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INTRODUCTION GENERALE



I - LA MISSION VOYAGER.

Les =zondes spatixles Yowager | et 2 ont permis de récolter en quelques
années d“observations wune quantité considérable d’information sur deux des
planétes extérieures du srystéme solaire (i.e. Jupiter et ZSaturne) notamment dans
le domaine gqui nous intéresse ici: les émissions radicélectriques de ces

t

T
B

plan <.

Lancé s en 1977, ces deux sngins identiques emportaient & leur bord 11
expériences scientifiques, dont celle de Radio Astronomie Planétaire {(notée par
la suite PRA pour "Planetary Radio Astronomy experiment"). L expérience FRA,
constitude d’un systéme d’antennes connectd & un récepteur basse fréguence

spécixliséd, était destinée & effectuer pour la premiére fois des mesures de Flux

directement & 1“intérieur de la magnétosphére des planédtes étudiées,

Les rencontres dec deux sondes %vec Jupiter ont eu lieu:
. FPour Yoyager 1: le 5 Mars 1979 ‘
- Pour Vovager 2: le ? Juillet 1979

et ;elles avec Saturne ont eu lieu:
- Pour Yoyvager 1: 1&g 12 Novembre 1920
- Pour Voyager 2: le 28 Aout 1981,

Le terme ‘"rencontre" dézigne ici 17instant ol 1z distance sonde-planéte est

minimale,

L'expérience FRA, que nous décrircons plus loin (c.f. section IIl), 2

permis d'obtesnir lez <cpectres des émissicns radic de Jupiter et Saturne sur une

BN

large gamme de Ffréquences (1.2 KHz & 40,2 MHz) et une lonque période de temps
{plusieurs mois autour des rencontres), L examen de ces spectres a dune part

ter 17étude de

e

révélé des phénoménes nouveaux, et d'autre part permis de compl

problémes  jusque-la abordés & partir d'observations effectudes au sol. Ceci est



dyidemment did au fait que les sondes <sont passéec & proximité de Jupiter ef
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Sxturne, ce qui a2 permic de recevcir lgc émissions de

m

zs plangtes

we

-+

angles de wue nouveaux ifpar exemple, du coté nuitly, avec une intensité de

w

e

plusieurs ordres de grandeur csupérieure & celle regue szur Terre, De plus,
1“obtention de «ces données n'édtait pas coumise aux habituelles contraintes de
1“observation terrestre: durée d'observation continue limitée % quelgues heures,
fréquence de coupure ionosphérique élevée ide 1“ordre de 10 MHz), paracites
locaux, présence de phénoménes de propagation dus & la traversés du mitiey

interplianétaire et de 1“ionosphére, qui produizent des fluctuations de

1“intensité recue.

I1 - PLAN DE LA THESE.

i
[

Cette thése ezt constituée de deux parties indépendantez. Dan
premiére partie, nous allons nous intéresser & une émission sporadique découverte
préz de Saturne par Yovager 1 et de nouveau observée par Vovager 2, correspondant
& 1l7exicstence de décharges électrostatiques au voizinage de cette planéte. DNous
avans fait upne étude <cstatistique compléte des caractéristigues des SED {pour
"Saturn Electrostatic Discharges") & partir de laguelle cette émission a été
interprétée comme 1a scignature radico basse fréquence d'éclairs d’orages dans
1“atmosphére équatoriale de Saturne {(Kaiser et al., 1983). HMNoues confirmercns
cette interprétation et déterminerons 1z position ot le lobe d'émizzion de 1a
source des SED, MNous exposerons ensuite les concégquences importantes

,

qu’impliquent ces résultats zur 17icnosphére de Saturne {c.f. articles I &t 3 en

annexel,

La deuxiéme partie concerne 17influence du went solaire =ur les

o

egmissions radioc Joviennes, Moues avaon

étudié par  analrese de Fourier les

P4 b

chells de quelgues jours) des émizsicons

nes

variations d'intensité % long terme (& 1

Joviennes aux trés basses fréguences {(lonogueurs donde Kilométrigue - KOM - et



hectométrique - HOM -3, =t avons montré gqu‘elles dépendent fortement de 1z
structure en secteurs du wvent =zolaire, révélés par la polarité du  champ
magnétique interplandtaire qu’il véhicule & Jupiter, Un résultat analogue avait

-

#té suggéré par de précédents auteurs {Terasawa et al., 1978; Barrow, 1978, 197%;
Ova and Morioka, 1%81; Pokorny, 1982) A partir de 1“étude d‘observations au sol
dans la oqamme décamétrique (DAM), moins bhien adaptées, comme nous le verrons, X
ce type d“étude de fluctuations & long terme. Nous apportons une confirmation
définitive & ce résultat, et montrons que seule la composante de 1 émiszion
décamétrique Jjovienne non contraolée par le zatellite Io subit 1“influence du vent
solaire, Ces résultats nous permettent de proposer une vision plus synthétigue

des diverses émissions radio Jjoviennes et de discuter la localisation de leurs

sources d'émission dans la magnétosphére de Jupiter {(c.f. article Z =n annexe).

