delay of (.55
corresponds to 1.5 10°km).

However the hypothesis of two separate streams in
two separate structures cannot be excluded without
further observations: indeed the ratios f'/f and v;/v;
are essentially dependent of the coronal structure
parameters. It is then unlikely to find the same
values of these ratios in other circumstances.

3) Consequences

STEREO observations have shown that double-humped
events on November 14, 1971 are fundamental-harmonic
pairs and that harmonics are more frequent than
fundamentals; out of 50 events which could be clearly
and quantitatively identified, 6 pairs and 6 isolated
i components have been found.

This result is quite important in itself; indeed, the
identification of the mode, fundamental or harmonic,
from the dynamic spectra only is very difficult at these
frequencies, especially from films. If the predominance
of the harmonics can be generalized, the electron
density at the source is, in general, overestimated by
a factor 4 if we assume that fundamentals are radiated;
as to the electron temperature, it is over-estimated
by a factor 1.6.
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II1. Resuits and Interpretation

The method of the interpretation of the data is to
compare the observational results to the properties
ot spherical inhomogeneous models of the corona.
We know. of course that the radio corona is not
spherically symmetric, but such simple models have
been successful in explaining a number of observations
such as the relative positions of the fundamental and
harmonic components of Type III bursts (Riddle, 1972;
Leblanc, 1973) and the low brightness temperature
of the sun at decameter wavelengths (Aubier et al.,
1971). We can expect that this comparison will show
us what kind of deviations from spherical symmetry
are required.

1) Model and Computing Technique

The model and computing technique are those of
Steinberg er al. (1971); in this model, the relative rms
deviation ¢ of the electron density N, is independent
of the altitude whereas the size of the (isotropic)
inhomogeneities & is proportional to the heliocentric
distance ¢:h=10"%p in units of solar radius. In such
a scattering corona, the mean square angular deviation
of a ray over a small path length 45 is:

5

1 &
whoh
where the term which is most altitude dependent is
obviously u~* (u is the index of refraction); it follows
that most of the properties of such spherical models
depend mainly upon grad N, near the level of emission
and very much less upon the altitude where a given
value of N, is found. As in Steinberg e: al. (1971) we
have taken N,=4.2 {Q*#*432/@; then the 169 MHz
critical level is at 1.1 Ry and the 84.5 (“harmonic™)
critical level at 1.3 Ry,.

The primary diagram of the fundamental source is
taken as isotropic: the angular distribution of the
scattered radiation from a point source close to the
critical level is independent of its primary diagram
(Caroubalos et al., 1972). For the harmonic source,
we have adopted the model (ZZ model) given by
Zheleznyakov and Zaitsev (1970) with values of the
ratio of the exciter velocity v to the velocity of light
c in the range 0.2-0.6: computations have also been
performed for an isotropic source.

The coronal transient response and the brightness
distribution over the scattered image have been com-
puied for different directions of observation and the
angular distribution of the radiation leaving the
corona obtained. For ¢£2 1072, the computed size
of the scattered image of the point source has been
found for all models smaller than the few observed
sizes available at 169 MHz (Bougeret et al, 1970)
thus showing that the scattering power in our models
is not too large.

49* < N2 A4S

2) Interpretation of the Time Profile Observations

A) Decay Time Constant

Within our measuring uncertainty, we could not find
any variation of the decay time constant 7 with
heliocentric longitude L of the observer.

Caroubalos er al. (1972) have studied this question
for the fundamental emission (f—/,); they show that
the transient response of a spherical scattering corona
is approximately independent of the source longitude L
providing the primary radiation pattern of that source
IS not toO narrow.

We have carried out the computations for the harmonic.
A typical burst profile has been convolved with the
computed transient response for different values of
L and ¢ and several primary radiation patterns
corresponding to the ZZ model with different exciter
velocities v; t is measured on the convolved profile
at intensity levels lower than 30% of the peak: the
largest predicted variations of t occur for directions
of cbservation where the direct and reflected transient
response components are well separated in time; but,
even then, they are smaller than the uncertainty in
measuring t on the actual profiles.

We therefore understand that no longitude variation
of ¢ has been observed; it could be made appreciable
only by decreasing the gradient of N, to impossibly
low values.

B) Duration

The duration of Type III bursts (to half maximum)
can be measured only to 0.2s accuracy and it is
found independent of L.

Riddle (1972) suggests that, at 80 MHz, the duration
of the computed convolved profile is a function of L
but our own computations at 169 MHz show that
for the November 14, 1971 configuration, the expected
effect is smaller than our measuring accuracy for all
plausible primary radiation patterns.

C) Conaclusion

There is good agreement between the observed time
profiles and the results of computations in a spherically
symmetric, inhomogeneous corona: no longitude de-
pendence of the time profiie is observed and none is
predicted; for the harmonics those predictions are
based on the hypothesis that the sources radiate some
energy backward towards the solar surface (isotropically
or in accordance with the Zheleznyakov and Zaitsev
model); the very existence of this backward radiation
is now seriously questioned (Melrose, 1973). If the
harmonic were not radiating in the backward direction,
the predicted longitude dependence of the transient
response would further weaken.
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of R is illustrated

What can we expect from deviations from spherical
symraetry? Such deviations could take the form of
streamers or condensations; they would introduce
stecper clectron density gradients and smaller radii
of curvature of the isodensity surfaces as compared to
those of a spherical corona. This would only reduce
the time scale of the coronal transient response to a
pulsed source located close to these coronal structures.
Therefore there is no need for deviations from spherical
symmetry; such deviations would only further reduce
effects which, as predicted, are already too small
to be detected.

If the source were on the axis of a streamer, the way
the transient response is going to change is not a
priori obvious especially if the electron density in the
streamer is very much higher than in the ambient
corona; but we shall see later that this configuration
should not be considered for other reasons.

The STEREO observations confirm that the time
profile of 169 MHz Type III is a characteristic of the
radiating source and essentially independent of the
propagation conditions in the corona between the
source and the observer.

3) Interpretation of the Directivity Observations

A) Results of the Model Computations

From the polar diagrams computed for various models
of the primary source radiation patterns, we obtain
the directivity factor R (6) for any value of 6, the angle
between the two directions of observation, as a function
of the longitude L of the source as seen from the earth.
Some R (6) vs L curves with v/c as a parameter are
shown on Fig. 5. We may note that:

All the curves are assymetric with respect to L=0;
this is due to the fact that the directivity factor
plotted as ordinates is defined as the ratio of the burst
intensity at the probe to that at the earth; the probe is
always East of the earth.

For an isotropically radiating harmonic source, R (6)
remains small for all longitudes except when the source
is close to the limb as seen from the earth.

When the harmonic source radiates as predicted by
Zheleznyakov and Zaitsev, peaks in R (0) appear at
some longitude and their height and position are
functions of v/c.
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For any value of v/c and L, the range of R(6)
occupied by these curves decreases, as anticipated,
when the scattering power (or ¢) increases (Fig. 7).

All the curves show a sharp rise for large eastern
jongitudes of the source; in these conditions. the earth
is closer to the radio horizon of the source than the
space probe: then the directivity factor, as it is defined,
tends to infinity when L increases. This trend is due
to the angular cut-off of the source by the horizon.

These curves are valid only for spherically symmetric
models. From the measured R (6), we can expect to
find the longitude L of the source or knowing L, we
can try and find the observed R’s and eventually v/c.

B) The Directivity of Disc Events

On December 17, 197! (6 =48°) the Type IIl bursts
are related to an active center at 41° E. The observed
range of R (1.3-3.5) is in good agreement with the
computed values, assuming a harmonic ZZ primary
pattern with v/c=0.3-0.5 and e=10"2 (Fig. 5). On
the contrary, the observed R’s cannot be accounted
for, using the spherical model with scattering
(whatever ¢) if one assumes an isotropic primary
radiation pattern.
A similar result is obtained on December 7, 1971,
indeed, the observed values of R~ 1.5, in good agree-
ment with the v/c =0.3 model, are difficult to explain
using an isotropic primary radiation pattern.
On October 9, 1971 (8 = 18°) directivity factors in the
range 2.5-4 are observed; two centers at 37°E and
52° W have to be considered; assuming v/c=0.3, the
37° source is a likely candidate if e<10”% and
assuming a shift in L of only 10° eastward; the second
position would also require a very small value of ¢ or
v/c=0.6.
For these three days, it is impossible to get any
quantitative agreement between the model and the
observations for =2 107 2: the larger ¢, the smoother
the curves of R vs L.
Note also that no fundamental emission has been
identified con these days.
Let us summarize the results obtained for these three
disc sources with different values of the stereo angle 8:
the observations can be accounted for by a spherically
symmetric model providing that:
We accept reasonable shifts and scatter in longitude
of individual events as compared to the optical active
center.

he primary polar diagram shows an important back
lobe and sometimes with v/c=0.6 which, in the
Zhelezniakov and Zaitsev theory, provides the most
important back radiation.
The scattering power is low (¢ < {0~%)"in all cases.
The first condition is quite acceptable; the second is
more difficult to accept as the existence of backward
radiation of the harmonic is now doubtful. The last

condition can be accepted if we are willing to give
up the achievements of scattering theory which call
for e~2107%; if we do not wish to jeopardize the
results of scattering theory, we must give up spherical
symmetry.

Let us note that the small scatter of the R {#) values
for a given disc center is a clear indication that the
polar diagram of these sources is rather smooth.

C) The Directivity of Limb Events

On November (4, 1971 more than 100 Type II bursts
have been recorded and analyzed, including some
fundamentals and a vast majority of harmonics. Their
directivity factors range between { and 50 for # =33°;
the optical center is at 68° E.

For e=1 or 21072 it is impossible to account for
the wide range of R of the harmonics except when
using the “horizon cut-off” and therefore assuming
that the type III longitude is about 85°.

For ¢ =0 (no scattering) the Zheleznyakov and Zaitsev
back lobe can account for the harmonic obscrvations
assuming L = 70° and an equivalent spread in L of 10°.
The R values for the fundamentals cannot be inter-
preted for if ¢-is not at least 2 1072,

Therefore to interpret the directivity of the Novem-
ber 14 limb events with a spherically symmetric
corona, we must assume that they take place very
close to the limb as only the horizon cut-off provides
the neceisary range of R(6); we should also have
e=210""%

a) Directivity Factor, EW Position and Source Size.
Unless one assumes tha the coronal medium is changing
rapidly, some Type III parameters nave to change
from an event to the next to produce the observed
variations of the directivity factor. For instance we
should look for variations in position.

Figure 6a shows a semilog plot of the observed
directivity factor R as a function of EW position P.
An important result is apparent on that figure:

The directivity factor R is correlated to the EW
position P; the correlation coefficient between log R
and P is 0.8 and the probability to find such a
correlation coefficient among the same number of
randomly distributed points is only 510™* Even if
the slope of the regression line is not known accurately,
(dlog R/dP =0.41-£ 0.06) its sign is certain: R is found
to increase with increasing distance to the central
meridian.

Figure 6b shows a plot of logR as a function of the
visibility ¥ of the events in the 3-elements inter-
ferometer; the correlation coefficient logR to V is
—0.56 and the probability to find a larger correlation
coefficient by chance is 2 1073, It is apparent that
the source size becomes larger when their directivity
factor increases.
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b) The Required Deviations from Spherical Symmetry.
Assuming spherical symmetry leads us to the following
contradictory situation: the Type III bursts cannot
be located on the limb because they are associated,
as we shall see later, with an active center at 68° E
longitude; but if their position is not very close to
the limb, the spherical model cannot account for the
observed range of directivity factors. We have no

alternative to giving up spherical symmetry and this
can be done in several ways to leave the bursts some
degrees of freedom either in altitude or in longitude.

We couid, for instance, assume that the source is in
some radial narrow structure (where refractive effects
could be neglected) or on the axis of an overdense
streamer (where refractive effects are not negligible).
These types of structures cannot account for the
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observed dependence of directivity R versus EW
position P; both of them produce the opposite effect.
In Fig. 7, we have plotted R(6) as a function of the
longitude L of the source for different altitudes in
a spherical corona; these altitudes are that of the
fundamental ({.! R5), of the harmonic (1.3 Ry) and
1.2 Ry; it is quite clear that the deeper the source,
the higher the directivity factor for any longitude.
This result is valid for most conceivable structures
where the density is higher than in the ambiant
corona. It is contrary to observations.

Furthermore, neither a narrow structure nor a streamer-
like one can account for the observed relationship
between the size of the source and its directivity
factor.

[t appears that the only way to account for the
observations is to assume that there is a coronal high
density region between the source and the earth.

One can conceive that by increasing somewhat the
electron density in the proper region, one can move
upward the horizon cut-off of the source; the earth
direction may be closer to it and the source far
enough from the limb for some variations of its
longitude to produce the observed variations of P
and R correlated in the proper way: such a model can
also account for the observed relation between R
and the source size; the further East is the source,
the more scattering its radiation undergoes on its
way to us.

¢) The Coronal Macrostructure on November 14, 1971.
Figure 8 is the Meudon synoptic map of the sun: the
only active center which can be associated with the
observed Type III bursts is MacMath region 11610,
at 68E, 125 over which 19 flares have been seen on
that day.

The Nangay 169 MHz interferometer shows two bright
regions (slowly varying component) on the sun and orne
of them is undoubtedly associated with th~ filament 7.
Following Axisa et al. (1971) this filament and bright
meter wave region are most likely associated with a
coronal streamer above them.

This is confirmed by optical data: a streamer is indeed
clearly visible on the HAO-Mauna Loa coronagram
reproduced on Fig.9; there we can see an intense
brightening of the white light corona at the {.5R,
level. which passed the limb on November 9; this
position is precisely that of the streamer on top of the
filament F.

We therefore have ample evidence of the existence of a
oronal streamer at the proper position between
active center 11610 and the earth to play the role we
called {or earlier in this paper; the axis of that streamer
is close to the STEREO direction whereas the earth
direction cuts across the coronal structure; for reasons
given above, the Type III we are observing cannot be
produced on the axis of the streamer; as these events
were observed down to 30 MHz (Sheerer and Urbarz,
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.22: 1.31: 1.539 and t.82 R, for November 12, 197t (Courtesy
J. Hansen, High Altitude Observatory, Boulder, Colorado)

private communication) they had to be produced in a
region of open lines of force

d) Discussion and Conclusion. In the absence of 169 MHz
two-dimensional images of the sun, we should consider
whether latitude variations could produce the observed
variations of the directivity factor on November 14,
1971. As a matter of fact (Smerd, private communica-
tion, 1973) the 80 MHz Culgoora radioheliograms
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show that the Type III latitudes range from 10-40°S
on that day; moreover the EW axis of the inter-
ferometer is inclined to the solar equator in such a
way as to increase the role of latitude variations on
the EW positions. Let us assume that the source
(southern) latitude increases at constant longitude;
then the source distance to the central meridian P
will decrease but, at the same time. the angle between
the source vertical and the earth direction will in-
crease thus increasing the directivity factor R. The
sign of the correlation coefficient of R and P would
be opposite to the observed one. Therefore the
variations of R cannot be predominantly due to
variations of latitude.

Our conclusions rely heavily on the correlation between
the directivity factor R and the EW position P or
size S of the sources; a plot of R versus P or S yields
a poorer correlation coefficient than logR versus
P or S; this is not surprising: we see on Fig. 7 that,
close to the horizon, the variation of R with increasing
longitude is much closer to an exponential rise than
to a linear one.

The analysis that we have presented does not allow
us to rule out the possibility for the Type III sources
to be located in overdense structures: it only shows
that these structures cannot account alone for the
directivity observations;

The STEREO observations of a limb source have led
us to the following conclusions:

The Type III bursts are not produced in a streamer
which existed on the sun at an “adequate” posi-
tion.

They were produced behind the streamer and seen
through it from the earth.

The directivity factor variations are most probably
due to variations in heliographic position more than
to altitude variations.

IV. Conclusion

The analysis of Type III bursts records obtained
simultaneously in two very different directions of
observation has produced no evidence of a longitude
dependence of the time profile of these events. Such
effects could be expected from partial reflection of the
radiated waves on deeper layers in the corona. However
computations in a plausible model have shown this
effect to be very small at 169 MHz in agreement with
observations; this is essentially due to the high density
gradients in this range of coronal altitudes.

The identification of fundamental-harmonic pairs on
November 14, 1971 has been made much easier by the
availability of the STEREO observations; we have
been able to demonstrate that most observed events
are harmonics, a fact which has long been suspected
but hardly proven up to now in that frequency range
even when extensive spectrographic data was available.

For a center close to the limb, fundamentals have
been found farther from the disc center and their
size smaller than those of the associated harmonic
components; this is just a confirmation of known
facts but the directivity of fundamentals is higher
than that of their associated harmonic. .
The directivity measurements have yielded entirely
new results.

The directivity of the radiation of disc centers can be
interpreted in a spherical model only if the scattering
power is low and if the harmonic radiation is strongly
beamed backward. But to account for other observa-
tions a large scattering power is required and it is
now doubtful that harmonics radiate preferentially
in the backward direction. Therefore deviations from
spherical symmetry are necessary; assuming that the
source is on the axis of a Newkirk streamer which
would produce the observed directivity, would only
widen the gap between computations and observa-
tions.

For a center at a large longitude, the directivity is
found to increase with increasing distance to the central
meridian; this result can be interpreted by a longitude
scatter of the events. The range of directivity factors
and all the other available observations can be ac-
counted for because of the presence of a relatively
high electron density region between the Type III
sources and the earth. We have thus been able to show
that the November 14, 1971 Type III bursts are not
produced in an existing streamer but behind it. Other
authors (Kuiper, 1973; Leblanc et al, 1974) have
reached the same conclusion from the analysis of
decameter wave observations; but the fact that Type III
bursts can be seen through an overdense structure
opens new perspectives for the interpretation of limb
events and other phenomena.

We must again emphasize the fact that the present
paper is based on the analysis of only part of the
available data; but the most important result brought
up by these first directivity measurements is that
the steepness of the scattered polar diagram is larger
than computed for point sources in a spherical corona
or on the axis of a streamer if enough scattering
power is built in these models to account for the
relative positions of the fundamental and harmonic
and for an appreciable part of the apparent source
size. The plasma hypothesis must be retained but
electron density models involving large deviations
from spherical symmetry have to be built. More
sophisticated computations are being carried out to
meet that new challenge.
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Summary. The time profile of solar type III bursts at a
given frequency is the convolution of an exciter function
S(r)ofduration D, by the damping function of the source
plasma waves; this damping may be due either to
electron-ion collisions, whose characteristic time is
similar to D, (hypothesis I), or to the Landau effect,
whose characteristic time is much shorter than D,
(hypothesis II). The observed profile exhibits an
exponential decay of constant .

With hypothesis (I), D, and t are linked to different
physical systems (the exciter electron stream and the
ambient plasma respectively); with hypothesis (II) they
are both linked to the stream. The presence or the
absence of a correlation between D, and t thus appears
as a possible test for the damping mechanism.

Using high quality tape recorded type III profiles
in the range 139-179 MHz we obtain S(r) by deconvolu-
tion by the decay function ¢ ~"* using hypothesis (I).

The mean of 7 is found to be 0.3+0.1s for the
fundamentals and 0.6+0.2s for the harmonics. The
deconvolved profiles are nearly symmetrical; their decay
is more homologous from burst to burst on a given day
than before deconvolution. The mean of the half-power
durationis 0.6 +0.2 s for the fundamentals and 1.3+0.4s
for the harmonics before deconvolution, and 0.5+0.2 s
for the fundamentals and [.0+0.4 s for the harmonics
after deconvolution.

We discuss the errors involved in the actual process
and find a correlation between D, and = which is better
than that found by other authors at frequencies 3 times
smaller: D, ~31t, 9=0.75.

This result suggests that the Landau effect accounts
for most of the plasma wave damping, so that the
type I1I time profile is essentially the exciter time profile
{from 0.3 R, altitude to the earth orbit.

Key words: solar radiobursts — r —

deconvolution — plasma wave damping

type

I. Introduction

Solar type I1I radio bursts are most probably due to the
scattering of plasma waves excited by electron streams in
the corona. The classical picture is that these plasma
waves are damped by electron-ion collisions and that
the exponential decay of the bursts reflects this dampjing.
[t follows that the plasma waves energy time profile
W(r) is the convolution of the power S(¢) injected from
the stream, by the exponential decay function; the decay
time and the duration of the burst are of the same order
of magnitude so that W(r) and S{r) have quite different
time profiles. We shall call this situation: hypothesis (I).
Several authors started from this hypothesis to calculate
some characteristics of the exciter function S(t) by
approximate and indirect deconvolution processes
(Hughes and Harkness, 1963: Elgaroy and Rodberg,
1963 Bradford and Hughes, 1974). The duraiion of S(¢)
was also determined by means of the starting point of the
exponential decay (Aubier and Boischot, 1972; Evans
et al,, 1973). But it is only very recently that the exciter

function S(r) itself has been calculated: this has been

done by Achong and Barrow (1975). between 18 and
36 MHz, using the deconvolution formula first intro-
duced by de Groot (1966). This result is quite interesting,
if hypothesis (I) is true, since the most direct signature
of the beam-plasma interaction process is not I¥(r) but
really S(z) itself.

But hypothesis (I) has been challenged by many
authors who believe that the main damping mechanism
is not due to collisions but to the Landau effect
(Zaitsev et al., 1972; Takakura et al., 1973; Harvey and
Aubier, 1973 Aubier, 1974). The characteristic damping
time is then much shorter than the burst duration so
that the time profile of W and S are similar. The
greatest difficulty in this hypothesis has just been
eliminated by Harvey (1976) who shows that S(z) itself
may very well exhibit an exponential decay to a good
enough approximation as compared to the observations.
We shall call this situation: hypothesis (IT). According
to this hypothesis, the observed e-folding time t is no
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more than a characteristic time of the exciter function
S(t), as also is its total duration D,; therefore, D, and
can be expected to be closely related. On the contrary,
with hypothesis (I),  depends upon the temperature of
theambient plasmaand is thus a priori quite independent
from D, In fact, D, and t are observed to be
correlated at a fixed frequency: Aubier and Boischot
(1972) (30—-60 MHz), Barrow and Achong (1975)
(18-36 MHz). This is a strong argument in favour of
hypothesis (II). :

There are various physical circumstances where the
Landau mechanism can work but the damping on the
enhanced suprathermal tail of the electron distribution
function in the solar wind seems to be the most
efficient (Aubier, 1974); this mechanism should not work
in the low corona, where the electron distribution func-
tion may be expected to tend towards a Maxwellian.
Therefore, if hypothesis (I) is valid somewhere, it is most
likely to be at high frequencies. We have therefore
calculated the exciter function S(t) by deconvolution of
the observed type III profiles at 169 MHz. If hypothesis
(I) still holds at our frequency the deconvolution
process and the quantity D, both loose their physical
meaning but they retain the following interest: D, .is
much more accurately determined from the calculated
time profile S(r) than directly from the observed time
profile W(r) by means of the starting point of the
exponential decay it is quite important to obtain a good
accuracy on D, to check for an eventual relationship
between D, and t, which is an important observational
test to decide between hypothesis (I) and (II).

We first complete our set of hypotheses; we then
briefly descrioe the instrument, and show that it is well
adapted to our purpose; we outline the conditions under
which the deconvolution process has to be carried out.
We then study the main properties of the deconvolved
profile S(z) and show that the relation between D, and ©
holds at our frequency. Finally, we analyse some
astrophysical implications of this relation.

II. Hypothesis

Achong and Barrow (1975) implicitly assume that the
observed electromagnetic intensity I(¢) is proportional to
the energy W(r) of the source plasma waves. Actually,
two factors have to be taken into account to get W(r)
from I(¢): First, the time profile I(t) might be broadened
by multipath propagation through the inhomogeneous
corona (Steinberg et al., 1971); we shall neglect this
effect. Second, within the frame of the plasma hypothesis,
the conversion law of plasma waves into electromagnetic
waves depends on the mode, fundamental (F) or
harmonic (H). Following Melrose (1970) and Harvey
(1976), we assume:

Ip(t)oc W(t) (la)
Iy(t)c W2(t). (1b)

[t remains to determine the mode of the bursts.
Caroubalos et al. (1974) observed the well known pairs
of type III's with the Stereo-1 experiment, on November
14, 1971; they found that the first component is more
directive than the second one. which seems to confirm
the fundamental-harmonic nature of such pairs: they
also verified that the e-folding time is smaller for the
fundamental component; furthermore, for all the other
isolated bursts, the time profile is either similar to the
fundamental components of pairs or to the harmonic
ones;thisseparation between F and H bursts is especially
clear for the z-value. Let us note that the decay time
histogram of Elgaroy and Lyngstad (1972) seems to -
indicate the stability over long periods of the border
between the values of t for F and H bursts. We will use
this interesting criterion to determine the mode of our
isolated bursts. Using the quantitative results of
Caroubalos et al. (1974), obtained at the same frequency
‘as ours, and using our own histogram of t-values, we
consider that:

bursts are F when t<0.3s

bursts are H when t>04s.

Among the 25 selected bursts (see next section), we
thus obtain: 4F, 18H and 3 “intermediate” bursts which
we eliminate.

II1. Observations
1) The Instrument

The observations have been performed at the Nangay
station with a multichannel spectrograph, equipped with
a 16 dB antenna; 11 channels, each 0.6 MHz wide, with
AGC logarithmic response receivers, are available in the
range 159-179 MHz. The output is digitized in real time
at 25 pts/s. All the channels are separately calibrated
both at the beginning and the end of each daily observing
period about one hour long; calibration signal levels
cover the whole dynamic range of the receiver and they
are known to better than 0.2dB; we can thus convert
the signal into an accurate linear scale.

2) The Deconvolution

The expression (2) of Achong and Barrow plus our own
expressions (1) lead to the following deconvolution
formulae for the two modes:

_d© 10

Sg(t) A . (2a)
san=228 . VT (2b)

where 1 is the observed e-folding time; the factor 2 in the
second equation comes from the relation with the
e-folding time of the plasma waves energy density W,
7 = 27, which results from (1b).
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(We drop all multiplicative constants since we are
only interested in the shape of the time profiles).

After the signal is converted into flux density, we
first subtract from it the background level; we thus get
the time profile I(¢) itself for each burst and we measure
the e-folding time t on logl—t plots. But then the
presence of the derivative in expressions (2) requires
that the noise be first of all carefully fiitered out. We
use a very efficient smoothing by “spline™ function
(Fig. ). The smoothed profiles are then deconvolved on
a computer and normalized to the same amplitude
(Fig. 2). The burst time profiles at several frequencies
are then added up, with suitable time shifts chosen by
eye. An average profile is deduced for each burst (Fig. 3).
This process enables us to eliminate all narrow band
emissions of natural or man-made origin; furthermore,
the scatter between the individual profiles gives an
indication on the accuracy of the average profile.

Wealsomeasured the uncertainty on the deconvolved
profile due to the uncertainties on the background level
(base line) and on the t values; the error bars on the
figures take this effect into account.

We willalso indicate what the results would look like
if the expressions (2a) and (2b) were interchanged. that
is if our harmonics were actually fundamentals and
reciprocally.

3 ) The Selection

The deconvolved profile is rather sensitive to many
sources of errors on the original profile: noise, t-value,
base line ...; thence the deconvolution process can only
be performed when the signal-to-noise ratio is large.
Furthermore, in the case of superposition of different
bursts (groups) or modes of a same burst (F—H pairs)
no significant result can be obtained since the e-folding
time © has no reason to be the same for the various
components.

Among hundreds of bursts in the period october
1971 ~february 1972, these considerations led us to retain
only the 25 bursts more intense than 1 S.U.
(107** W m~2Hz™!) and very well isolated.

IV. Properties of the Deconvolved Profile
at about 169 VIHz

1) The Start of the Exponential Decay

A mathematical property of the deconvolved profile
Tinction S(r) is that it goes to zero when the original
profile function I(t) becomes exponential; this is true
whatever formula (2a) or (2b) is used; it is found
experimentally that this generally occurs before I(z) has
fallen to half its peak value [see Fig. 2; note that S(¢)
may go negative due to the noise]. The measurement
of the decay time  can thus be made at high levels of
I(r) and this guarantees a high accuracy; consequently,

(5]
W
I

A January 24,1972

|
40 41 L2 43 s
11héSm

Fig. 1. Smoothing by "Spline” function of a typical burst profile at the
five central frequencies of our spectrograph

% Nov 14,1871 ", Jan 24,1972

i F . H
1=13SU 122.6 SU
Deconvolved
profile
! Observed
'./ profile

40 41 42s

12h09m 11h49m

Fig. 2. Deconvolved typelll profiles at 169 MHz compared to the
smoothed observed profiles for tvpical fundamental and harmonic’
bursts. Peak intensities are given in Solar Units (10”32 W m~?Hz™!)

the abnormal temperatures deduced from the t-values
cannot be due to errors on T. ’

2) Symmetry

We have measured on S(¢r) normalized profiles the
“linear rise and decay times*, d; and d,, defined as the -
inverse slope at the inflexion points (see Fig. 4). With
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Jan 24,1972
H

Nov 14,1971
F

Deconvolved
profile

Gaussian

Fig. 3.Deconvolved profiles averagedover our 11 frequencies between
159 and 179 MHz for the same two bursts as in Figure 2. The error
bars take into account the scatter among all frequencies and the uncer-
tainties on the base lines and the values of the e-folding time ©

NN
TR
/

A

Fig. 4. Definition of linear rise time and linear decay time

this definition, we avoid using the generally perturbed
low levels of S(z) to measure the rise and decay times.
The Figures 3 and S show that the S(z) profile is nearly
symmetrical and close to a gaussian shape. When the
harmonics are deconvolved as if they were fundamentals,
i.e. with expression (2a), the symmetry of S(¢) remains
as good as on Figure 5.

3) Spectral Fluctuations

Most individual frequency profiles for a given burst are
quite similar. Nevertheless, it frequently happens that

T [ T
linear rise time d,(s) [
15 | -
symbols and o E
mean errors: [
|
Fo ; 0
H
1 o
1.0 -
‘ o
\
1
o f
o] 1
| i
%, o o |
0.5 o i .
o/0 o 3 I
o |
. 3
’ |
|
ilinear decay time d,(s)
0.0 L 1 L
0.0 0.5 1.0 1.5

Fig. 5. Scatter diagram of linear rise time and linear decay time

December 17,1971
\ H
I=12SU

170 MHz
/169 MHz
‘(“/168 MHz
A ;
N ’,’
1NN A
0 2 N T~/ 3s
11h32m

Fig. 6. A characteristic example of narrow band spectral fluctuations,
indicated by the arrows, on the dezonvolved profile of an harmonic
burst

T T T
o
linear decay time d,(s)
1.0 =
® °
°
0.8 ° ~
i [ e-folding t'lmer[ (s)
0.4 0.6 0.8

Fig. 7. Scatter diagram of the linear decay time d, (deconvolved
profile) versus the ¢-folding time t (observed profile) for the 7 harmonic
bursts on November 14, 1971
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some profiles exhibit large and rapid fluctuations of
narrow bandwidth, no more than a few MHz (Fig. 6).
These spectral fluctuations do not exhibit the same
statistical properties as the background noise and seem
{0 be related to the bursts. They might perhaps be
compared to the decametric striations in tvpe IIIb
bursts (De la Noe and Boischot. 1972). When the ex-
pression (2a) is used in place of the expression (2b)
the fluctuations are reduced in amplitude but remain
present. ’

4) Homology

The harmonic components we have recorded on a given
dayare the most numerous on Nov 14, 1971 : they belong
to the set of bursts extensively studied by Caroubalos
et al. (1974), who have fairly well established their
harmonic nature. Out of the 7 of them. 6 show a relative
scatte. in d, much smaller than that of ¢ (Fig. 7): the
oaly exception is the {irst burst to occur: it is probably
produced in different conditions.

Solar bursts, and especially type III bursts, have the
well-known property, called homology. to often show
the same time profile over short periods. The deconvolu-
tion seems to unveal an even more stronger stability,
which is partly hidden on the observed profile by the
variations of the decay time 7. In the frame of hypothesis
{D). this would point out the stability of the acceleration
mechanism, the successive electron streams going
through different regions with different temperatures.

3 ) Half-power Duration

The mean and standard deviation of the half-power
duration, before and after deconvolution are as follows,
i seconds:

I(2) S(e)
4) F . 061+0.22 0.51+£0.21
(18) H 1.33+£0.42 0.99 =0.36

When the expressions (2a) and (2b) are intefchanged.
the half-power duration of S(r) is increased for the
fundamentals and it is decreased for the harmonics.

6 ) Frequency Drift

In the same way. we have for the frequency drift
measured at the peak intensity, in MHz s:

(1) Sir)
4) F 92+37 99 +27
(18) H 4931 36 +31

Theseresultsarevery nearly the same when fundamentals
are decopvolved with expression (2b) and harmonics
with {2a); this is essentially due to the small difference
Getween the frequency drifts of /(z) and S(r) compared to
the standard deviations. If we accept hypothesis (1), the

12
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Fig. 8. ¢-folding time - and “exciter” duration D, versus {requency.
We have only retained the values explicitely based upon the
exponential nature of the bursts decay. a: Boischot. 1967: x - Slvsh.
1967: v : Alexander et al, 1969: —: Aubier and Boischot. 1972;
N Evans etal. 1973: +: Barrow and Acheag. 1975 @: Fthispaper:
Z: H. this paper: 5: F. this paper. transated to 2 x 169=338 MHz

5

frequency drift rate to be taken into account when
deriving the velocity of the stream is that of S(r) and not
that of /{¢); the difference berween the two may be due
to the variation of r with frequency.

For harmonic bursts, the S(t) frequency drift is 14°%
larger than that of I(r): although this value is not very
accurate, it may be compared to the values obtained
from Achong and Barrow's data (20% at 18-36 MHz)
or given by Bradford and Hughes (1974) (8% at
2-8 MHz). -

V. The Relation D,— 1

The total duration D_ of the exciter S(z) is measured at
level 110 of the peak value. We least-square fit to the
values t, measured at all frequencies f the law t=x /",
which yields a more accurate value of r at 169 MHz,
which will be used later on. Mean and standard

deviations are as follows (in seconds):

D

4 F 090 £0.42 0.26°
(18 H 1.83 +0.62 0.38
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Fig. 9.Scatter diagram of the “exciter” duration D, versus the e-folding
time t and the least-square fit for the harmonics

On Figure 8 these points are plotted together with the
measurements obtained by other authors at other
frequencies. The harmonics at 169 MHz seem better fit
than the fundamentals to the extrapolation of measure-
ments at lower frequencies; this is in agreement with
the harmonic nature of the great majority of type III's.
Furthermore, it is reasonable to assume that the
duration D, of the exciter that we obtain from our
fundamentals at 169 MHz would be the same if w= had
computed it from the associated harmonics at
2 x 169 =338 MHz; the corresponding point on Figure 8
then fits well with the other points; this could be
considered as an a-posteriori confirmation of our
seperation between F and H bursts.

Figure 9 shows that there is a definite correlation
between D, and t. The least-square fitting of logD,
versus logt gives for the 18 harmonics:

D,=(3.0+0.4) 10-96£0.2)
0=0.75 (probability that the correlation in a random
set of variables exceeds that value=0.0003).
Consequently, we do not only show that the relation-
ship between D, and z still holds at higher frequencies
but we obtain a better correlation than in the decameter
range (Aubier and Boischot, 1972; Barrow and Achong,
1975). Furthermore, this relationship at fixed frequency
is exactly the same as the one that can be deduced from
Figure 8 at variable frequency.

Let us note that if our identification of the bursts
as F or H were wrong, that would not change anything
in the conclusions of this section; indeed, D, is in-
dependent of the expression (2a) or (2b) used since S(¢)
goes to zero at the same time in both cases, as already
noted in §IV-1.

V1. Discussion

We cannat accurately compare the statistical properties
after deconvolution of fundamentals and harmonics, the
former being too rare; we can nevertheless state that
the time constants of fundamentals are definitely smaller
(Fig. 5). As to the harmonics, their characteristics would
not be deeply altered if our separation between the two
modes was incorrect, since in any way they are probably
much more numerous than the fundamentals (Rosen-
berg, 1975).

[t has been known for a long time that D, and t are
nearly proportional to each other when the frequency
is varied (e.g. see Fig. 8). One can understand this result
in the frame of hypothesis (I): when the electron stream
travels upwards in the corona, its length can do nothing
but increase; at the same time t is known to increase
with altitude; the exact relationship D,~t may be
fortuitous.

On the contrary, the relation D,~ 7 found at a fixed
frequency is much more difficult to reconcile with hypo-
thesis (I) as it is valid at a given altitude, where D, and
are linked to two different physical systems, the beam
and the ambient plasma. Within hypothesis (II), both
quantities are linked to the beam so that a relationship
between them is expected.

The exponential decay of type III bursts has been
considered as a decisive argument in favour of hypo-
thesis (I); but recently Harvey (1976) has shown that it
may result from the dynamics of the electron stream.

From the above analysis, it appears that the Landau
damping should be taken into account even at low
coronal altitudes. However a disturbing fact remains
unexplained if this is true: the electron temperature
deduced from the measurement of t in the collisional
damping hypothesis is in good agreement with that
deduced from other measurements; in the solar wind
region, it was not considered to be true; but Alvarez
and Haddock (1973) have indicated how this discrep-
ancy may be resolved.

V1I. Conclusion

We have computed the exciter profile of type III bursts
at 169 MHz by deconvolution of the observed profile,
using the collisional damping hypothesis. We used the
records from a high time resolution multichannel
spectrograph with digitized outputs. The deconvolution
technique is a powerful tool to analyze the type III time
profiles whatever the damping mechanism may be.
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We have shown that the relationship between the
duration of the deconvolved profile D, and the e-folding
time t, D,~7, still holds at 169 MHz, a frequency 3
times higher than previously studied in this respect.
Moreover the scatter in the relation is smaller at our
frequency. This result strongly suggests that the Landau
effect is the main damping mechanism of plasma waves
excited by the electron beam even at low coronal
altitudes: in this case. the observed profile should be
very close to the exciter profile all the way from
0.3 R, altitude up to the Earth orbit.

However the clectron temperatures deduced from
the collisional damping hypothesis are in good agree-
ment with other measurements and it is hard to believe
that this is accidental.

Acknowledgements. This paper owes its existence to an unpublished
work of Prof. C. Caroubalos and to his ideas. [ am extremely grateful
to him and to Dr. J. L. Steinberg for their basic collaboration.

It is a pieasure to thank Dr. C.C.Harvey for very valuable
discussions.

The computations have been performed on the [BM 360-65
computer of the Centre de Calcul de 'LN.A.G.; [ am indebted to
C.Perche who was responsible for the programming and who also
first drew our attention to the use of Spline functions.

to
(]}
~d

References

Achong, A.. Barrow.C. H.: 1975, Solar Phys. 45. 467

Alexander.J. K.. Malitson, H. H.. Stone,R.G.: 1969, Solur Phys. 8. 388

Alvarez.H.. Haddock,F. T.: 1973, High Energy Phenomena on the
Sun. Ed. R.Ramaty and R.G.Stone. p. 337 (Symp. GSFC
X-693-73-193)

Aubier, M.: 1974, dstron. Astrophys. 32, 141

Aubier, M., Boischot, A.: 1972, {stron. Astrophys. 19, 343

Barrow.C. H., Achong. A.: 1975, Solar Phys. 45, 439

Boischot. A 1967, Ann. dstrophys. 30, 83

Bradford. H. M., Hughes, V. A.: 1974, Astron. Astrophys. 31, 419

Carcubalos. C.. Poquerusse, M., Steinberg, J.L.: 1974, dstron. Astro-
phys. 32, 235

de Groot. T.: 1966, Rech. Astron. Obs. Utrecht 18. |

de fa Noe,J., Boischot. A.: (972, Aseron. Asrrophvs. 20, 23

Elgaroy.O., Redberg. H.: 1963, Astrophys. Nore. 8. 271

Elzaroy.O., Lyngstad, E.: 1972, 4stron. Astrophys. 16. 1

Evans, L.G., Fuinberg, J.. Stone.R.G.: 1973, Solar Phys. 31, 301

Harvey,C.C.: 1976, Astron. Astrophys. 47, 31

Harvey, C.C., Aubier, M. G.: 1973, Astron. Astrophys. 22, ¢

Hughes, M. P., Harkness,R. L.: 1963, Astrophys. J. 138, 239

Melrose,D.B.: 1970, Australian J. Phys. 23, 385

Rosenberg, H.: 1975, Solar Phys. 42, 247

Slysh, V. 1.: 1967, Sovier Astron. 11, 389

Steinberg,J.L.. Aubier-Giraud, M., Leblanc,Y., Boischot. A.: 1971,
Astron. Astrophys. 10, 362

Takakura, T.. Naito. Y., Ohki, K.: {973, High Energy Phsnomena on
the Sun, Ed. R.Ramaty and R.G. Stone. p. 573 (Symp. GSFC
X-693-73-193)

Zaitsev.V.V., Mityakov.N. A, Rapoport, V.O.: 1972, Soiur Phys.
24, 4 . :



Astron. Astrophys. 36. 283—288 (1977)

ASTRONOMY
~_AND
ASTROPHYSICS

A Streamer Model Based on STEREO-1 Vleasurements

of Type III Burst Directivity

S. Hoang, M. Poquérusse and J. L. Steinberg

Département de Recherche Spanale. Observatoire de Paris. F-92190 Meuden. France

Received July 23. revised November 3, 1976

Summary. The first measurements of type III burst
directivity at 169 MHz were carried out during the
STEREO-1 mission. They are in disagreement with ray
tracing computations in a spherical model of the corona:
the ratio R of the intensities of type III bursts measured
simultaneously at the Earth and on board the Soviet
probe Mars-3 is much larger than computed.

We build a model of a coronal macrostructure whigh
canstrongly influence the refraction and scattering of the
radiation and accounts therefore for the high observed
directivities.

This model is very different from Newkirk’s streamer
model; it incorporates a vertical sheet of overdense
plasma based on a chain of filaments surrounding the
active center: this model is in agreement with the most
recent optical and radio observations in particular those
of the slowly varying component of the Sun’s radiation in
the meter wave range.

The model is based on the identification of type III
bursts as fundamental or harmonic components, and it is
assumed that the harmonic radiation is beamed forward.

It can account for the observed directivity and its
variation with the source position, for the positional
coincidence of fundamentals and harmonics and the
source size, providing that the type III electron beam
travels outside the overdense sheet and not inside it.

Key words: streamer — type III directivity — solar radio
bursts — coronal scattering

1. Introduction

Itis ger:erally accepted that type 11 solar radio bursts are
produced by the partial conversion of plasma waves,
excited by suprathermal electrons moving through the
corona, into electromagnetic waves at the plasma fre-

quency and its second harmonic.

Send offprint requests to: M. Poquérusse

[n the corona. these radio waves are refracted (and
focussed) as a result of density gradients. But refraction
alone cannot account for observations such as the
visibility of type III fundamentals all over the disk and
the unexpected positional coincidence of fundamentals
and harmonics when observed at the same frequency.
Thus it has been necessary to include radio wave
scattering by coronal density inhomogeneities to explain
these observations. Scattering computations were first
carried out in spherical models of the corona (Steinberg
et al., 1971; Riddle, 1972a) and later in non-spherical
models, ie. in a Newkirk's streamer with cylindrical
geometry (Riddle, 1972b, 1974). In both cases, the
assumed scattering power had to remain between two
limits: an upper limit set by the size of the computed
scattered image which should not be larger than observ-
ed, and a lower limit. required to account for the visibility
of fundamentals and the relative positions of fundamen-
tals and harmonics.

However, recent progress in our knowledge of the
corona and type III's have seriously questioned the
validity of spherical coronal models and of Newkirk’s
model of a streamer; for instance, it has been suggested
that type I1I's are taking place in some narrow overdense
coronal structures which could be called mini-streamers
(Axisa et al., 1973a and b). But such structures are so
narrow that no propagation effects inside them can
account for the relative positions of the fundamental and
harmonic components of type [II's.

Thus we see that to account for the observations, we
need a more realistic model of the coronal structure
where type [II's are taking place, including scattering.
Such a model will necessarily be described by a larger
number of parameters than previously. Up to now, it has
not been possible to obtain such a model by comparing
radio. optical and X-ray images of the Sun; therefore we
need more constraints to be imposed by new obser-
vations. '

Such new observations are now available from the
STEREO-1 measurement of the directivity of individual
bursts (Caroubalos et al., 1974). It is clear, for instance,
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that introduction of some scattering in a coronal model,
while increasing the source size. broadens the radiation
pattern and makes it smoother: the average rate of
variation of the source intensity with the direction of
observation, that we call the directivity, decreases when
the scattering power increases. The directivity also
depends upon the average electron density distribution in
the vicinity of the source. So, any directivity data for
individual bursts would bring some more information on
the coronal model.

The purpose of the present paper is therefore to build
a new model of coronal structures which can fit the new,
more complete, set of data now available to us from the
STEREO-1 experiment.

The STEREO-1 observations of type III directivity
are summarized in Section 2. In Section 3, a description of
our model is given. We then compare in Section 4 the
properties of the model to the observations and discuss
the conditions imposed upon it. Finally, in Section 3, we
consider the implications of our model on the structure of
streamers and the position of type III electron trajec-
tories in the corona.

2. Observations

The STEREO-1 experiment (Caroubalos et al., 1974) has
provided, for the first time, information on the directivity
of individual type III solar bursts at 169 MHz; the
intensity of the bursts was measured simultaneously
from the Earth and from the Soviet planetary probe
Mars-3. The ratio of these intensities is called the
directivity factor R ; as seen earlier it can be related to the
primary radiation pattern of the sources and to pro-
pagation effects in the corona.

On November 14, 1971, many type [II's were re-
corded of which a few were interpreted as fundamental
components and the majority as harmonics. These events
were associated with the active center 11610 near the East
limb (68° E). The space probe was in the ecliptic plane and
33° heliocentric East of the Sun-Earth line. The EW
positions of these bursts were found to be scattered
between 17 and 19’ East of the central meridian, as seen
from Earth.

A detailed analysis of these observations has been
published (Caroubalos et al., 1974); the main results were
as follows:

a) The directivity factor R of a type III is correlated
wvith its EW position: R increases with increasing dis-
tance from the central meridian. This effect should be
interpreted as due to a longitude scatter of the events.

b) Fundamentals are more directive than harmonics:
the R of fundamentals is scattered between 1 and more
than 30 while that of harmonics varies between 1 and 10.

¢) The source size of a type III also seems to increase
with its distance from the central meridian.

d) Fundamental and harmonic components of type
[11 pairs are found at about the same position. This well
known result of observations carried out at a single
frequency (see for instance Kundu, 1965) can only be
explained in terms of scattering by coronal in-
homogeneities in a spherical corona (Riddle, 1972a:
Leblanc, 1973) or in a broad streamer-like structure
(Riddle, 1972b; 1974).

These observed directivity factors are too high to be
accounted for by a spherical model of the corona where
enough scattering would take place to account for the
relative positions of the fundamental and harmonic
components (Caroubalos et al., 1974).

As a matter of fact, the November 14, 1971 corona
was far from being spherical : white light coronagrams (J.
and S. Hansen, private communication) and 169 MHz
interferometer observations (Y. Avignon, private com-
munication) revealed the presence of a dense streamer in
the vicinity of the active center.

3. The Model

[t is known that type III bursts observed on a given day
sometimes occur at widely scattered positions along
straight lines (MacLean, 1970) or filament chains (Kai
and Sheridan, 1974). We shall assume that on November
14, 1971, the positions of the type III's were scattered
along the filament chain which surrounded the active
center.

Axisa et al. (1971) showed that overdense sheets of
hot coronal material are based on filament chains. They
form “coronal blades” or “lames coronales” which ra-
diate at radio wave lengths. Indeed, such a feature was
detected at 169MHz on November 14, 1971
Furthermore, such a streamer, based on a quasi-circular
chain of quiescent prominences surrounding an active
center, has actually been observed by Koutchmy (1971) at
the 1968 solar eclipse. _

We shall assume that the type III bursts are scattered
along the “coronal blade” based on the filament chain
surrounding the 11610 active center. This chain of
filaments is roughly circular and centered on the active
center and its radius is about 15° heliocentric. The
overdense plasma sheet is approximated by a cone the
vertex of which is at the Sun’s center O and which is based
on the above mentioned circle (Fig. 1). The thickness of
the “wall” is taken as 0.06 R (solar radius) after Axisa et
al. (1971). At any given heliocentric distance ¢ in R, the
electron density in the sheet is that of the ambient
medium at the same altitude, multiplied by a constant
factor #.

The type I1I source is assumed to be a point source S
inside the cone, near the wall or inside it. We assume that
the electrons accelerated within the active center (Axisa et
al., 1973a) cannot cross the wall. Let « be the angle
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between the cone axis OC and the radial axis OS. The
distance {rom the central meridian of the November 14,
1971 bursts varies from an event to the next: this
variation will be represented. in our model. by motion of
the source along the wall ata constant z angle to the cone
axis OC and a constant helioczntric altitude. Then the
toral path length of the radiation from the source to the
observer will vary with the source position: we then
expect that. as this path length increases. increased
abscrption, refraction and scattering can account for the
observations.

The angular distribution of the radiation from the
source is not only controlled by propagation, it is aiso a
function of the primary radiation pattern at the source:
we do not know it. so that we shall have to assume that
this diagram is either isotropic or beamed forward:in the
latter case we shall represent it by a cosine function of the
angle to the radial axis OS.

The method used for the computations is that of
Steinberg et al. (1971); the program has only been
rewritten to save computing time and to include coronal
macrostructures in electron density NV, or temperature T,

The size of the inhomooeneities is again taken as h
=510"% g in Ry, N,=4.210*7*37 ¢ outside the dense
shest so that the 169 MHz critical level is at 1.1 R and
the 84.5 one at 1.3. T, is constant at 1.9 10°K out of the
wall, and at 3.8 10° K in it. These temperature values are
compatible with recent determinations (Liecbenberg et al.,
1975): as T, is larger in the sheet than outside, we could
compute the thermal emission from the overdense
“blade™ on the disk ; the wall is thin enough for the total
absorption of rays, and therefore the results, to be
negligibly dependent of the assumed temperature inside
it.
~ The rms relative electron density deviation z, the
overdensity factor n and the angle x are used as free
parameters.

4, Comparison with Observations and Discussion

For purpose of comparison with STEREO-1 obser-
vations, we have computed the EW size and position of
the scattered image of the source as measured from the
Earth and the directivity factor R as measured simul-
taneously 'rom the space probe and the Earth: we were
led toset n =2.2=0.02and x=6" (fundamentals) and 10°
(harmonics). which give a good agreement with the
observations.

The EW size (standard deviation) and the displace-
ment {relative to the primary source position) of harinonic
scattered images are given in Table 1 as functions of the
distance of the primary source to the central meridian.
When this distance increases, there i1s a small but
ncticeable increase of the apparem size. as observed, but
nearly no displacement of the scattered. image.
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Fig. 1. Geometry of the model. O is the Sun’s center. The axis OC cf the
cone representing the overdense structure passes through the active
center C and lies in the ecliptic plase as does the space probe. (For
clarity. only the lower half of the cone is represented.) The emitting
source S is located on a radial axis making an angle x with OC. The
angles © and ¢ define directions of observation as viewed from S:p is
measured from the plane of reference. OCS. to the plane containing OS
and a given direction of observation: 4 is measured {rom OS to the
direction of observation

Table 1. EW size and displacement of scattered images of harmonics as
functions of the distance of the primary source ({rom the ceniral
meridian

Min of arc
Distance {rom CM 17.6 18.2 18.3 19 19.3
EW size 2 2 24 27 25
Displacement 0.0 0.0 0.0 0.0 0.0

For the fundamentals. the number of available rays in
the directions seen from the Earth is too smail to vield a
reliable computed size. but the displacement of the
scattered image may be estimated to 2’ towards the limb.
This brings it close to the harmonic position. in good
accordance with the observations.

The computed directivity factor R is plotted in Figure
2 asa function of the EW apparent position of the source,
for the harmonics and fundamentals using a cosine
forward beamed pattern. The R's of harmonics range
between 2 and 10 for a variation of positions of 2" while
those of fundamentals range between 2 and 30 for a
smaller range of positions, in agreement with the obser-
vations. There remains a difference in position between
the computations and the observations; no attempt has
been made to reduce this difference since there is little
doubt that a small change in some model parameter such
as. for example, the longitude of the cone (dense wall),
would give a good fit. :

We now have to discuss the conditions imposed upon -
our model to reproduce the observations. First of all, let
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Fig. 2. Computed directivity factor R (as defined in § 2 of the text) vs. the
distance from CM of the scattered source, for fundamentals and
harmonics. The dotted line is the outer envelope of the observed points
for harmonics. As the main results of the observations are correctly
reproduced, no further attempt has been made to better adjust the
model parameters

us discuss the assumed beam shape: the results shown in
Figure 2 have been obtained with a cosine forward
beamed emission pattern; this is not in conflict with
theoretical arguments according to which backward
radiation of harmonics is doubtful (Melrose, 1973). If we
had used a narrower beam, this would have yielded a
range of R for harmonics larger than observed and
prevented the observation of the source near the limb;
had we assumed a broader beam such as an isotropic
diagram for harmonics, this would have resulted in a
range of R of only 1 to 3 for an EW position variation of
2'. For the fundamentals, there is no significant variation
of the results when the primary diagram is changed,
suggesting that the propagation of the fundamentals is
controlled close to the source by refraction as in the case
of a spherically symmetric corona (Caroubalos et al.
1972).

Let us turn now to the assumed scattering power. We
have used ¢ =0.02 in deriving the results; setting ¢ =0.01
does not allow the required broadening of the fundamen-
tal beam ; taking values of ¢ significantly larger than 0.02
would yield scattered images larger than observed.

Now, the position of the source (given by x) with
respect to the dense cone (wall) must be discussed. We
have been led to a value of x =6° for fundamentals, which
is smaller than that for harmonics. If we had used larger
values of « for fundamentals, i.e. put the fundamental
source nearer the wall, this would have prevented the
observation of fundamentals far from the axis of the
dense structure. For both fundamentals and harmonics,
sources located either inside the dense wall (2=15%), or
outside it (x> 15°) must be ruled out, as yielding too small
directivity factors. This finding, together with the smaller
values of « required for fundamentals all point to a

conclusion that the electron stream responsible for type
[1T bursts should not travel in the densest part of the
coronal structure where the bursts are produced, but it
may follow a slightly curved, non-radial trajectory along
the streamer structure as suggested by Axisa et al. (1973)
and by Kai and Sheridan (1974).

As to the overdensity factor, if we assume >4, the
fundamental can no more escape away from the axis of
the structure to the ambient medium whatever value of ¢
is assumed.

Finally, it is worth noticing that the results of
computations are not very sensitive to the exact shape of
the dense wall owing to scattering which would rub out
any detailed variation in this shape.

The occurence of echos from the dense sheet is a more
serious problem in the present model. These reflections
are even enhanced by the closed configuration adopted
for the streamer. In some directions they can give rise to a
broad image with a complex structure. Some obser-
vations of type III bursts at 169 MHz do show such
complex structures (Mercier, 1975). Although Mercier
excludes the echo hypothesis, we feel that some of these
complex events may be produced by reflections on dense
structures when a particular set of conditions are met. In
any case, the STEREO-1 observations demonstrate that
the intensity of some bursts varies very rapidly with the
direction of observation; this can only be explained by
some kind of angular cut-off which must be produced by
rather dense structures which, in some cases, might
behave as reflectors.

In summary, to interpret the STEREO-1 obser-
vations of the directivity, EW position and size of type I1I
bursts, at both fundamentals and harmonics, the follow-
ing conditions should be met:

1) The overdensity factor # of the denser region
should be lower than 4 for the fundamental to escape.

2) The harmonic source should be located close to the
overdense sheet but not inside it ; the fundamental source
must be far enough from the sheet for its radiation to
escape over it.

3) The scattering power of the surrounding medium
should be large enough to produce the required broaden-
ing of the fundamental beam.

4) The harmonic should radiate forward to account
for the range of directivity factors observed.

5. The Position of Type III Trajectories in the Corona

Let us now envisage the implications of our model on the
structure of streamers and the position of type III
trajectories in the corona.

For many years it has been argued that type I1I bursts
are produced in overdense coronal structures because the
altitude where they are found is higher than acceptable in
a “model corona” if we believe in the plasma theory of
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these bursts. This conclusion has been questioned many
times on different grounds.

Now that we have X-ray and EUV high resolution
pictures of the corona. this question is becoming nearly
academic:

There is no such thing as an "average corona’: the
corona is s0 inhomogeneous that the very concept of an
“average” corona with spherically svmmetric electron
distribution has little meaning lefi. Therefore, any con-
clusion based on the comparison of the altitude of type
[I1 bursts to that of any particular density level in an
“average” corcna is meaningless. High resolution 3-
dimensional electron density distributions should be
available for such an argument to be valid.

We know that there are coronal transients which can
change the shape of coronal structures in a few hours: so
that it is certainly very difficult to compare the positions
ofradio events obtained on a given day to that of coronal
structures measured on the limb many days eariier or
later.

We know that there are essentially three different
kinds of regions in the corona:

1) The “loopy™ regions where magnetic lines of force
are closed.

2) The coronal holes where the magnetic lines of force
are radial and open and the electron density low.

3) The streamers where the magnetic lines of force are
open and which, most probably, contain neutral sheets:
these macrostructures are denser than their surround-
ings: their geometry and electron density distribution
over a constant altitude cross section are poorly known.
Some of these streamers can be found in active centers.

As type III bursts are undoubtedly produced by
electrons guided along open magnetic lines of force and
injected over them from centers of activity, they are
produced, at least in some cases close to streamers.

Where are the type [il trajectories in a streamer?

We already noted that the detailed structure of these
solar features is not known; but we know a number of
things:

Sheets of hot coronal plasma have been observed
over quiescent filaments (Axisa et al, 1971; Dulk and
Sheridan, 1974) and they have been identified with
streamers; but there is no reason to believe that they
make for all the streamer structure: they might very well
be embedded in it at least in some cases. As long as these
sheets are hotter than their surroundings they will show
up on radioheliograms. ,

The present computations show that we cannot
account for the directivity measurements if the source of
tvpe TI1 bursts is assumed to be in a dense sheet in an
othurwise sphericai corona.

There are theoretical arguments (Weber, 1976) to
support a neutral sheet model with an overdensity factor
of about 2 with respect to the immediate surroundings:
this is precisely what we need for our own model.

Let us also consider the problem of type III size: at
169 MHz it is 3 to 4" and at 80 MHz, 4 to 5" It does not
seem to exhibit any systematic center-limb variation. Of
the 166 MHz size, scattering can account for 1,2 to 2,3 if
it is invoked to explain the coincidence of the fundamen-
tal and harmonic positions. But. in any case. whether
scattering controls a small or a large part of the observed
size. the coronal feature where the type [I's are. sheuld
be at least as large as the observed radio source. Le. larger
than the plasma sheet detected by Axisa et al. (1971,

6. Conclusion

Providing the identification of fundamental and har-
monic components of type I bursts is correct, we can
build a quantitative model of the required coronal
structure which can be identified with a streamer: to
interpret the radio observations {directivity and positions
of the fundamental and harmonic components) this
structure should be made of:

A central plasma sheet. most probably coinciding
with the neutral sheet: this region is about twice as dense
as the rest of the structure.

A broader structure whose cross section should be
larger than the observed tvpe III source at a given
altitude. )

We have no accurate two-dimensional positions of
the type [1I bursts and no high resolution 3-dimensional
electron density distribution in our streamer obtained on
the disc so that we cannot build a very detailed modei.
But. using new observational data, we reach the con-
clusion that the type [II electrons might be guided along
streamers in agreement with Pick et al. (1973) but not in
their densest part. in agreement with Leblancetal. (1974,

Our computations aiso indicate that type [II har-
monic sources should emit predominantly forward.
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SUMMARY

Simultaneous observations of solar radio bur-
sts at 30 and 60 MHz from the Earth(Nangay) and
from a planetary probe (Mars-7) show unexpectedly
large differences (up to 3db) between the peak
intensities of the two records, even when the an-
gle probe-Sun-Earth S is small (<3°). These inten=-
sity fluctuations are stronger at 30 MHz and
their time scale ranges between | s and | min.

This can hardly be due to the existence of
narrow structures in the emission patterns of so-
lar bursts since they would be smoocthed out by the
scattering of radiation on coronal density inho-
mogeneities. Therefore the most likely interpre-
tation is ionospheric intensity scintillation, a
phenomenon generally considered as negligible in
solar bursts observations. Two implications are
mentioned which have some bearing on type III
theory.

Keywords : solar radio bursts - ionospheric scin-
tillation - stereo experiment

1 - OBSERVATIONS
4) The STEREO-5 a2xperiment

The STEREO-5 experiment is based on simulta-
neous observations, from the Earth and a planetary
probe, of the Sun at radio frequencies in the
same way as STEREO-1 (Caroubalos and Steinberg,
1974) . Solar bursts are observed from Nangay
(France) and from the Soviet space probe Mars-7.
Both receivers are tuned to exactly the same two
frequencies, 30 and 60 MHz, with the same band-
width : 0.5 MHz. The output signal is digitized
at the rate of 4 Hz on the probe and 10 Hz on the
Earth.

The flux densities received on the Earth @E

and on board the space probe °S (aftar correction

for the different distances to the Sun) are mea-
sured within a coanstant multiplicative factor
{the receiving systems are not calibrated in ab-
sclute values). The ratio R-¢s/¢E is not signifi-

cant in itself but its variations are.

Here we analyse the data acquirasd between the
launch on August 10, 1973 and October 15 ; during
that period, the stereo-angle 5 between the two

Send offprint requests to: M. Poquérusse

directiors of observation remains smaller than 3°
so that we should expect no directivity effects
and a constant value of R.

B) Results

Over that rather long period of time, many
solar events of different types were recorded.
Contrary to what was found with STEREO-1 at 169
MHz, the ratio R of the peak flux densities is
widely scattered, up to * 307 at 30 MHz and less
at 60 Miz (Fig.1). The time scale of these varia-
tions is in the range Is to | min : the time pro-
file of a given burst is not modified (Fig.2a) or
slightly modified (Fig.2b) whereas the ratio R can
be quite different for two consecutive events
(Fig.3). These fluctuations are observed most of
the time but are not always so conspicuous. They
affect all types of bursts we recorded : types
III, IIIb, II and IV. We are going to show that
they cannot be a consequence of the uncertainties
in the measurements of ¢E and @S.

c) Discussion of the uncertainties

- Precision in the intensity measurements : tie
observed scatter of R at 30 MHz is much larger

Py T T T L3 T

2 30MHz . 80MHz J

[ h

> 1 / T .

g .

3 RN o3’

s . <

Qm o . .'. Ry AX: rth SUN

A wpem | F }9

* 11h50m —==12h20m UT g Probe  g.23°
1 1 1 i 4 1
20 40 80 20 ] 60

¢ ¢(solar units=10-22wm-2 Hz1)

Figure 1 : Space probe versus Earth peak flux den-
sity of type III bursts during a storm at both ob=-
serving frequencies. The period has been chosen
short enough for negligible change in the probe
attitude to occur. On each diagram the two straight
lines have been drawn with a slope ratio of two

to show more clearly the scatter, stronger at:

30 MHz.
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Figures 2a and 2b : Overlays of Earth and probe
normalized time profiles in flux density. Note the
good superposition for the short burst in a) and
the small difference for the long burst in b).
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Probe 0=2.3°
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Figure 3 : A spectacular case of large and rapid

fluctuations of the intensity ratio between the
Earth and the probe ; it is a part of the type III
storm period in Fig. | and the last burst is the
one on Fig. 2b. The ordinate is flux density. The
uncertainty is mainly determined by the intensity
quantization on the probe.

than the total uncertainty due to the time and
intensity quantizations, the noise fluctuatioms,
and the uncertainties on the base level estimate

(Fig. 1 and 3).

- Sampling rates and time constants the lower
sampling rate on the probe is still large enough
to describe accurately even the shortest events
(Fig.2a and event at 12 17 21 on Fig.3) ; and the
post-detection time constant on the probe which is
2.5 times larger than on the Earth has a negligi-
ble effect on the peak intensity determinations.

- Fluctuations in the receiver frequency : both
receivers use crytal-controlled local oscillators
but, even if the receiver frequency was changing
with time, this could not explain the scatter in
R since it is the same for type IIIb's which have
narrow structured spectra as for type IIIl's with
smooth spectra.

- Receiver gain variations both space-borne
receivers are calibrated daily to better than 0.2
db against an internal stabilized noise generator.
The. receiver: gains are found very stable all over
the mission and the background level (due to ga-
lactic radiation) is devoid of any short term
variations, showing only a slow, smooth modulation
due to the probe rotation if any.

- Probe attitude : during the phase of the mis-
sion of interest here, the probe slowly rotates,
with a period of several hours, around a direction
which is within a few degrees from the Sun-probe
line so that the Sun remains very close to the
direction of the (broad) maximum response of the
antennas. The gyroscopic stability of the 4-ton
spacecraft certainly prevents erratic movements
over a few seconds time scale.

2 - INTERPRETATION
A) Directivity

Later in the STEREO-5 mission when the stereo
-angle 6 becomes large (say & > 30°) we still ob-
serve many bursts both on the Earth and on the
probe. This is consistent with previous observa-
tions of type III burst directivity by Caroubalos
et al. (1974) at a higher frequency (169 MHz) with
STEREO-1 and by Weber et al. (1977) at a lower
frequency (3 - 0.5 MHz) with HELIOS-1 and -2. All
these observations lead to broad emission patterns,
several tens of degrees wide. Even the most direc-
tive bursts at 169 MHz, the type I's, have half-
power beamwidths of some 25° (Steinberg et al.1974)
The scatter of the values of R=®S/®E could be a

consequence of the existence of a narrow structure
within these broad emission patterns, consisting
of many narrow beams, a few degrees wide, in addi-
tion to some random orientation.

Such narrow structures were not observed du-
ring the STEREO-1 mission at 169 MHz : the inten-
sity ratios were not widely scattered for small
B's (Caroubalos and Steinberg, 1974). Moreover the
existing theories do not predict the existence of
narrow structures, a few degrees wide, in the pri-
mary radiation pattern of solar bursts. Even if
such structures existed, they could not be observed
because of scattering in the corona.

The analysis of radio star scintillation data
yields models of the density inhomogeneities in
the corona down to 5 Ry altitude. These models
were extrapolated to lower altitudes and many com—
putations of the scattering of radio rays by inho-
mogeneities were performed (Steinberg et al. 1971 ;
Riddle, 1974). For instance, Caroubalos et al.
(1972) show that for bursts radiating not far from
the plasma frequency, in a spherical corona, high-
ly directive primary patterns are broadened by
much more than a few degrees. However this conclu-
sion breaks down if the burst source is located
inside a narrow overdense streamer ; on the other
hand, the downward extrapolation of the scattering
parameters can be questioned.We now have observa-
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tions by Woo (1978) using interﬁlanetary probe te-
lemetry transmitters at 2.3 GHz down to 0.7 Rg al-
titude ; his data were obtained over many days ;
they vary very smoothly with the elongation of the
line of sight and should be considered as typical
of the propagation through the average corona ;
they indicate an angular broadening of the order
of 1" at | Ry altitude (where 30 MHz bursts are
observed) which provides a measurs of the rms an-
gular deviation ¢ suffered by a ray issued from

a remote source behind the coroma. The f£~2 depen-
dence of P yields a value of about 100°/v2 at 30
Miz for a source immersed in the corona at | Ry
altitude, at the limb, whether it is inside a
streamer or not. This is a lower limit since, as
the observing frequency becomes closer to the plas-
ma frequency, we can only expect to anter a stron-
ger scattering regime. On the other hand, ¥ will
be smaller for a source seen at the center of the
disc, but the difference will only be impcrtant in
the case of a source close to the plasma level in
a spherical corona, in which case the scattering
is very strong anyway. Therefore the interpretation
of Woo's data leads to the same conclusion as the
computation of Caroubalos et al.(1972) in a down-
ward extrapolated model : any structure in the po-
lar diagram of a source embedded in the coroma is
more than one order of magnitude wider than re-
quired to explain the STEREO-5 observations in
terms of a genuine directivity. Thus we are led to
exclude this hypothesis.

B) Ionospheric scintillation

Ionospheric scintillation is a well-known phe-
nomenon (Ryle and Hewish, 1950 ; Aaroms et al.

1971 ; Cramne, 1977). Its strength increases when
the observing frequency decreases and, at 30 MHz,
radio sources often exhibit 100% incensity fluctu-
ations (Chivers, 1960) over time scales as short
as a few seconds. The characteristic length of the
diffraction pattern on the ground is a few kilo-
meters; this pattern moves at speeds of about 100
m/s (Wild and Roberts, 1956) as found from simul-
taneous observations at different sites which also
provided evidence of ionospheric scintillation of
the decametric emission of Jupiter (Gardmer and-
Snain, 1958).

Fluctuations of the apparent position of ra-
dio sources were often mentiomed in comnmection
with solar observations. But ionospheric intensity
scintillations of solar radiation were only brisf-
ly evoked by a few authors to explain some out-
standing intensity fluctuations of continuum sour-
ces (Payne-Scott and Little, 1952;Fokker, 1955 ;
Avignon et al. 1958 ; Boischot et al. 1960 ;
Elgardy, 1961). Intensity scintillations are belie-
ved to be negligible most of the time (Tsuchiya
and Morimoto,1961 ; Kuiper,1973 ; Yurovsky et al.
1976) and are never invoked in any paper on solar
bursts.

This can be understood in the following way:
the rate of variation of the burst intensicy it-
self as a function of time or frequency is larger
than that due to ionospheric scintillations. More-
over the intemsity fluctuations due to iomospheric
scintillations (<3db) are overwhelmed by the much
larger scatter of the burst peak intansities (>30
db). Thus it is nearly impossible to detect the
presence of ionospheric intensity scintillationms
on solar burst records taken in one site.

Long baseline observations led Bolton et al.
(1953) to conclude that the variaticns of the 100
MHz flux were mostly due to the Sum itself but
this does not imply that there were no scintilla-
tion effects. Yurovsky et al. (1976) observed dif-
ferences of about 207 between type I intensities
at 200 MHz recorded in the USSR and in Cuba. They
conclude that these bursts are highly directive
but that interpretation seems still less likely in
their case (3%10") than in ours (973°) for the
reasons invoked in paragraph 2A ; these authors
had to observe the sun low on the horizonm, so that
their result should rather be considered as a proof
that ionospheric scintillations may affect solar
burst records even at 200 MHz.

When trying to infer the intensity scintilla-
tion of solar bursts at 30 MHz, two factors can
play in opposite senses : the lower the frequency,
the stronger the scintillation of a point source
but the broader is the source, the weaker the scin-
tillation. The quiet Sun (“1° at 30 MHz) has not
been reported to scintillate although intensity
scintillations of such a stable source should be
easily detectabla. The angular diameter of solar
bursts in the decametric range (10' or so,Erick-
son, 1963 ; Abranin et al.1976) is of the same
order &s the poorly known and variable limiting
diameter above which there is no more scintilla-
tion (Aarons and Guidice, 1966). Incidentally,this
large diameter of decameter solar bursts defini-
tely excludes any interplanetary scintillation ef-
fects since the latter only occur for sources smal-
ler than 1". Moreover the behaviour of the daytime
ionosphere as a scattering medium is not 2asy to
predict. Most observations have been carried at
night when the scintillations are most intense and
it may well be that the circumstances when the Sun
emits radio bursts do influence the ionosphere sin-
ce X and UV radiation increases the iomospheric
electron density and turbulence (Simon,1960 ; Mat-
soukas et al. 1972) ; ionospheric perturbations
may also come from delayed geomagnetic effects
(Caroubalos, 1964 ; Evans, 1977).

The STEREO-5 observations most probably show
that ionospheric scintillation actually modulcztes
by a few db solar burst intensities at 30 MHz and
less at 60 MHz ; the fluctuations in the ratio R=
®S/¢E come mostly from those of ¢E and the unper-

turbed flux density is $,. The modulation may be

S
fast enough to somewhat modify the time profile
but is slow enough cto keep is smooth.

3 - CONSEQUENCES

Whatever is the interpretacion of the diffe-
rences between the Earth-based and space—botné re-
cords, it has important consequences. As shown
above, very narrow structures in solar burst radia-
tion patterns would entail a deep revision of our
ideas on the coronal density structure and/or the
emission mechanism.

In the more likely case of ionospheric inten-
sity scintillations, the interpretacion of decame-
ter observations may have to take it into account.
Lat us mention two examples ; the first one bears
on type III time profiles and is connected with
fast scintillations ; the second bears on peak in-
tensities and is connected with the slow component
of the intensity scintillatioms.
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Aubier and Boischot (1972) at 29, 37 and 60
MHz and Poquérusse (1977) at 169 MHz find a corre-
lation between two parameters of type III burst
profiles at a fixed frequency : the time lag De

between the burst onset and the start of its expo-
nential decay exp(-t/t) ("exciter duration') is
nearly proportional to the decay time t. This cor-
relation has important implications on type III
theory ; it becomes worse the lower the frequency.
This latter effect may come from ionospheric scin-
tillation which, when strong and fast, will alter
the time profile of long duration bursts. The in-
terpretation of the data in terms of a genuine re-
lationship between D and t is strengthened if the
influence of the ionosphere is taken into account.

Daigne (1975) finds that the correlation bet-
ween the peak intensities of the two components of
type III pairs is stronger at a given frequency
than between two harmonically related frequencies
(close to 30 and 60 MHz). This was presented as an
argument against the fundamental-harmonic interpre-
tation of these pairs. Actually ionospheric scin-
tillation may be responsible for the weakening of
the correlation between the two harmonic frequen-
cies, making it smaller than that observed between
the peak intensities at the same frequency. Indeed,
the STEREO-5 data yield a smaller scatter of the
intensity ratios at 60 MHz than at 30 MHz and the
cross-correlation of intensity scintillations at
these two frequencies is probably low (Wild and
Roberts, 1956 ; Chivers, 1960).

4 - CONCLUSION

We have shown that the most likely interpre-
tation of the data of the early part of the STEREO-
5 mission is that ionospheric scintillations modu-
late the intensity of solar bursts at 60 and 30
MHz. The interpretation leads to a simple explana-
tion of earlier findings with potential implica-
tions on the theory of type III bursts.
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First direct measurement of the beaming
of Jupiter’s decametric radiation

CNE of the most important features of the jovian decametric
radioemission comes from the geometry of the observed radia-
tion. The emission occurrence probability appears as a well
defined function of the respective positions of Jupiter, the
observer and the innermost galilean satellite lo, exhibiting
several major sources which correspond to narrow ranges in
zenocentric observer’s longitude L (the so-called central meri-
dian longitude) and in the synodic orbital phase of lo, ®. These
statistically established directivity properties were defined by
Warwick' and Alexander?, who showed that the repetiticn of
the distinguishable dynamic spectra associated with each source
occurring in a longitude range of 20°, is attributable to a =10°
beaming cone into which the radiation escapes in the ecliptic
plane. Dulk’ stated more precisely that the emission is received
on the Earth when o makes certain angles with the line of sight,
and that the dynamic spectrum varies in shape and: frequency
range with the magnetic longitude of Io. The beaming in latitude
is also important*: the =3.3° variation of the zenocentric
declination of the Earth is sufficient to lead to a 15° variation of
the statistical apparent sub-Io longitude of the emission. But
these conclusions, based on statistics and on the repeatability of
similar dynamic spectra in equivalent geometrical configura-

o
th—23 Marth 1974
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tions of Jupiter, [o and the observer, are not decisive, as they
were obtained from a single direction at a given time. We
present here the first direct experimental proof of a narrow
beaming of Jupiter radiation, using simultaneous observations
in two different directions. during the French-Soviet space radio
astronomy experiment Stereo-3.

In this experiment, the Sun was simultaneously tracked from
the Earth, at Nangay Observatory, and from the Soviet space-
craft Mars 7. at the frequencies 30 and 60 MHz (ref. 5). The
observations were carried out for up to two hours per day, when
the Sun was near the meridian at Nangay, from August 1973 to
May 1974. During this period. the spacecraft was fitted with two
linear antennas perpendicular to the ecliptic plane. which also
allowed us to observe Jupiter. At 30 MHz. the antenna was a
full-wave dipole; taking into account its efficiency and the
electrical perturbation due to the spacecraft body, its effective
gain was about 4 dB in the direction of the Sun. and much less in
other directions. The signals were preamplified and detected by
two automatic gain-controlled receivers with 0.5 MHz
bandwidth and logarithmic responses. Both outpurs were digi-
tised at 4 Hz, and data were compressed and recorded on board,
before being transmitted by telemetry to the USSR and then
back to France. At Nangay, the equipment consisted of two
10dB Yagis nearly orientated towards the Sun, feeding
receivers of the same kind as on the spacecraft but with a 10 Hz
sampling rate.

The broadband decametric Jupiter patrol at Nancay® used a
linearly polarised, log-periodic antenna. witha 10 dB gain, and a
swept frequency spectrograph, covering the 20—0 MHz
frequency, with a 15 kHz bandwidth and a sweep rate generally
close to 10 Hz; in addition, a 1 MHz multichannei spectro-
graph’, tunable in frequency, was centred at 30 MHz during the
stereo periods.

We were able to compare unambiguously two pairs of simul-
taneous track periods, 23 March 1974 and 15 May 1974, each
free of solar activity (Fig. 1). On the first day, Jupiter was
recorded on the Earth and not on the probe, and vice versa on
the second day. These two cases, both of which correspond to
the high frequency jovian Early source, are synoptically
described in Fig. 2. The configuration in the soiar svstem is
displayed in Fig. 3. Note that, when giving flux densities or times
for the spacecraft, we consider what would be seen by an
observer on the line Jupiter-spacecratt at a distance of Jupiter
equal to the Jupiter-Earth distance. From solar burst studies. we
know that the sensitivity of the Earth is about four times that on
the spacecraft for a source in the direction of the antenna
maximum response (neglecting any problem of polarisation).
We did not expect to receive many Jupiter events from the
spacecraft, owing to the amount of available observation time.
At 30 MHz, it emits for only a small percentage of time. [t was
also, for several weeks, pointing in directions of very low
spacecrait antenna gain. Moreover, the solar activity oiten
prevented any detection of the jovian emission. Hence we did
not record Jupiter’s activity when the stereo angle was smail.
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Fig. 2 Synoptic diagram of the Stereo observations of 23 March
(¢ =14.8°) and 15 May (8 = 16.4). Light lines correspond to the
periods of observations; heavy lines sketch the observed jovian
activity periods; dashes indicate, for both days, the UT on Earth
and on the spacecraft, taking into account the delay due to pro-
pagation; dotted lines are the occurrence probability contours, as
drawn from 7 to 41 MHz (University of Colorado’s data).

Nevertheless, all the features of the emission recorded by the
spacecraft on 15 May 1974 are typical of Jupiter activity. The
emission is absent at 60 MHz and present at 30 MHz, where it
reaches a maximum flux density about 8 x 107! Wm ™2 Hz . It
was recorded for half an hour; it consisted of a succession of
bursts, which look like the well known L-bursts, with a pseudo
period of the order of 2 min, exhibiting strong intensity fluctua-
tions on a very short time scale (the solar bursts never have so
short a time scale). These fluctuations might correspond either
to the interplanetary scintillation or to jovian S-bursts, averaged
by the time detection constant of the spacecraft receiver. Of
course, the slower modulation (L-bursts) is not an ionospheric
effect, as is usually assumed from the ground, but is charac-
teristic of the emission itself and probably corresponds to drift-
ing spectral structures in the time-frequency plane.

At that time, in Nancay, Jupiter was not recorded either by
the 30 MHz receivers or at any frequency between 25 and
38 MHz by the swept frequency receiver. At the end of the
observation period, the planet was at a very large zenith anzle in
Nangay; but it was also tracked by the University of Colorado’s
spectrograph, between 7 and 41 MHz, and no emission was
observed® from 09.00 UT until 12.00 UT, above the sensitivity
threshold 5x 107> W m™ Hz™'. We can estimate that, during
the whole ground observation period, there was no emission
more intense than one-tenth of the intensity reccrded on the
spacecraft. This is to be related to the Jupiter stereo angle
6=16.4° (that is, the Earth-Jupiter-spacecraft angle), at this
date.

Fig. 3 Projection on the ecliptic plane of the positions of the
spacecraft, the Earth and Jupiter on 23 March (dashes)and 15 May
(solid line). The radiation pattern of the spacecraft is indicated.

Spacecraft
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On 23 March 1974, Nangay recorded a strong Jupiter event,
lasting 40 min, which reached about 3x 107 Wm™ Hz™'. It
was visible on all the receiver outputs and showed rapid spectral
structures. Aboard the spacecraft, whose sensitivity threshold
was ~107*' W m™* Hz™', that is, one-third of the activity peak
on the ground, no emission was recorded in the whole obser-
vation period. The stereo angle was § = 14.8°.

Thus, both observations are the first direct evidence of the
strong beaming of the decametric jovian emission: the recorded
intensities, at the same instant, in two directions making an angle
of 15° or 16° in longitude (and 0.2° or 0.4° in latitude) as viewed
from Jupiter, differ by 5 or 10 dB at least.

Figure 2 shows in L-® coordinates the lines corresponding to
the observation and emission periods, for the Earth and the
spacecraft for the two days. The periods without emission
correspond to regions of lesser occurrence probability.

In both cases, the spacecraft and the Earth swept the same
ranges of longitude L, where the emissions occurred, whereas
the ranges of [o-phase ® were different. That seems to indicate
that it is the 11° difference in [o-phase which causes the lack of
correlation in the observations. Moreover, if we allow some
possible variation in L-coordinate for the emission visibility, the

Fig. 4 Time variation of the departure angle between the obser-

ver and the magnetic field at the feet of the [o threaded magnetic

flux tube; light lines, observation periods; heavy lines, emission
periods. a, 23 March; b, 15 May.
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Io-phase discrepancy was only 6° and 4°, respectively. Our
observations may then be interpreted as an indication that the
more rigorous angular condition comes from the position of lo
on its orbit with regard to the observer. To illustrate this,
supposing that the source of emission was at the northern or
southern foot of the [o threaded flux tube (a generally accepted
idea), we have computed (Fig. 4) the departure angle between
the local magnetic field and the observer, using the D,-dipole
mode! of Smith er al.’. On 23 March, this angle varies between
85° and 79° in the Northern Hemisphere (or 99-98° in the
Southern) when the emission occurs on the Earth: aboard the
spacecraft, during the observation period. the range was 78-61°
(or 105-102°); on 15 May, the angle varies between 86° and 30°
in the Northern Hemisphere (or 82-83° in the Southern) when
the emission occurs on the spacecraft: on the Earth, the ob-
served range was 110-86" (or 30-75%). Note that this angle
differs by 9° at a given time between the Earth and the spacecrait
and that, in any case, the ranges of variation overlapped. We
conclude, therefore, that the decametric radiation should be
emitted in a very narrow pencil beam, perhaps as narrow as a few
degrees, which seems difficult to explain in terms of emission
mechanism. We could imagine some strong propagation effects
able to distort a less directive beam of emission.

The Stereo-5 experiment is part of a cooperative programme
between the USSR (Intercosmos) and France (CNES). [t was
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ABOUT THE OBSERVED BRIGHTNESS DISTRIBUTION OF
SOLAR RADIO BURSTS ON DECAMETER WAVELENGTHS
AND A POSSIBLE EFFECT FROM THE IONOSPHERE

J. L. STEINBERG™, M. POQUERUSSE*. and S. HOANG"

Departement de Recherche Spatiaie, Observatoire de Meuden, 92190 Meudon, France

Abstract. Chen and Shawhan (1978) observed the brightness distribution of solar radio bursts at 26 MHz
and fitted it to a doubie gaussian model. The small angle and large angle components were labelled “core’
and "halo’. As an alternative to the scattering theory by coronal inhomogeneities, the authors introduced
an interpretation of these components as the primary source and its reflected image on lower layers of the
corona. We stress the difficuities with this interpretation because the corona is indeed very far from being
spherically symmetric; the observed source structure may be due to a coronal scattering process involving
both weak and strong inhomogeneities. But first of all we point out a relation between the halo dimensions
and the local time which casts some doubt on the solar origin of the halo; we argue that it might result at
least partially from instrumental or more probably from ionospheric effects.

Chen and Shawhan (1977) and Chen and Shawhan (1978, hereafter called Paper I)
measure the visibility function of solar radio bursts at 26.4 MHz using a two-
dimensional set of baselines. They find that the apparent brightness distribution over
burst sources is not gaussian and they fit it to a double gaussian model. The large
angle component, the “halo’, is about 10 times less bright and 3 times broader than
the small angle component, the *core’. This observational result, already mentioned
by previous authors, could have important implications on our knowledge of the
actual dimensions of the primary source, its radiation pattern and the density
structure in the corona both small and large scale.

The first interpretation discussed by Chen and Shawhan is scattering by random
electron density inhomogeneities. This effect has been widely studied (Fokker, 19635
Steinberg eral., 1971; Riddle, 1974) by tracing rays in mode! coronas and it is able to
produce images much larger than the primary source. Cher: and Shawhan point out
the apparent difficulty of this scattering model to account for the observed double
gaussian brightness distribution particularly the large angle halo component. The
scattering theory of solar burst sources can rightly be criticized, mainly because it is
based on a description of the low and medium corona which is boldly extrapolated
down from interplanetary medium data obtained from scintillation observations. But
it has met with some success and has recently been strengthened by the observations
of the scattering of telemetry signals from remote spacecrafts seen as close as 0.7
solar radius from the solar surface (Woo, 1978). Another new argument for the
scattering theory comes from the large diameter of the striae in type IIIb’s reported
by Abranin er al. (1978). The very narrow bandwidth of striae (100 kHz) sets an
upper limit on their primary source size via the characteristic gradients in the corona;
this limit is three orders of magnitude smaller than the observed apparent diameter.

* Laborartoire Associé du CNRS No. 264.

Solar Physics 64 (1979) 359-365. 0038—0938/79/0642—0359501.05.
Copyright © 1979 by D. Reidel Publishing Co., Dordrech:, Holland. and Boston, U.S.A.
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Thus, contrary to Abranin er al.’s claim, the observed size of type IIIb’s is probably
entirely due to scattering of the electromagnetic radiation through the highly
inhomogeneous corona (if not due to the ionosphere).

Chen and Shawhan's argument against the interpretation of their observations
in terms of scattering can be easily overcome. Indeed, the approximately gaussian
brightness distribution obtained from ray tracing computations results on the one
hand from the assumed gaussian probability distribution of the deflection angle due
to scattering over a unit path length, on the other hand from the large number of
deflections suffered by each ray. Now it may well be that none of these conditions is
actually met, in which case the scattered image would no longer be gaussian. For
instance, if we just accept that some of the small scale inhomogeneities producing
radio wave scattering are reflecting, then the weakly scattered rays (those which do
not encounter any strong inhomogeneity) build a narrow image (the core) and the
strongly scattered rays (those which encounter one or more strong inhomogeneities)
produce a wide skirt (the halo). Such ‘strong’ inhomogeneities would be strongly
refracting or reflecting at 26 MHz, but transparent and weakly refracting at the much
higher frequencies required to probe the low corona using spacecraft signals.
Unfortunately, Woo (1978) only gets a rough estimate of the diameter of the
spacecraft image and no direct information on its angular structure. There is also
evidence of large scale strong inhomogeneities which can be sharply refracting or
reflecting: the corona contains large streamers and numerous narrow fibres, several
times denser than the surrounding medium (see any high-resolution eclipse pho-
tograph or Skylab images; Koutchmy, 1972; Hoang er al,, 1977; Bougeret and
Steinberg 1977, Pick er al., 1979). As suggested by Chen and Shawhan themselves
the burst source halo could thus consist of a number of bright patches produced by
scattering and reflection of radio rays from large scale dense structures surrounding
the source; such an image could not be distinguished by Chen and Shawhan from a
gaussian halo. Another possibility could be that the core is the primary source itself,
almost not scattered. In fact, Raoult and Pick (1979) have found the diameter of type
III's at 169 MHz significantly increases during their decay phase, at a rate much
lower than the velocity of light; this strongly suggests that the observed brightness
distribution is due to the primary source itself and not to a scattered image. However
these, authors do not mention any halo, but they have not particularly looked for it
(Raoult, private communication) and the relative importance of the coronal and
ionospheric scattering and the primary source size may be quite different at 169 and
26 MHz.

Chen and Shawhan alternatively propose quite a different interpretation. They
assume the corona to be almost spherically symmetric; their halo is the direct image
of an extended primary source and the core its image by reflection on lower layers of
the corona, acting as a convex ‘spherical mirror’. This interpretation can be chal-
lenged in two main ways:

- As we just mentioned, the coronal structure is far from being sphericaily
symmetric and all kinds of inhomogeneities are present in the electron density
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distribution; the building up of the core should be very sensitive to large scale
inhomogeneities which correspend to density variations by one or two orders of
magnitude, and to the small scale inhomogeneities close o the level of retlection
where they produce a maximum deviation of the index of refraction for a given
electron density variation.

- It is difficult to accept that the proposed mechanism can produce the same
source structure with the same dimensions for all four observed burst types, since
type III, V, II, and IV's are most probably produced by different mechanisms in
ditferent coronal regions. In Figure 1 we have plotted data from Table [II of Paper [;
taking into account the scatter in the measurements, the apparentsize is the same for
all burst types: and this is in agreement with Abranin eral. (1978) who find at 25 MHz
the same north-south diameter for diffuse type III's and type IIIb striae; this size
corresponds rather well to the Chen and Shawhan halo. This would rather lead to
consider propagation effects in the corona which are independent of the burst type
and produce a scattered image larger than the original source.
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Fig. 1. Mean values of the half-power diameters of solar bursts at 26 MHz atter Tabie [il of Paper [:

E-W = east-west, N-S = north-south; the bars represent the standard deviation for type lII'sand V's, and

a mean between the standard deviation and the precision for type II's and [V's. The hatched strips show

the diameter range common to the 4 burst types. Lowest line: the common diameter of ditfuse type [II's

and type [IIb striae at 25 MHz after Abranin eral. (1978). In parentheses the number of events for each
burst type. No significant difference appears between the different burst types.

[t is then tempting to interpret the data by looking for ionospheric scattering or
instrumentali effects which are more likely to be independent of the burst type. We
have thus analysed the observations themselves as summarized in Table I1 of Paper L.
We plotted the core and halo sizes and the antenna temperatures as a function of
universal time; no systematic variation of the core size was observed but for the other
quantities we obtained the results of Figure 2. There is a systematic variation with
time of the east-west diameters (positive slope) and of the north-south diameters
{negative slope) of the halo. Over the tew hours of observations, there is a variation
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Fig.2. Half-power diameters and antenna peak temperature versus the time of observation, after Table

IT of Paper I. All 13 days (from June to August 1975) are superimposed. Each point represents one solar

burst of any type, III, V, II, or IV. The straight lines are the least-square fits to the data points. p is the

correlation coefficient and p the probability that p results from a non-correlated population. These
systematic variations with time cannot be of solar origin.

of about a factor 3 which is unlikely to be'due to chance. It looks as if the average halo
was elliptical and regularly rotated around the line of sight with the diurnal motion.
Even the burst intensities seem to vary with time. Such an effect must be explained by
local conditions either instrumental or more probably ionospheric; and it is so large
that we may question the very existence of the core-halo structure at the Sun as an
intrinsic property of the source region.

Eventual ionospheric effects are often neglected in the interpretation of solar burst
observations and this can be explained in two ways: '

- Ionospheric effects are very difficult to distinguish from intensity variations due
to solar activity itself; the time scale of ionospheric effects is generally larger than that
of solar bursts and any intensity modulation due to the ionosphere is swamped by the
intensity variations of the solar emission itself. Motions and distortions of the radio
images can also be taken as originating in the Sun.
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- Jonospheric etfects on the radiation received on the ground are still poorly
known and, in any case, almost unpredictable and unmeasurable at a given location
at a given time.

Consequently, the possibility of ionospheric effects is often ruied out in some short
statements based on limited observations of scintillations almost never made in the
same daytime conditions as the solar radio observations. But the ionospheric
situation is a very sensitive function of many different parameters among which local
time and solar activity. Solar burst observations are made around local noon and
during periods of enhanced solar activity, so that the critical frequency foF2 is
maximum and the level of turbulence higher than normal (see Mitra, 1974, for
example). Moreover gravity waves in the ionosphere (or travelling ionospheric
disturbances) introduce maximum perturbations in the propagation of radio signals
near local noon (Elkins, 1972).

Thus, contrary to a widespread belief, large ionospheric zffects on solar bursts are
to be expected and are, indeed, observed. Poquérusse and Steinberg (1978) have
observed that ionospheric scintillations can modulate burst intensity at 30 MHz by
100% over a few seconds. Bougeret (1979) has observed that gravity waves can
produce apparent motions of a few minutes of arc at 169 MHz with periods of 10 to
30 min. Meyer-Vernet (1979) has computed the generai effects of ionospheric
gravity waves using a sinusoidal phase-changing screen model. She has found that,
around 20 MHz for instance, gravity waves may deeply change the intensity in a few
seconds and widen the image up to 1° in the direction perpendicular to the wave
plane; we may thus expect an elliptical image rotating in solar coordinates with the
diurnal motion and with eventual rotation of the predominant gravity wave plane.
She has also found that a gaussian source can lead to a visibility curve which is no
longer gaussian but which exhibits oscillations; when truncated at some base length,
itcan look very similar to the Chen and Shawhan visibility curves as shown on Figure
3; such visibility curves would have zn apparent core-halo structure although the
intrinsic source is gaussian.

There might be a way to sort out the different available interpretations of the
observations: the behavior of the time delay and of the position shifts between the
core and the halo should be very different. In Chen and Shawhan ‘reflection’
interpretation, the core should appear several seconds after the halo and closer to the
disk center by several minutes of arc. In the ‘scattering’ interpretation, we think that
just the opposite should happen, with smaller differences. Ia the ‘local’ (ionospheric
or instrumental) interpretation, no time delays or position shifts are expected on the
average. Chen and Shawhan's data are not sutficient to point out any clear tendency
but a data set with improved statistics should bring a definite answer.

To sum up, the core-halo brightness distribution reported in Paper I may be
interpreted as being intrinsic to the source mechanism -as a consequence of the
distribution of the coronal inhomogeneities in electron density; it is sutficient that
some inhomogeneities are reflecting while most of the others are transparent to radio
waves to produce the halo comporient. But the correlation we found between the
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Fig.3. Comparison of a visibility curve observed by Chen and Shawhan (their Figure 2b, right, solid line)
with curves computed by Meyer-Vernet for a gaussian source seen through a sinusoidal phase-changing
screen (her Figure 3b, left, broken lines). On that second figure, the abscissa scale corresponds to a total
phase rotation through the screen of 20 radians, but a more realistic value of 200 radians would locate the
oscillations of the theoretical curve at base lengths comparable to those of the observed curve.

burst size and the local time of the observations from Chen and Shawhan casts some
doubt on the existence of this particular image structure as being intrinsic to the sun.
More observations are necessary during which ionospheric parameters should be
carefully monitored, since travelling ionospheric disturbances may introduce
perturbations in the observed interferometer visibility curves which would lead to
apparent core-halo structure, whether the source from the Sun be a primary source
or a scattered image.
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Fig. 1. A f~h type III pair showing a clear time difference between
the two directions of observation. The probe record has been
artificially shifted to assure the coincidence of the f component
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Fig. 2. Time difference ¢ (arbitrary origin) between the space probe
and the Earth, as a function of EW position p, for the type III's
of 14 Nov. 1971. Solid lines: the computed regression lines for
each family. Dash-dotted line: the theoretical regression line for
a spherical distribution of the sources and a propagation in
vacuum. The dashed lines join together pair components; the
big one on the left is for the pair of Fig. 1

the FH school, the time delays should be different for the 2 com-
ponents of pairs; for the single mode school, they should be the
same and depend only on the true source position.

In the next section, we first present a f~/ pair showing a clear
difference in the time delay of its two components as observed on
the Earth and on the probe. Then we show that the time delays
of the bursts belonging to the whole set are correlated to the
positions, but in a different way for the two families. In Sect. 3
we show that this behaviour is not consistent with the simplest
geometrical approximation, and we interpret it in Sect. 4 by
propagation effects in the frame of the FH school. We briefly
discuss two other possible interpretations in Sect. 5.

2. Observations

We show in Fig. 1 one of the best f~/ pairs observed on 14 No-
vember 1971 at 11 h 49m 25s (see Paper I). The two components
are clearly resolved and present the typical characteristics of their
respective family: shorter duration, faster decay and higher di-
rectivity of the first component (f) as compared to the second
(h). The east-west angular separation between f and h, measured
from the Earth (Paper I, Table 1), is equal to (see Appendix):

Ap=0.8+0.2"=0.05+0.01 R.

This value is consistent with those usually published. The time
difference 4z between the peak intensity of each component is
significantly different in the two observing directions:

Atg=185+003s, Ats=1.62+0.05s
—dts—Atg=—0.23+0.06 5.

For a propagation in vacuum (single mode school approxi-
mation), this time difference corresponds to the distance between
the two planes containing the sources (see Sect. 3a) and thus
yields the minimum distance between the sources (see Appendix):

(4tg—41g)C/2 Ry sin (0/2)=0.17+0.04 R, =2.8+0.6".

This minimum distance is larger than the measured separation
4p and than the usual separation of f~4 components either on
14 Nov. 1971 or in other published data. We shall see in the next
section that taking into account simultaneously the position and
time differences leads to a still much greater apparent separation
between the two components. Such a discrepancy requires a suit-
able interpretation. We did not detect such strong differences in
the other three pairs we could measure.

We have measured the time differences t=1t5— ¢ between the
peak intensities of the type III's of 14 Nov. observed on both
channels. Figure 2 gives them (referred to an arbitrary value) as
a function of EW position p (<0 in the east; see Paper I) for the
10/ and 25 & events that we could measure without ambiguity
on that day. The two families have a very different behaviour;
this is a spectacular confirmation of the validity of the selection
criteria we adopted in Paper I to distinguish their different physical
natures. The slopes of the regression lines t=ap+b are:

a;=0.00+0.01; a,=0.16+0.03 (s/").

The separation between the two families is definitely greater than
the error bars. Note here that the two parameters p and ¢ are
measured in a completely independent way. In fact, we did expect
a correlation between p and ¢: the displacement of a source in the
corona entails the variation of the time difference. But the question
is: why do not we observe the same correlation for the two families ?
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Fig. 3. Geomertry of the observation. (p) is the plane (L inter-
ferometer EW basis) determined by the EW position p measured
on the Earth. (7) is the plane ( L ecliptic) determined by the time
difference ¢ between the probe and the Earth. (m) is the plane
perpendicular to both (p) and (z). The observed parameters p and
: determine the orthogonal projection of the source on () located
by its cartesian coordinates p, g. (For the clarity of the figure, the
angles are not those of 14 Nov. 71)

To carry this discussion further, we need a simple model that
will be studied in the next section.

3. Inconsistency of an Interpretation Using Geometrical Effects Only

We shall assume that:

A) The source is optically thin and the radiation pattern
defined at each point is the same throughout the source and during
the burst; thus the observed position and time difference wiil be
the same as those of a point instantaneous source piaced at the
barycenter of the true source.

B) There is no propagation effect, that is the radiation prop-
agates from the source to the observer in a straight line at the
velocity of light.

We darine these two conditions as the purely geometrical
nypothesis.

a) Conversion of the Observed Parameters p, t
into Cartesian Coordinates q, r

Referring to Fig. 3, the observed EW position p defines a piane
(p) perpendicular to the interferometer EW basis (local noon
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Fig. 4. The orthogonal projections of the sources in the “pureiy
geometrical hypothesis’™ (see Sect. 3), on the plane (x) defined in
Fig. 3. They result from the linear transformation of Fig. 2 by
the conversion formulas given at the end of the Appendix. The
dash-dotted lines are the geometrical visualization of this trans-
formation. Note that the =longaticn cf the points distribution
corresponds to non correluted variations of p and ¢. Dashed-lines:
pairs

approximation), in which the source is located: considering p as
a function of the true tri-dimensional source pcsition, the gradient
Vp is perpendicular to the plane (p). In the same way, the time
difference ¢ defines another plane (¢), perpendicular to the ecliptic
and to V¢ which is the local approximation of a revolution
hyperboloid whose focuses are the Earth and the probe (Fig. Al).
Thus, p and ¢ together define a straight line, which is the inter-
section of the two former planes. All such lines are perpendiculur
to the plane (n) defined by ¥p and Fr. Figure 4 rspresents their
traces, p, ¢ on this plane, for all the observed couples p, 1; it
merely results from a linear transformation of Fig. 2 (see Apren-
dix). We miss one parameter to get the complete source positions;
we only know their orthogonal projection on (). Note aiso that
we take into account cnly the variations of p and ¢, because they
are much better known than their absolute values.

b) Anomualous Distribution of the Sources
in the Purely Geomerrical Hypothesis

Figure 4 exhibits again the separation between f and 4 families
but it also presents unexpected characteristics:
- the distribution of the source projections is very elongated in
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directions nearly perpendicular to ¥p for the 4 bursts, to V7 for
the f, whereas these gradients have no physical meaning on the
Sun since they depend only of the geometry of the observing sites.

The total dispersion (0.8 Ry) is much larger than the typical
dispersion of type III's from a same active center. Moreover, the
two components of the f~4 pair of Sect. 2 are separatcd by 0.6 R,
which is still much larger than typical values for pairs and than
what we can expect for two physically linked bursts. Let us stress
that we have got here the dispersion of the projections of the
sources on the plane (n); the true dispersion can only be larger.

These anomalies cannot come from the measurement errors
on p and ¢ for the same reasons as in Fig. 2: the dispersion is
greater than the uncertainty and p and ¢ are measured quite in-
dependently.

We can also note this anomalous behaviour on p and ¢ them-
selves, by comparing their observed dispersion to the relation
they would show for a spherical distribution of sources above
the active center; the theoretical slope would then be a=(Vp - 77),
Vp*=0.08 s/'; it is nearly the same for an horizontal disk source
distribution, or for a vertical one (in the local solar frame); this
“probable geometrical slope™ is just between fand 4 slopes (Fig. 2).

The relation between p and ¢ is weakly dependent on the source
distribution because ¥p and ¥f make a small angle (y=21°, see
Appendix). Thus, if we can put limitations on the possible source
distribution, the comparison between p and ¢ yields a sensitive
method to detect deviations from the purely geometrical model
on one of them or both. Such perturbations will scatter the
computed points p, g just as observed in Fig. 4.

We conclude that, compared to the predictions based on the
purely geometrical hypothesis:

— for f bursts : the observed variations of 7 are smaller

— for A bursts: the observed variations of p are smaller and/or

those of ¢ are larger.

We have then to give up at least one of the two conditions 4
and B and from there to explain the opposite behaviour of the
two families.

4. Interpretation by Propagation Effects
a) The Basis of the Interpretation

The two schools mentioned in Sect. 1 implicitly assume that con-
dition 4 holds. In this ““classical” reasoning scheme, the preceding
results are to be explained by giving up condition B, that is by
taking into account the propagation effects invoked by FH school.
Then, the most direct way to get the different behaviours of fand
h bursts is to admit with this school and as in Papers I and II
that they are respectively F and H’s.

The propagation effects of the electromagnetic radiation
through the corona have been widely studied (Fokker, 1965
Steinberg et al., 1971; Bradford, 1971; Caroubalos et al., 1972;
Riddle, 1974; Mangeney and Veltri, 1979). They are due to sys-
tematic refraction on large-scale electron density gradients V' Ne,
to random refraction, or scattering, on small-scale "Ne and to
absorption. The perturbations they introduce, dp on the observed
position, 4t on the escape time out of the corona, increase with
the distance |p| of the source to the center of the disk; the per-
turbation on the time difference between the Earth and the space-
craft is t=09t(A—0)—dt(L) where 4 is the source longitude on
the Sun. We give in Table 1 typical values for the longitude of
the active center we are concerned with, in a spherically sym-
metrical corona, for both modes F and H. They are just of the

(%]

9

same order of magnitude as the difference we noticed in the pre-
ceding section between the observed values and their geometrical
predictions. If the source were placed inside a dense streamer.
the propagation effects would be too small; if it is placed behind
as in Paper II. the effects can only be increased.

b) Interpretation of h Bursts

In Papers [ and II, the probe to Earth intensity ratio was observed
to increase with |p| and this was explained by variations of the
actual source position at constant height. After Table 1 (second
line), for a variation in longitude 44 >0 (east—west), we have:

Apohﬂé‘-lpgeomv A[0b5>4][geom

which may lead to a,,,~2 X a,.,, as observed in Fig. 2. As for
the diameter, we may think it is more or less the true diameter.

¢) Interpretation of f Bursts

We have just seen that 6¢ amplifies the geometrical variations of
¢ for an horizontal displacement of the source. In the case of f
bursts, we need to counteract the geometrical variations by an
opposite effect. The only way to get it is with a vertical displace-
ment since d: decreases when the (either true or apparent) source
altitude increases. Table | shows that we may thus easily obtain
At,,, =0 as observed in Fig. 2. But we cannot have a vertical
displacement of the true source because it would result in a
decrease of the space probe to Earth intensity ratio with an in-
crease of the height, which is contrary to the observed relation.

On the other hand, it has been shown that the combination
of refraction and scattering results in an apparent image of a F
source far above the plasma level, and this can explain the rough
position coincidence of F-H pair components (Leblanc, 1973;
Riddle, 1974). Moreover, the radiation is first focused by the
local density gradient N, (in the direction —¥N,, on a distance
N,/VN,); thus, in a strongly inhomogeneous corona, a small dis-
placement of the actual source may radically change the average
path of the radiation through the corona, hence the apparent
position of the source. Let us consider the two typical cases 4
and B shown in Fig. 5. In case 4, ¥V, at the source is oriented
far from the radial and not far from the Earth direction; the path
of the rays which get out of the corona in the Earth direction is
not much curved and has a long portion in the dense low corona,
thus the group delay is large; in this case, the apparent image is
low. In case B, VN, is oriented closer to the radial; the ray path
is longer but the portion in the low corona being smaller, the
group delay is also smaller; in this case, the apparent image is
high. The apparent positions of the F and A sources of a same
exciter stream are nearly the same (see Sect. 4d) but the true
positions and the paths followed by the rays are not; this is the
reason why the F and H time delays are different. In short, for F
sources, the higher the apparent position, the longer the geomet-
rical path of the electromagnetic radiation, but the smaller the
group delay. This compensating mechanism is the key to our
interpretation of large position variations with small time differ-
ence variations.

The invoked process is equivalent to vary the primary emission
pattern of a source placed above its plasma level. Computations
were carried out in such conditions for Paper II; the apparent
position of a H source was found close to the true position for a
forward cos 6 primary pattern, but it was about 1’ lower for an
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Spacecraft !

/

Fig. Al. The principle of the comparison of the time difference
t=ts—1g between two nearly sources. The dashed-dotted lines
(first bissector of the Earth and spacecraft directions) are the
traces of constant ¢ planes [=plane (¢) of Fig. 3]. ¥ is perpendic-
ular to these planes

Appendix

Let E, S, N be the unit vectors of the Sun-Earth and space probe
directions and of the rotation axis of the Earth.
Let Aoxyz be the local cartesian coordinate system on the
Sun defined by the heliocentric coordinates:
longitude 4 = —68°
Ao { latitude @=—15°
radial distance r arbitrary

and by:
Aox/| —, A —, z/f —.
o/ oA oyl FP Aozj| F
On 14 Nov. 1971, we had in this system:
0.926 0.572 0.378
E<0.146 550326 N 0.808
0.348 0.752 —0.452

Consider now a point instantaneous source 4, whose radia-
_tion propagates in vacuum. Its 1-dimensional EW position p
measured at the Earth, and the difference between the times it is
received on the Earth and on the spacecraft t=t5—¢g, are linear
functions of the source 3-dimensional position:

P=po+Vp - Aod, t=ty+VI AoA
with
VplINAE, Vp=16'/R,

(approximation of an observation at local noon)

Vi/E-S, Vz:-lz—@XZSin§=1.31 s/Rg

Ry =solar radius=696,000 km=16’
C =velocity of light
f =stereo angle=(E, §)=32.9°

V1 is readily obtained on Fig. A-1, drawn in the plane E, 5. It
follows the coordinates in the system 4,xyz:

5.84 0.820
Vp - 926 I —0.417
(/Re) L=11.67 (s/Ro) L —0.936

These two vectors make the angle n=(Vp, Ft)=21°2. Let now
Aopq be the cartesian coordinate system defined in Fig. 4, in the
plane (n) determined by ¥p and ¥7¢. The couple p, ¢ defines a
straight line on which the source is located, perpendicular to this
plane and whose trace is at:

P(Ro)=7£p=006 p()

7(Rg)= =0.16 p(')=2.11 £(s)

p t
Vptgn Vtsing
Table 1. Order of magnitude of the propagation effects in an in-
homogeneous spherically symmetrical corona. dp and J¢ are the
perturbations on the East-West position p and on the time differ-
ence ¢ between probe and Earth directions (§=33), for a longi-
tude near 68° E. (p and ¢ increase towards the west)

op(") dt(s)
f=f —1to -3 —0.3t0 —1
f=2f Oto 1 —0.1to —0.3
References Figs. 3 and 4 of Fig. 4 of
among others Steinberg =t al. Caroubalos et al.
(1971) (1972)
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Summary. Solar type U bursts have been observed at Nangay with
high sensitivity and large bandwidth instrumentation (470-150
MHz and 75-25 MHz). [t is found that inside each group the
turning frequency statistically decreases at a rate typical of coronal
transient speeds. Moreover some events clearly show the asso-
ciation type I — type U burst, both emissions drifting towards low
frequencies. This conrirms the model proposed by Leblanc and
Aubier (1977) and Aubier et al. (1978). the same electrons giving
rise successively to both burst types. This occurs in particular when
the magnetic field cross section increases upwards as it is the case in
transient loops. The conclusion is that type Us preferentially occur
in transient loops and these drifting type U bursts are the direct
radio evidence of the gjection of a magnetic arch in the corona.
These svents provide us with the density evolution: it is found that
the electron density inside an expanding arch decreases faster at the
top than at the foot.

Key words: solar radio radiation — bursts — corona — magnetic field
- plasma physics

Introduction

In‘two preceding papers (Leblanc and Aubier, 1977; Paper I, and
Aubier ct al., 1978, Paper II) we studied the association between
type [ storms and type III radio bursts. We propoesed that electron
streams ascending in the solar corona can generate successively
type I and then type III bursts, as suggested by Boischot et al.
(1970).

This hypothesis is supported by theoretical and observational
considerations. Electrons can first excite a cyclotron beam plasma
instability as shown by Mangeney and Veltri (1976a. b) thus giving
rise to type I emission: after this process, the remaining per-
pendicular momentum ot the electrons is transformed into a
paraliel one during propagation in the decreasing magnetic field;
then type III emission can occur when the parallel velocity
component reaches a critical value compared to the thermal
velocity. This model explains the properties of type [ storms at high
frequencizs, their association with type III storms in a lower
frequency range, as well as the fact that the observed type I1I source

Send offprint requests to: Y. Leblanc
* LA CNRS 324
**-LA CNRS 264

is not displaced from the tvpe I source. Duncan (19%1) recently
contirmed this latter point by re-analysing the Culgoora radio
observations.

As a consequence of this study, we considered in Paper II what
kind of emissions can occur in the different possible magnetic
configurations: if the magnetic field lines are closed and the arch
not extending too high in the corona, only type [ emission occurs at
high frequencies. 1f the magnetic arch is so high that the magnetic
field reaches a low value, then both emissions can occur: type [
storms at high frequencies and type Il storms at lower frequencies:
due to the arch structure, type I1I bursts, very often. would show J
or U form. At last along open field lines associated with a high
magnetic field, both type [ and type III bursts can be emitted (cf.
Fig. 7 of Paper II).

Type [ storms at high frequencies or type [ storms associated
with type [II storms at lower frequencies are very often observed.
To the best of our knowledge the associatioh of type I and type U or
J storms has never been reported. We have now succeeded in
recording such events due to the high sensitivity and large
frequency coverage of our instruments.

Moreover we show that generally U-bursts do uot present a
constant turning frequency as found usually by Suzuki (1978) buta
regularly decreasing turning frequency. Moreover, the associated
type Is often present a chain structure with a reqularly decreasing
frequency. Some of these events are preceded by type II bursts.

The purpose of this paper is to study these events. Thisleadstoa
better understanding of the relationship between type I, type III,
and type U burst activity, the configuration of the magnetic tield
where they occur and their association with transient events.

The equipment is described in the first section. In Sect. IT we
analyse the observations from which we deduce the main charac-
teristics of the U-bursts and associated radio emissions. [n the third
section we propose a mode! of type L'-burst generation within the
framework of the ideas in Paper II and in the last section we draw
some conclusions about transient loop physical parameters.

I. The equipment

The observations were performed with the two Nancay radio-
spectrographs in'the meter and decameter wavelength range. These
instruments were built and are operated respectively by the Space
Research Department and the Group for Decameter Radio
Astronomy of the Paris Observatory.
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Fig. 1. The most remarquable event (810627) which shows very clearly the ascending top frequency of the successive U-bursts and the

slowly drifting type I chain from which U-bursts emerge

1. The meter digital multichannel spectrograph
(Dumas et al., 1982)

The receiver is fed by a wide band log-periodic antenna at the focus
of a 6-m parabolic reflector. It covers the 470 —150 MHz range,
which is divided into 320 channels each 1 MHz wide. For the
present observations 100 channels have been recorded daily on a 35
mm film at 0.25 mm/s, from 8" to 16" UT approximately (dynamic
range: 10-3000 SU¥), and 32 channels on digital magnetic tape at
the rate of 10 samples per second from 9" to 15" UT (dynamic range
0.1-10°% SU*). The recorded frequencies are nearly logarithmically
spaced and are chosen to avoid the strongest interferences.

2. The decameter sweep-frequency spectrograph
( Boischot et al., 1980)

The antenna array consists of 144 conical spirals, 72 polarized in
the right-handed sense and 72 in the left-handed sense, giving an
overall gain of 25 db in each polarization. The total covered area is
close to 8000 m?. The central frequency is adjustable between 10—
120 MHz but the Sun is normally monitored by a swept frequency
receiver in the range 25-75 MHz for some 6 h daily with a
bandwidth of 100 kHz and a sweep rate of 50 Hz. In these
conditions the threshold is about 10 SU*.

II. Analysis of the observations

In this section we present the main characteristics of U-bursts
associated with other radio emissions. We describe first in more
detail the most remarkable event.

1. 810627 event (Fig. 1)

On 810627, at 8°48 UT, a radio event is observed in the frequency
range 350-150 MHz, for 16 min. It consists of two components:
(i) a chain of type I bursts,
(ii) type U bursts emerging from this chain.
Both components drift towards low frequencies. Figure 2 sum-
inaiizes the whole set of optical and radio events occurring around
this time after our own observations, solar routine of Observatoire
de IHaute Provence (France) and Solar Geophysical Data: a big
two-ribbon flare was located at N 20, E 31 in a large active region
topped by a dense streamer, a surge and an X-ray long duration
event; strong radio emission was also observed, in particular a type

* 1SU=10"2Wm~2 Hz!
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Fig. 2. Optical and radio emissions around the time of occurrence
of the 810627 event. The event observed at Nangay is pointed out
in the box with an arrow. A rough wavelength scale is given on the
left. Enhanced segments indicate especially high intensity

IV burst at decimeter wavelengths and a type II burst at low
frequencies. Unfortunately the decameter routine at Nangay
started too late to record this event. Most of these phenomena are
the manifestation of a transient travelling through the corona (Mc
Queen, 1980).

A detailed description of our own observations is given now.

a) Chain of type I bursts

The chain is a complex mixing of many different kinds of bursts:
typical type Is, spikes, reverse-drift bursts, intermediate type I-type
I1I. ... But all these bursts have a narrow bandwidth compared to
the surmounting type Us, and we identify them all globally as type
Is. Compared to usual type Is, they have a large bandwidth (5-20
MHz), a long duration (0.5-2 s) and a fast frequency drift (+ 30—
150 MHz/s). The chain has a full instantaneous bandwidth of ~ 30
MHz; it drifts from ~320 to 220 MHz in ~ 8 min, which gives:

(dﬂdt)chnin ~—0.2 MHZ/S,

and from 8"55 onward it appears at an aliost constant frequency.
It has the typical frequency drift of type I chains, but is exceptional
by its long duration and high frequency (see Elgaroy, 1977, Chap.
6).
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Fig. 3. 810627 event recorded in the 300-150 MHz range: The
apparent radial velocity v corresponding to the frequency drift of
type U ascending branches (coronal model 20 x Saito, 1970) is
plotted in function of time. The velocity strongly increases during
the event

b) Type U bursts

These bursts appear on the low frequency side of the preceding
chain, anchored onit: each type U emerges from a well defined type
I burst, which generally looks like an intensity enhancement at the
foot of the ascending branch. There is no gap between correspond-
ing type I and type U, but many other type Is appear at higher
frequencies than the starting point.

From the beginning of the event, the turning frequency
regularly decreases, until it leaves our recorded frequency range in

Frequency Mhz
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the second half of the event. We measured all available turning
frequencies: the successive values decrease from ~ 240 to ~ 150
MHz, in ~2.5 min, which gives:

(df]dt)yops = —0.6 MHz/s,

that is about 3 times the frequency drift of the type I chain.

We measured the frequency drifts of all the U-burst ascending
branches and converted them into the equivalent vertical stream
speeds using the coronal density equatorial model 20 x Saito
(1970). Figure 3 shows this speed increases during the event.

All these results will be discussed in the next section.

2. U-bursts and associated radio emissions
a) U-bursts and type I emission

We have recorded several clear examples of type Us anchored on
type I chains (Fig. 4) or just following them (Fig. 6). Such
associations had never been clearly reported previously. We think
that the U-I association is difficult to detect for the following
reasons. First, type Us are generally much more intense near their
top than close to their feet, so that their feet can pass unnoticed
even if they fall in the recorded frequency range. Moreover type Is
are generally much less intense than type U tops so that they will
often be missed. These observational limits do not apply to type I-
type I1I association. The second reason is that many type U-type I
associations could have been interpreted as type IlI-type I
associations simply because the turning frequency is lower than the
lowest recorded frequency. It thus appears that the detection of
type Is and of the associated type Us requires observations over the
full meter-decameter wavelength range with a high sensitivity.
Even with Nangay instruments which approach these charac-
teristics, the actual association rate U-I might even be greater than
observed and be the same as ITI-I association.

We observe that type I chains associated with type Us more
often drift towards low frequencies than those associated with type

NANCAY 1982 02 25

13h10m

13h20m

Time UT

Fig. 4. Storm of type U and type III bursts observed in the decameter range in right (R) and left-handed (L) polarization: we notice the
ascending chain of type I bursts from which some U-bursts emerge at ~ 13*13UT

Frequency Mhz
20 g 7. —e

L0-B

[
13h54 13h55

NANCAY 1978 06 30

Time UT

Fig. 5. “Thin” U-bursts occurring during a type IV emission. These bursts are characterized by a constant duration at each frequency

|
13h56
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Fig. 6. Event recorded in decameter range. A very rapidly drifting chain of type I bursts is observed a few minutes before a very intense
group of U-bursts with F—H structure. The top frequency of the U-bursts is clearly decreasing with time (increasing height)

Frequency Mhz

|
12h56m

NANCAY 13982 02 08

(a)

|
Time UT

NANCAY 1982 02 23

09h40m

IIIs. Type I chains in general are known to present a predominance
of drifts towards low frequencies (Elgaroy, 1977). This dissym-
metry in favour of negative drifts is very probably due to these U-
associated type I chains, which would thus have an average drift of
~ —0.2 MHz/s.

Another interesting property can be derived from the most
intense events where we can distinguish very clearly the starting
frequency of type Us. It appears as in Fig. 1 that this frequency is
equal to or just lower than type Is frequency. This is also observed
for type I-type III association. As type Is are emitted at a frequency
slightly higher than the plasma frequency, according to most
theories (see e.g. Mangeney and Veltri, 1976b), we conclude that
the associated Us (or IIIs) are emitted on the fundamental
component; the corresponding harmonic is weak or absent. On the
contrary, it seems that when type Us actually occur without type Is,
both components are more often present (e.g. Figs. 6 and 7a).

b) U-bursts and type II bursts

In some events a type II burst is observed a few minutes before the
U-burst group, in a given frequency range, as for example the

(b)

Time UT

|
0Sh45m

Fig. 7a and b. Two events where a type II burst occurred a few minutes before the U-group, a: event observed in the meter range; b:
another similar event observed in the decameter range

820208 event (Fig. 7a) in the meter range or the 820223 in the
decameter range (Fig. 7b). The type II burst can also be observed
after the U-burst group, but in a lower frequency range, as in the
810627 event (Fig. 2).

¢) U-bursts and type III bursts

It is well known that U-bursts occur either isolated or clustered in
small groups (Kundu, 1965); this is observed mainly in the meter
wavelength range. In the decameter range, the type III storm
activity is the most common and type U-burst storms have never
been mentioned. But Nangay high sensitivity observations show
that the U-storm activity is quite a common phenomenon in this
frequency range; the U-bursts are generally observed with type III
bursts in the same storm.

U-bursts are very often diffuse, particularly at their top, as in
the 820225 event (Fig. 4). But this is not always the case, and in
much less numerous events, the U-bursts are very thin, that is the
width of the U-branch remains nearly constant even near the top
(Fig. 5).
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Fig. 8. Weighted histogram of the equivalent vertical speed.
computed from the TFD (turning frequency drift) of U-burst
groups recorded in the 470-25 MHz range (1979-1982), using the
coronal density models 20 x Saito (1970). Note the preponderance
of the 3 central boxes 0-1000 km s ~!. Hatched boxes are for groups
which are definitely not associated with type [ bursts; they are
much more grouped around ¥'=~0 km s™!

3. The drift of the turning frequency in type U groups

Out of 56 type U burst groups observed over 1979-1982, we
selected the “classical” type U groups, and within each of them we
tried to isolate a regular series of bursts with their tops more or less
aiigned (this set often includes the whole group). Then we measured
the global frequency drift of these U burst tops, or turning
frequency drift (TFD).

We have a total of 35 TFDs from the meter spectrograph, and 3
from the decameter spectrograph. Taking into account the error
bars, 22 TFDs are definitely negative, 7 positive and 9 without any
measurable drift. We have converted the TFDs dfjdt into the
equivalent vertical sneed V, using the coronal modei 20 X Saito
(1979) as it has bezn observed by Dulk et al. (1976) in coronal
transients.

We took into account the radiation mode (# or H) as we could
deduce from the eventual presence of type Is at Us feet (= F), or
from the presence of both modes.

The conversion formulas are:

P 4 // % h
Ly
V=32 / = k-)
where fis the U top mean frequency, and df, /dz the plasma
frequency gradient in the chosen coronal model. When we could
not guess the mode ( ~ half of the cases), we tock F. An error on the
mode introduces an error of ~ 50 9, on ¥, and changing the model
by a factor 10 (e.g. 5-50 x Saito) introduces a variation of V by
only a factor 2.
We also gave to each measurement a weigkt depending on the
estimated accuracy, on the duration of the U group and on the
number of bursts in it. The weighted mean is found to be equal to:

V=790 km s~ L.

The accuracy on the mean is 270 km s ™! and the standard deviation
1600 km s~*.
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Figure 8 shows the resulting weighted histogram. Near 3,4 of
(weighted) events are in the range 0~1000 km s ™' (£250 km s~ 1).
On this histogram, we have distinguished U groups which are
definitely not associated with type [ bursts (hatched area) from the
others which can be associated with tvpe Is. The former are more
clustered around V=0 or not.

Furthermore we have noticed that those U groups which are
associated with a type II burst appear to drift stil more syste-
matically, and at a rate higher than the avsrage.

II1. Type U burst generation

In this section, the properties of U-bursts. mainly the decreasing
turning frequency, and the associated radio emissions, lead us to
propose that U-bursts often occur in expanding arches.

1. Type I-type U generation

It is well admitted now that type U bursts are similar to type IIIs,
but excited by electrons propagating in a magnetic arch. In Paper
11, it was suggested that type Is can be associated with type Us just
as they can be with type IIIs. In that case, the type [ source is located
at the foot-leg of the arch and the same electrons successively
generate [ and U bursts.

The present observations provide good support to these ideas.
In the 810627 event, the simultaneous frequency drift of the type I
chain and type U turning points and the anchorage of type Us in
type Is show that the same electrons can generate the 2 kinds of
bursts in turn.

In Paper II, it was shown that the electrons can give rise
successively to both burst types because their velocity, essentially
perpendicuiar to the magnetic field at the source, is converted into
parallel one as they are propagating (cf. the Appendix). Thisv, —v
process occurs when the magnetic field decreases with altitude,
which is equivalent to an increasing cross-section of the flux rabe
with height. It will be cailed a “divergsnt” magnetic field, as
opposed to a ‘“parallel” one whose cross-section is uniform.

We conclude that these many U-bursts which are associated
with type I bursts occur in magnetic arches where field lines diverge
upwards, and this property is precisely one characteristic of
expanding arches.

2. Type U group - transient loop association

a) The 810627 event

It is tempting to link the concomitant frequency drift towards low
frequencies of type Us and type Is, in the 810627 event, to the
probable occurrence cf a coronal transient at the same time. We
would thus have a radio visualization of the gjection of a magnetic
arch.

The type 1 source is located somewhere near a foot of the arch
(Paper II); its frequency decreases either because the source is
carried upwards with the bulk motion, or because the local density
decreases even at constant height due to leakage of matter upwards,
as observed by Anzer and Poland (1979). As a corfirmatory piece
of evidence, with the 2-dimensional Nangay Radioheliograph,
Lantos et al. (1981) and Kerdraon et al. (1983) have recently been
able to localize an intense noise storm in one leg of a transient loop.
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Fig. 9. Schematic illustration of the influence of the magnetic
structure geometry and of the source pitch angle on the burst
generation. This explains the observations: few type Us in stable
loops, occurring without type I

The type Us are produced by electron streams following the arch
whose top goes upwards. Thus the top density and the cor-
responding turning frequency of successive Us decrease. To the
observed frequency drift of type U tops, df/dt= —0.6 MHz/s,
corresponds a vertical speed of 1100 km s ™. This speed is typical of
fast coronal transients (Poland et al., 1981). The regular increase of
the electron apparent speed deduced from type U ascending branch
frequency drift (Fig. 3) is the consequence of the magnetic field line
stretching due to the transient. Indeed since the field lines
progressively diverge, the v, v process becomes more and more
efficient, and the stream electrons go faster and faster. The
frequency drift increase might also result from an increase of the
density gradient along the arch while the matter is expelled
upwards or from the stream direction becoming more and more
vertical as the arch expands.

b) Generalization

In many other cases, large type U groups are accompanied by type
I burts, generally indicative of coronal transients. Moreover in the
last section, we have established on a statistical basis that a
majority of type U groups present a global turning frequency drift
corresponding to an upward vertical speed between about 0 and
000 km s™! (Fig. 8), which is in the range of coronal transient
speeds (Gosling et al., 1976; Poland et al., 1981). We conclude that
in most cases type U bursts do occur in expanding magnetic arches.
This result solves the problem pointed out by Suzuki (1978) who
noted that since all high loops (Z1 Rgy) are expanding, low
frequency type Us should show a drifting turning frequency.
Two alternative interpretations could be considered, although
very unlikely. If the magnetic tube is fixed but emptying, then f,
decreases at any point; this is neither a known phenomenon nor a

probable one. If the acceleration region moves outwards across the
field lines, successive streams will follow different loops, higher and
higher; but at the present time, neither observation nor theory can
support this interpretation. Moreover and most importantly, both
of these alternatives are unlikely to produce the regular frequency
drift observed in the biggest events, or an equivalent upward speed
just in the same range as transient loops.

3. Consequences on magnetic field geometry
and on the acceleration source

The preceding results are now interpreted in the frame of Paper I1
model. According to the magnetic field geometry, three scenarii can
be considered (Fig. 9):

Open field lines: Radio observations (Mercier, 1975; Dulk et al.,
1979) and interplanetary electron observations (Lin, 1974) show
that in type III producing regions the magnetic field is divergent.
The v, —v, process occurs. Type Is and/or type I1Is can be emitted.

Transient loops : Skylab observations (Mc Queen, 1980) show that
transient loops are divergent. The v, —v process occurs. Type Is
and]or type Us can be emitted.

Static loops (as opposed to transient loops): From corona X-ray
pictures it seems that static loops are nearly parallel or at least much
less divergent than transient loops (see for example Fig. 14 in Rust,
Hildner, 1980). These loops are generally stable for a few hours.
The conditions of stability of static loops have been reviewed by
Priest (1981). In this case, the v, — v process would not occur. Type
I or type U bursts are emitted. This is in agreement with Fig. 8
which shows that, around ¥'~0 type Us are more often without
type Is than for =100 km s~ !.

We can explain now, how the geometrical difference between
transient and static loops directly leads to the occurrence of type Us
preferentially in transient loops (Fig. 8). Indeed, type I-type U
association implies v, > v, at the source. Thus U bursts can hardly
occur in static loops. Moreover since there are many more static
loops than transient ones, this helps to explain the old paradox:
there are many fewer type Us than type IIIs whereas closed
magnetic lines cover a much larger area on the Sun than open lines.

In conclusion, our model requires both conditions:

— static loops are less divergent than transient loops
— electrons are accelerated in a type I source region with vy <vL.

4. Thin type U bursts

The duration of a type III or U burst at a given frequency is more or
less directly related to the length of the electron beam. Thus when
duration hardly increases during the burst, the dispersion of the
stream 4v has to be and to remain very small. From the expression
for v (r) (last equation of Appendix), this will occur if the
acceleration process itself gives a small v, dispersion and if:

— either v, dispersion also is small

— or B has no large gradient along the field lines.

The second possibility is the most probable since it is less stringent
for the acceleration process while fitting nicely earlier considera-
tions upon static loops. Thus, thin type Us would be produced
in weakly diverging (i.e. probably static) loops, by electrons
accelerated in such a way they all have about the same large v i - This
appears to be possible for instance in a type IV environment (Fig.
5).
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With different reasoning based on the evolution of the lateral
scurce dimension, Stewart and Vorpahl (1977) have already
suggested that type Js could be produced in more strongly
diverging ioops than type Us.

IV. Transient loop model -
.. The physics of the ejection of a coronal loop

The physics of transients has been studied by many authors
(Hildner et al., 1975; Dulk et al., 1976; Mc Queen, 1980; etc. . .)
and recently summarized by Dryer (1982). The nature of the
driving force which provides the acceleration is not yet known:
driving force of magnetic origin (Mouschovias and Poland, 1978:
Pneuman, 1980; Low, 1981; Wagner et al., 1981) or driving force
provided by a pressure of energy pulse (Dryer et al., 1979;
Steinolfson et al., 1978 ; Nakagawa et al., 1978). The scenario of a
coronal mass ejection is however now well established. It starts
with magnetic activity at the solar surface which gives rise to a flare
or an eruptive prominence. Then the field lines of the associated
coronal loop start to stretch more and more as the loop expands
while its volume increases and its density decreases. All these
phenomena are supported by optical observations. In particular it
is well admitted now that the white light front ahead of the loop is
an MHD shock. Behind this front is the compression region at 10
times the ambient density. ,

Let us now consider if the events described in this paper are
consistent with the coronal transient models and what our
observations can add to our understanding of the physics of
transients.

2. The radio event as a signature of a transient loop

The radio signature of a fast transient is generally thought of as
type Il and [V bursts (e. g. Maxwell and Dryer, 1951 ; Wagneret al.,
1981). We have shown that it can also consist of type Us and type Is.
We are thus led to the following global view. Fast transients are
preceded by a MHD shock, eventually emitting a type II burst.
Below. in the compression region, we may have a moving type IV.
Slow transients produce neither type II nor type IV (Gosling et al.,
1976). Somewhere in the neighborhood of the bright white light
loop, we may have a drifting type U group, even in slow events not
preceded by a type II. When it occurs, the type U group generally
lasts much less than the whole event. Still lower in the corona, in the
legs or feet of the transient loop, we may have a continuum of
variable type: drifting type [ chain (present paper), noise storm
Lantosetal., 1981; Kerdraon et al., 1983), type [V (Gergely et al.,
1979;.

3. Physical parameters of transient loops

When they occur, tvpe U and type I emissions provide us with an
invaluable tool to follow the density evolution at the top and at the
foot of the loop; in addition, type Is may give some indication of
the magnetic field at the foot and of the predominant driving forces
of the shock front.. This has been done for the 810627 event.

a) Thermal to magnetic energy ratio

Many theories have been proposed to explain type [ emission;
the most recent are: Mangeney and Veitri (1576a, b), Melrose

313

- (1980), Suzuki and Kawamura (1980), Benz and Wentzel (1981).

As in Papers [ and II we shall tentatively use that of Mangeney and
Veitri. According to this theory type Is can be emitted only when
the plasma frequency f, is a few times greater than the gyro-
frequency /.. The emission frequency fis slightly greater than f, and
is an harmonic v of f:

f=afy=.

with, around 200 MHz: a=1.2 and v (integer) ~ 5 which gives the
maximum growth rate.

Consequently, the simple fact that type Is are observed at a
frequency f would give both:

. imm
- the electron density, n,= - . x'f:,
ar
e 2om
- the magnetic field, B= xj—
e v

(m, e=electron mass and charge). This results in a thermal to
magnetic energy ratio independent of f:

(T,=¢lectron temperature and C =velocity of light). With T,
=1.510° K, and v~3, we get f~0.01.

As far as Mangeney and Veltri’s theory is valid, this low § value
shows that transient lcops where type Is occur are magnetically
controlled at the foot leg. This is in agreement with other
observations of transient loops (e.g. Dulk et al., 1976).

b) Evolution in the arch (810627 event)

Using the above expressions for n,(f) and B(f) for type Is, and
considering that U bursts in this event are fundamentals, the
observed evolution of type I and type U top frequencies (Sect. II-1)
gives the following evolution in the arch: at the top, the electron
density evolves from 7 10% to 3 108 cm ™3 in 2.5 min (giving an =-
folding time of ~ 3 min); at the foot, it evolves from 9 10% to 4 10°
c¢m ™~ in 8 min (e-folding time 11 min), with B decreasing from 23 to
16 G (e-folding time 21 min). These e-foiding times are lower limits:
if the type I source moves itself upwards with the bulk motion, the
decrease of n, and B at constant altitude will be slower than
computed from the source frequency decrease.

We point out that unlike the magnetic field strength, the local
density we deduce from type Is frequency is about the same in all
theories. Thus, our result for the decrease of 7, faster at top than at
foot, is fairly reliable. It agrees with the frequency drift staristically
faster for type U tops than for type I chains. These radio burst
properties show that the density in transient loops decreases much
faster at the top than at the foot.

Conclusion

We have studied a spectacular sequence of solar radio emission
recorded in the frequency range 320-150 MHz: a big group of type
U-bursts anchored on an intense type I chain, the two emissions
drifting towards low frequencies. We show that this observation is
probably the first direct radio evidence of the ejection of a magnetic
arch in the solar corona: type Is being emitted from the foot and
type Us along the arch.
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Many other similar events observed in th= meter and decameter
wavelength range are analysed. We find that the type [-type U
association, although difficuit to detect, might be as frequent as [-
[T association. Moreover inside one group of U-bursts the turning
frequency generally decreases at a rate typical of coronal transient
speeds.

The observation of these events is a remarkable confirmation of
the model proposed by Leblanc and Aubier (1977) and Aubier et al.
(1978): the same electrons give rise successively to both burst types
as their velocity is progressively converted during propagation,
from perpendicular to parallel to the magnetic field. This occurs
when the magnetic field strength decreases upwards (divergent field
by opposition to a uniform field). Within this framework we
propose a model of [-U burst generation.

The main conclusions of this study are that U-bursts occur
preferentially in transient loops (divergent) and that statistically
the electrons in the source of type Us have the perpendicular
velocity component greater than the parallel one. The occurrence
of thin U-bursts is discussed with respect to the magnetic field
geometry and the v, , v dispersion.

The physics of transient loops is considered in the light of these
observations. It was well known that type II-type IV emission is
associated with transients. We show that type I-type U drifting
bursts are also associated with transient loops and their observa-
tion provides us with an invaluable tool to follow the density
evolution at the top and at the foot of the loop. One important
result is that the local electron density decreases inside the
expanding arch faster at the top than at the foot. But the missing
data is the height of the observed events. This data can be known
from white light coronal observations and then a direct comparison
of electron densities and velocities could be done.

Appendix

Brief review of the behavior of electrons
in a magnetic flux tube

In Paper II, Aubier et al. invoke the following mechanism to
explain how a same electron stream can give rise successively to
type I and type IIT or U burst. We think it is useful to review it
briefly because it appears to be a key mechanism, which will also
help to explain why type Us preferentially occur in transient loops,
in connection with coronal magnetic field geometry.

Let 5 be the cross-section of a magnetic flux tube, and B the
magnetic field; we have B proportional to s~ !.

A given electron, of total speed v, has 2 invariants:

v} + vl =0?
B
B By

As a consequence, the electron spirals on the surface of a given
flux tube, with a pitch angle « given by sin a=(B/B,)"'?, and cannot
go farther than the “mirror point” r=ry, given by B(r,)=8,.

The first order development of B gives the following equation
for the movement of the guiding center near the mirror point:

5

4L

where L=the scale length of B= By/V B,.
An electron thrown with a purely perpendicular velocity is thus
quickly ejected towards low fields, that is in the sense where the flux

r=ry (t=10)%,

tube widens. This mechanism is the more efficient, the smaller is L,
that is the faster the tube diverges.
v, is progressively converted into vy according to:

' Y\ T2
o (r)=[vf:;+u;’L (1 _BI;r))} ’
\ 1

where index 1 is for some position r=r,.

When v has become high enough compared to the therma!
velocity, it produces df/dv > 0 in some range of the total distribution
function (ambient +stream). This results in the amplification of
plasma waves, which in turn give radio emission.

In conclusion, a localized suprathermal electron population
will give a “directed” stream suitable for type III or U burst
generation if:
either the suprathermal electrons have strong vy whatever the field
geometry (even parallel)
or the magnetic lines diverge upwards, whatever the 3-dimensional
distribution function of the electrons (even with v =0).
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Summary. We study the decay time t of solar type U radio bursts
in the frequency range from 470 MHz to 150 MHz using high time
resoiution digital records of the Nancay Muluichannel Radio
Spectrograph. We find that r is larger for the descending branch of
the type U than for the ascending branch at the same frequency.
We also find that : increases with decreasing frequencies for the
ascending branch, while t does not exhibit any clear statistical
dependence on frequency for the descending branch: on the
contrary t clearly increases with the elapsed time. Hence t appears
to be much more beam dependent than medium dependent. We
interpret this as a new, strong indication that at high frequencies
the time profile of a type [II burst is similar to that of the exciter,
thus indicating that plasma waves decay no slower than the
exciter. This extends to the low corona a property previously
established in the solar wind. It may be accounted for by various
damping mechanisms (classical collisional damping, Landau
damping on the tail electrons...); in the low corona conditions, a
possible process is also through plasma wave refraction outside
narrow overdense fibers. resulting in their fast Landau damping.

Key words: solar corona — radio radiation — type III bursts -
type U bursts — plasma physics

[. Introduction

Suprathermal electron beams are frequently injected in the solar
atmosphere from active centers and guided along magnetic field
lines. In doing so they excite plasma waves all along their path,
giving rise to type III radio bursts through various scattering
mechanisms (Wild, 1950; Wentzel, 1982). When the field lines
extend high in the corona or into the interplanetary medium the
electren beams produce the usual type IIIs whose frequency f
decreases monotonically with time. But when the beams
propagate along closed field lines (loops confined in the corona)
they produce type U bursts whose frequency first decreases
tascending branch) and then increases (descending branch).
Velocity dispersion results in a gradual longitudinal expansion of
the electron beam, so that the type [II duration is nearly
proportional to the distance R to the Sun. or to ~ 1/f far enough
from the Sun where the ambient density varies nearly as R™?
(Fainberg and Stone, 1974).

The burst decay at a fixed frequency is observed to be
exponential and the decay time 7 is nearly proportional to R. In the

Send offprint requests to: M. Poquérusse
* Also at Department of Physics and Electronics, University of
Athens, Greece

corona, this decay time is of the same order as the theoretical decay
time 7, of plasma wave collisional damping and the observed decay
profile was originally interpreted as collisionai damping (Jaeger
and Westfold. 1949). However, t, increases faster than R and
becomes much larger than the observed t at low frequencies
(Alexander et al., 1969: Hartz, 1969); this discrepancy has been
explained through plasma wave Landau damping in the solar
wind, either on the non-maxwellian tail of the electron distribution
function (Harvey and Aubier. 1973; Aubier, 1974) or on the trailing
part of the electron beam (Zaiwsev et al,, 1972; Takakura and
Shibahashi. 1976). The damping is then fast enough for the
observed time profiie to be similar to the exciter proiiie itself, which
depends as a whole on the complex beam-plasma interaction
(Papadopoulos et 2l., 1974; Harvey, 1976: Magelssen and Smith,
1977; Takakura, 1982; Grognard, 1983). Goldstein =t al. (1979)
have obtained some good fits to observations using strong
turbulence theory: in this interpretation the burst time decay is
related to the statistical evolution of a great number of plasma
solitons.

Nevertheless, these theories mainly concern the solar wind
conditions; they do not directly apply to the low corona for the
main following reasons: the electron distribution of the exciter
beam has not vet been deeply modified by propagation and is still
strongly source dependent; near the burst starting frequency
(weak radio emission), we certainly dzal with a low turbulence
regime; the ambient physical conditions in the low corona are
quite different from those in the interplanetary medivm. As < is of
the same order as t, at high frequencies, the question is to know
which of the two following hypotheses holds in the corona:

Hypothesis I: plasma waves decay more slowly than the exciter
power; then the observed radio burst decay corresponds to free
collisional damping; ¢ is independent of the beam and mainly
depends on the frequency / (through the plasma electron density
and temperature).

Hypothesis 11 : piasma waves decay as or more rapidly than the
exciter power; then the observed decay corresponds to the beam
decay; t depends on the beam expansion and increases as the
elapsed time ¢ from the beam ejection; it also depends on the
characteristic time 7' for one given point of the beam to cross the
plasma frequency scale length.

In favor of hypothesis 1], a statistical correlation has been
observed at fixed frequency between t and the time D, from the
start of the burst up 1o the start of the exponential decay (“exciter
duration™)(Aubier and Boischot, 1972; Barrow and Achong, 1975;
Poquérusse, 1977).
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Fig. 1. A type U time profile plotted on a logarithmic scale from digitized data,
illustrating the measurement of the decay time t on the two branches (slope of the
linear parts). 1SU=10"22Wm~2Hz"!

In the present paper, we propose a new observational test
based on the comparison between the values of 7 in ascending (7y)
and descending (z) branches of type U bursts. For a given burst, if
hypothesis I is true, we should observe 7,=t, at the same
frequency; on the contrary if hypothesis II is true, we should
observe 1, <t,, the difference increasing when going away from
the turning frequency.

For 7 long time it has been noted on radiospectrograph films
that the type U descending branches are more diffuse than the
ascerding ones. But it is difficult to tell whether that effect is due to
a larger duration D,, or to a larger decay time t, or to sensitivity
eff>cts. Here we use a sensitive digital multichannel and high time
resolution instrument particularly well suited for this kind of
study.

After describing our observations and measurements in
Sect. IL, in Sect. ITI we determine the type U decay times 7 on both
branches as a function of f; ¢ and T and develop a simple model.
The results are discussed in Sect. IV.

II. The observations

Our observations were made with the Nancay digital multichannel
radiospectrograph (Dumas et al, 1982). The outputs of 100
frequency channels 1 MHz wide, nearly logarithmically spaced
between 470 and 150 MHz, are recorded on film, and 32 of them
are also recorded on digital magnetic tape at 10 Hz sampling
frequency.

We have selected 17 isolated and intense type Us or Js in the
period 1979-1982. For each of them we have measured the decay
times 7, for the ascending branch and 1, for the descending branch
on as many frequency channels as possible, using computer plots
of the digital data. With our logarithmic output the exponential
decay part e~ appears as a straight line whose slope is 7 (Fig. 1).

11

7, is hardly measurable near top (turning point) because of the
blending of the two branches, and t, is hardly measurable far from
top because the intensity decreases rapidly on the descending
branch. Consequently, a given type U generally yields two series of
measurements with a gap between them: the 7, series far from top
and the 7, series near top. For each measurement 7, or t,, we have
also measured for the corresponding branch and frequency the
time of maximum intensity t,, and the characteristic frequency
drift time T = f|dz/df |, which is the time for one given point of the
beam to cross the plasma frequency scale length H.

tand T are measured to a few percent, and t,, to ~0.1s. But
the actual accuracy is much worse because bursts are often
blended with weak superposed components which cannot be
simply dissociated from the main relaxation phase.

Figure 2 shows three type Us:

— The first two look like typeJs on the film (a), but their
descending branches are clearly seen on the more sensitive digital
plot (b); each of them presents turns down at two different
frequencies, which is a common occurrence; probably the exciter
beam travels along two magnetic loops whose tops are at different
altitudes.

— The third one (820205) exhibits a remarkably intense and long
descending branch further followed by an ascending branch. Such
bursts are not uncommon and their properties will be analyzedina
forthcoming paper. Two of them are included in our set. The
820205 event is the one for which the descending branch could be
measured the farthest. It will hereafter be referred to as the
exceptional type U.

We have plotted in (c) the measured decay time t as a function
of the frequency f for each of these 3 bursts. The error bars are for
measurement itself; as we have noted, they are smaller than if we
took into account the uncertainty related to the presence of
underlying weak components.

II1. Results and interpretation

1) Test of hypothesis I: logt—logf diagram

The collisional (Coulomb) decay time is given by (Jaeger and
Westfold, 1949):

.=kN;'T>* (N, T,=electron density, temperature).

The validity of this formula and the value of the (near) constant k
have been discussed by Riddle (1974).

At the coronal levels of concern here, T, does not vary very
much with altitude. Thus, assuming hypothesis I, we would expect
the experimental relation tocf ™2 to hold, and we should have
T,~7, at a given f. However, all the observed events
systematically show quite a different behavior: t jumps abruptly
from the ascending to the descending branch (Fig. 2c).

At a given frequency f, let 4logr=logt, —logz,. The mean
and standard deviation are: (4logt)»=0.34, ¢=0.14 for the
22 pairs (t;,7,) we have been able to measure from 10 different
bursts.

To make use of all measured 7, most of which are not in a pair
(t1,7,), we have considered the difference 4logt’ between each
4logt, and the law toc f =2 passing through the barycenter of the
(logf, logr,) points and extrapolated towards low frequencies.
That is:

4logt’'=logr,—(logt,)>+2(logf — (logfy)).
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Fig. 4. Decay time versus the elapsed time referred to the assumed start of the
exciter beam at 470 MHz. (The line connects the data points of the exceptional
type U.) 7 linearly increases with ¢

The mean and standard deviation are: {4 logt’)=0.24, 6=0.20
for the 80 measured , on the 17 type U bursts. We note that if ‘we
had used the law tocf ~! which is observed at low frequencies we
would have obtained even higher values of 4logz’. We also note
that if it were possible to remove the effects of the superpositior: of
ascending and descending branch t, would tend to decrease.

From all of the above considerations, we are forced to conclude
that 7, is systematically larger than the corresponding Tys
Typically, near 200 MHz, we find: 7, ~0.7s, t,~1.4s.
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Fig. 5. Decay time 7 versus characteristic frequency drift time T'= f dt/df. (The
line connects the data points of the exceptional type U).  statistically increases
with T

The scatter diagram in Fig. 3 shows that this difference
between 7, and 7, is still conspicuous even when superposing
type U’s with widely different turning frequencies and durations.
The points which are connected pertain to the exceptional type U.
Figure 3 also shows that 7, increases with decreasing f as for
normal type III’s, but that 7, does not exhibit any clear statistical
dependence on frequency. Comparing to normal type IIIs, 7,
values are quite similar, t, are larger.

All of these results are in conflict with hypothesis I.

2) Test of hypothesisI1: t—t, logt—log T diagrams

Within the framework of hypothesis II, the duration of a burst is
approximately proportional to the time ¢ elapsed since the beam
ejection; the beam source is assumed to be a delta function in space
and time and to generate a range of speeds (Zaitsev et al., 1972;
Harvey, 1976; Takakura and Shibahashi, 1976). The same
property then holds for all other characteristic times of the time
profile, in particular t.

On Fig. 4 we have plotted 7 as a function of the following
estimation ¢, of t. The electron sources are situated somewhere
between the photosphere and the starting frequency levels. For
want of better knowledge of the source positions, we have assumed
that all beams are ejected at the same coronal level, arbitrarily
chosen at our highest recorded frequency 470 MHz (all bursts
studiec start at a lower f). The extrapolation of the ascending
branch to this frequency yields the time of origin t=0. The error
introduced by this rather crude assumption is <1s. From this
diagram, the decay times t, and t, are approximately
proportional to ¢ as predicted by hypothesis II. Further, the values
of 7, form a simple extension of 7, : the difference between 7, and 7,
turns out to be related to the variation of ¢.
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In addition, under hypothesisIl, t depends on the
characteristic frequency drift time T defined above. Figure 3 does
show such a relation between = and T. Here, the difference between
z, and 7, turns out to be related to the variation of T.

In fact, in our statistics ¢ and T are themselves strongly
correlated since they are both small (ascending branches, far from
1op) or both large (descending branches, near top). Consequently
we cannot distinguish between the respective effects of eitherror T
on . In any case, t clearly depends on at least one of these two
parameters, in agreement with hypothesis II.

3, A simple model based upon hypothesis [1

In the following we examine to what extent simple geometrical
considerations based upon hypothesis II can account for the
preceding results. Let us assume that the decay time r observed ata
fixed f is some characteristic time for the electron beam (or beam
head) to cross a given plasma level; then we have (see Fig. 6):

t=Z/vcosa=ZT/H,

where v=mean beam velocity, x=angle between the propagation
direction s (! magnetic field) and the direction of the density
zradient z, T=f-|dt/dfl, H=f-|dz/df|, Z=z component of the
characteristic length of the electron beam corresponding to the
definition of =.

Z is something like the vertical distance between iso-density
surfaces containing plasma wave energy in a ratio e. It is a
complicated function (depending on beam geometry) of a
characteristic length L along s, of a characteristic width [ and of «.
In particular:

ZxL for x~0° (or 180°) and Zwc! for x~90°.

Assuming that the beam stretches longitudinally alcnz a
magnetic arch (type U) just as along a nearly straight fi<ld line
(type IIT), we have L(r)cct (elapsed time since ejection). Moreover,
[=1(s)="flux tube width at curvilinear abscissa s.

The scale height H can be considered as uniform. so that T
(=H/vcosx)is essentially a function of «. Thus « is a function of T.
and t depends on both parameters ¢ and T, which is in agresment
with the observations shown in Figs. 4 and 5.

Moreover, with this simple model, we can predict the two
following characteristics of the behavior of t. First, far from the
type U top in the ascending or descending branch we have
x~0°+30° so that tac L/vct just as for type IIT’s. Second, near
the top. x~90°, so that © is very large (and determined by the
second order terms introduced by magnetic field curvature).

The predicted shapes of (/) and t{t) functions are sketched in
Fig. 7, together with the typical positions of the 2 series of
measurements corresponding to the ascending (z,, solid circles)
and descending {z,, open heavy circles) branches. The two clouds
of measurement points in the logz—logf and t—t planes are
consistent with the predicted functions t(f) and t(t) but they
generally do not allow to clearly distinguish them from simply
linear functions. In the case of the excepticnal type U only
(ccnnected points in Figs. 3 and 4), the descending branch is
followed far enough from the top to allow a more significant test;
the additional points available in that case are sketched by open
light circles: they compare well with the predicted functions
(outline of  minimum inside the descending branch).

Fig. 6. Schematic beam - medium geometry. The ambient slectron density
gradient direction is z. The exciter beam propagates at v aiong the magnetic field
direction s. The contour represents 4 piasma wave energy density iso-level. L and
| are respectively the characteristic length and width of the beam. Within the
exponeatial decay part, equally thick iso-ambient density slabs thatched lanes)
containing plasma wave energy in a ratio e are separated by a distance Z. In this
model. the observed decay time r at tixed frequency is the time for the beam to
cross Z: t=Z (L, I, 2)/vcosx

. ) Il

2.4 2.2 S 10

s L
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Fig. 7. Expected behavior of t during a given type U burst. in the rame of
hypothesis [T and the simple modei shown in Fig. 6. Units are arbifrary. .0
indicate regions where ascending and descending branches are generally
measured; © indicate the final part of the descending branch availabie for the
exceptional type U

This interpretation also helps to explain why t, does not
depend statistically on f. For a given burst, the t.(f) curve is not
at all rectilinear and depends cn the turning frequency. Then,
superposing many different curves will smear out any t,(f)
dependence.

IV. Discussion

If the descending branch radiation is emitted downwards {forward
pattern) it would experience a much larger coronal scattering than
the ascending branch radiation. This could increase the apparent
r,. But the differential time delay is at most ~0.3 s (Steinbergetal,,
1971), which is negligible for our present purpose.
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To reconcile the preceding results with hypothesis I, we could
imagine that the coronal temperature varies systematically along
type U magnetic arches, in relation with the strong gradients we
may expect near eruptive centers, with plasma flows in these arches
or with outward expansion (Leblanc et al., 1983). Going away from
the exciter source, the coronal temperature should increase up to
~ 107 K. This seems unlikely.

Moreover, with hypothesisI, the exceptionai type U would
need still more “ad hoc” physical variations along the arch,
whereas it nicely fits with hypothesis I without any extra
ingredients. We think we may attach some importance to thé
exceptional type U because it is only distinguished by its short
duration and fast drift; it is not surprising that a compact and fast
electron beam goes farther down than the others.

We conclude that the observed burst decay is related to the
beam decay, and not to coronal temperature, as formerly
suggested by Riddle (1974). This result has been established for
type Us but it is also probably valid for type IIIs, whose general
properties are similar. We are thus led to reject hypothesis I and to

retain hypothesis II. We will now examine some possible

consequences.

Hypothesis II could result directly from strong collisional
damping since at our high frequencies we have 7, <t. But this
inequality is marginal and reverses at lower frequencies. We are
thus tempted to look for faster decay mechanisms. We might think
of anomalous resistivity, or of Landau damping on the trailing
electrons of the beam (Zaitsev et al., 1972; Magelssen and Smith,
1977; Takakura, 1982; Grognard, 1983), or of strong turbulence
regime (Papadopoulos et al., 1974; Goldstein et al., 1979). But we
already noted that these various theories may not abruptly apply
to near source conditions. In the low corona, an attractive way to
get fast damping is through the mechanism proposed by Takakura
et al. (1972). If plasma waves are produced in overdense thin
structures of characteristic width a, they are refracted towards low
density regions where they are absorbed by Landau damping on
thermal electrons in a time ~ a/v,, (v,, =electron thermal velocity
~10*kms™!; Mercier C., private communication). Taking for
instance a ~ 10?km leads to a decay in 0.1s which is quite fast
enough. A highly fibrous corona, with very thin overdense threads
or sheets a few arcsec thick, can be seen on the highest resolution
coronal pictures, as well for open structures (type IIIs) as for closed
loops (type Us). Taking into account that the line-of-sight
integration smoothes the fine structures and that the smallest
observed features correspond to the resolution limit, we can easily
imagine the presence of even thinner structures, down to 1”
(~10%km). If we assume that the electromagnetic radiation is
emitted both in overdense and underdense parts, the radiation
emitted in the underdense parts will be much more refracted,
scattered and finally absorbed by propagation through overdense
parts. This is not in conflict with Duncan (1979)’s model where the
guiding structures have much larger dimensions. Consequently,
we can expect that the outgoing radiation comes mainly from the
small scale overdense parts, and experiences the fast decay
mertioned above.

Caroubalos et al. (1973) have proposed that the exciter beam
experiences a sudden dispersion at the top of magnetic arch, due to
some strong turbulence there. This would offer a nice explanation
of the observed jump from 7, to t, within the framework of
hypothesis II. But we have shown that ¢ and T effects alone are
sufficient to account for the whole evolution of 7, without any
discontinuity.

Finally, let us note that within hypothesis II, the burst duration
D itself should exhibit the same behavior as t (or as any other

15

characteristic time of the time profile). A sufficient number of
type U bursts, measured far enough down in their descending
branches, could allow the separation of ¢ and T effects in the
function D (¢, T). This would give interesting information on the
evolution of the electron beam shape and its extension in space.
Since the beam transverse dimensions probably evolve much as
the flux tube cross-section, this would also give information on the
structure of magnetic arches; of particular interest would be the
evolution of expanding loops such as inferred from the drifts of
type U turning frequencies (Leblanc et al., 1983).

V. Conclusion

We have presented accurate measurements of the decay time t of
the two branches of type U bursts, using high-resolution digital
data in the 470—150MHz range. These measurements
unambiguously show that:

1) 7, <t, at the same frequency; t (normal type IIIs) is similar
to 7,3

2) atvariance with 7, 7, does not statistically increase towards
low frequencies;

3) 7 increases with time ¢ and characteristic drift time T.

These clear-cut properties are not consistent with the observed
decay being due to collisional damping of plasma waves after the
end of the exciter (hypothesis I). Rather, they show that the decay

. phase depends much more on the beam than on the medium. Thus

the observed decay reflects the exciter decay; plasma waves are
actually damped at the same speed or faster (hypothesis II), either
by the classical collisional damping or by faster mechanisms, such
as refractive Landau damping in thin coronal density structures.

These results, established for type U’s, probably hold for
type III's in general, whose time profile as a whole appears to be
similar to the exciter profile from the highest to the lowest
frequencies.
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SURSAUTS SOLAIRES DE TYPE N: REFLEXION DES FAISCEAUX
D'ELECTTONS EZXCITATEURS DE TYPES U SUR MIROIR MAGNETIQUE

Caroubalos C., Poquérusse M., Bougeret J.L., Crepel C.

(Résumé et figures)

Les enregistrements du Radio Spectrographe Multicanal Numérique de
Nangay ont mis en évidence un nouveau type de sursaut, dont le spectre
dynamique a la forme de la lettre N. I1 s'agit d'un type U suivi d'une 3°
branche ascendante, qui 1lui est étroitement associée en temps ot en
fréquence. Les paramétres caractéristiques de 1'événement dans son
ensemble présentent une assez grande stabilité, en particulier 1l'écart en
temps entre la 1° et la 3° branche. Nous proposons d'appeler type N ce

nouveau type spectral caractéristique.

La durée a wmi-hauteur D 4 fréquence donnde, mesurde sur les
enregistrements numériques de 19 types N, de 1980 a 1983, croit
réguliérement le long des 3 branches, c'est i dire au cours du temps &
l'intérieur de chaque événement. On y voit la preuve que l'ensemble d'un
type N est produit par un seul et m8me faisceau d'électrons. Ce faisceau
est guidé le long d'une arche magnétique (type U classique), et iorsgqu'il
arrive au voisinage du 2° pied, dans un champ magnétique de nouveau
croissant, il est réfléchi par effet de miroir magndtique. C2 processus
avait été proposé par Tarnstrom et Zehntner (1975) pour incarpréter des
“types Y", qui étaient probablement des types N dont la 1° branche &tait
invisible pour une raison quelconque. Nous trouvons comme fréquence de
réflexion woyenne fp = 350 MHz (écart type ¢ = 100 MHz). Les faisceaux
d'électrons qui viennent & pénétrer dans la chromosphére sont presque
instantanément détruits par collisions sur les atomes neutres. On ne peut
donc observer la réflexion des faisceaux i tvpes U que si elle a lieu au
dessus de la chromosphére. Cela exige une convergence assez rapide du

champ magnétique de 1l'arche vers le bas.

La découverte des types N apporte la preuve directe de la possibilité
de piégeage des électrons dans une arche magnétique et renforce
l'interprétation des types V basée sur un tel pidgeage. Les types N
pourraient &tre également un moyen d'étudier la structure du champ

magnétique des arches.



Spectres dynamiques de 2
sursauts de type N enregistrés
sur film par le Radio
Spectrographe Multicanal

Numérique de Nangay.

Spectre dynamique d'un type N
tracé en grisé i partir des

données numériques du RSMN.

Spectres dynamiques de 2 types
N enregistrés par le RSMN:

film en haut; tracé numérique
au-milieu. Durée i mi-hauteur
mesuxée sux chaque branche et
sur chaque fréquence, en bas;
noter son augmentation en

fonction du temps.
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Superposition de la ligne de créte
des 16 types N résultant de la
gélection la plus sévére, avec
calage en temps sur le sommet du
type U initial.Les 2 segments
horizontaux délimitent la bande
spectrale couverte par le RSMN.
émission radio observée
extrapolations linéaires
La dispersion est assez faible pour
laisser apparaftre la forme du type
N moyen.
Histogrammes des fréquences et des
écarts en temps du sommet et du

point de réflexion.
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Différents types de configuration \b

magnétique possibles et sursauts

radio correspondants.

X source du faisceau

//—_\
v
-
~ direction du faisceau

Lorsqu'a l'opposé de la source une _

N
)
X

arche est divergente, elle ne peut
donner que des types U (pas de 3°
branche); lorqu'elle est
convergente, elle peut donner des

types N. Et lorsqu'elle est

convergente aux 2 bouts, elle peut YA

donner des types V.

Deux configurations magnétiques possibles permettant d'interpréter
1'extension éventuelle de la 3° branche des types N vers les basses
fréquences.

plan neutre i
a: le faisceau excitateur suit toujours les mémes lignes de force; la
forme en "fcuet” de ces lignes rend compte directement du spectre

dynamique observé.

b: le faisceau excitateur se propage prés d'un plan neutre, délimitant
des regions de lignes de force ouvertes et de lignes de force fermées: il

passe facilement des premiéres aux secondes.



STEREO 5 MEASUREMENT OF TYPE III
AND TYPE IIIb RADIATION PATTERN

Poquérusse M., Caroubalos C., Steinberg J.L.

(Résumé et figures)

We present statistical results coancerning the 3000 solar radio bursts
of type IIL recorded during Stereo 5 French Soviet experiment, at 60 and
30 MHz. The comparison between the 2 observing directions {(the Earth and
the space probe Mars 7) yields the time delay t and the iatensity ratio R
for each burst. We consider the means of t and R for each day, each active
center, each frequency and for type IIIs and type IIIbs separately. Ground
interferometer observations at 75 MHz yield the positions on the Sun, from
which we compute the angles &g, 85 between the radial passing through the

active center and both observing directioms. We have thus got & sets (2

frequencies, 2 burst ctypes) of quadruplets ( tl, R; . @é ) @; )
We find the expected correlation between t and & = cos SE - cos QS 5

the slope of which' gives an apparent heliocentric distance p = 2.4 F 0.5
R at ~ 40 MHz. This new method confirms quite independently from previous
measurements that type IIIs appear far above the mean plasma level, but in

our methed the coronal group delay must be taken into account.

The triplets ( Rl, @; ,

the first time the radiation pattern of solar bursts. We find a total half

@é ) enable us to construct directly for
intensity width of ~ 110 % 10°, and a fast decreasing intensity at wider
angles, in nearly the same way at 60 and 30 MHz, and for IIIs and IITbs.
At smaller angles (nearer the radial), a significant difference appears
between both types: type IIIb pattern exhibits a shoulder about twice as
high than the radial intensity, at ~ 35° from the radial. This is probably
at the origin of De la Noe (1975) 's finding that IIIb/III occurence rate
increases towards the. limb. Interpreted by the well known refracting
focussing effect, this shoulder would indicate that in type IIIb scurces

-

the average plasma frequency 1is such that fobs / < fp > ~ 1.2 ; this
corresponds to the emission on the fundsmental wmode in a highly
inhomogeneous medium. In addition, the primary source itself probably

radiates mainly at 90° from the radial.



The principle of time delay
and intensity ratio measurement.
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