Le tableauy A résume Jes dates importantes dé 17existence des deux

sondes depuis le début de la mission WYorvager, et montre les péricdes

d“observations dont nous avons utilisd les données pour chacune des deux parties

de cette théce,

IIT - DESCRIFTION DE LYEXPERIENCE PRA.

Nous xllons oprécenter brigvement 17 intrument PRA embarqué i bord des

sondes \ovager, Four plus de précisions sur le sujet, le lecteur se reportera

’

aux articles de Warwick et al., (1977) et Lang and Feltzer, {17

7
:

-1

Y, dont le

références sont données & la fin de ce chapitre,

Le swstéme de réception PRA a £té conqu par 12 zcientifiques américains

5

et francais. I1 était destinéd & reconnajtre les émicssions radio pianétaires
a . . . . . - . . 2

grace & leur polarisation caractéristique et & établir leur spectre dans une

targe gamme de fréguences,



i
SOMDE YOYRGER 1 VIOYAGER 2
|

Jour de lancement
' T Septembre 1977
&7 mois
| === 15 Décembré 1978 ==mmp VYoo
3 "/' //» / 4 /", v /,’ ) / L
{ : s p ,* o ’/ 7 Y,
A vy o s S
d ’ 7 / // 4 £ / 4
i / ,,", /
/ N /, / / //
‘ ’ 4 4 ,’l 7 /,
Rencontre 33> | y 5 Mars 1?7?/// i : ; e v
; Y , ) Y
/ // ya g
y y
avec | Ve
: //‘ //, ) P / y P p N
e F-d-- 5 Juillet 1979 --— —-
|
Jupiter 23 ? Juiilet 1579
i
§ Jccultation par
j le soleil
i
:;;; 7 Novembre 1980 ----
////;///i;/ /// 11 jours
Rencontre b 12 Novembre 19?3////
--= 1% Movembre {980 ----
avec
----- 24 Aolt 1981 —-=--—--
5 Jjours A P a4 S
Saturne >3 7 26 mRout 1781 Y.
/ : ’\/ d / //
M 22 Aout 1981 -=--—--1
Rencontre ’
avec 232 - Januvier 19868
Uranus
Rencontre
avec ri = 1750
Meptune ’

o
[y
g
=
e



L antenne et constitude de deux monopdles métalliques mince

"

orthogonaux de 10 métres de long fixés symétriguement 4 la structure conducirice

s
W

de la <sonde. Le plan défini par 1l

"

deux monopGles formes un zngle d

0

40 degr

avec 17axe principal de la sonde (Figure 13, Les petites dimensions de cette

m

antenne font que =sa directivité est trés faible, et il 1lui est donc treés
difficile de séparer les émiscions planédtaires du bruit de fond cosmigue.

Heureusement, ce bruit de fond n'ect pas polarisé, contrairement aux émission

U1

planédtaires, Le principe de fonctionnement choisi pour le récepteur connecté A
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1“antenne FRA 3 donc

i

trégquenc

[
o
i

4 bDalarage d

durant le balarage de canaux successifs, 1 instrument mesure alternativement lzc

composantes polarisées circulairement & gauche et & droite de 17onde regue. Ces

deux composantes correspondent & la résultante des tensions de sortie des deux

]

w L

o
(1}

moncpdles, additicnnées en quadrature avance ou retard (déphasage + T/

signaux polarisés apparaissent seulement dans les canaux correspondants,

(]
m ¢

contrairement au fond qui donne une contribution égale dane tous les canaux,
qui permet de le retrancher du signal utile. On obtient ainsi 17intensité totale
et le sens de polarisation du =zignal requ, qui constituent des informations
utiles pour la Jocalication des sources d'émicszion et la détermination de leur
mode d ' émiscion,

La gamme de fréquences couverte par le récepteur PRA (1.2 KHz & 40.2
MHz)» a été déterminde & partir des informations antérieures disponibles sur les
émissions terrestres (jusqu’i des frégquences £ 1 KHz) et joviennes ( { 40 MHz).
Elle ezt divisée en deux bandes:

- La bande basse couvre la gamme 1.2-1324 KHz et est divizée en 70 canaux de
bande ©passante ! KHz distribués avec un intervalle régulier de 1%.2 KHz., MNotons
toutefois gque le canal & 1.2 KHz 2 toujours &€té caturéd de parasites, et n'a pas
pu nous fournir de données utilisables. Mous considérerons donc dams ia suite
que la bande bazse =étend en pratique de 20.4 % 1324, KHz.

- La bande haute couvre la gamme 1,2-40.2 MHz et est divisée en 128 canaux de
bande passante Z00 KHz distribués avec un intervalle régulisr de 207.2 KHz.

Le récepteur posséde six modes de fonctionnement dont le mode de routine consiste



Radio Astronomy Antennas

Radio
Astronomy
Antennas

w T

Géométrie des antennes FRA.
onde “orager,

Wues

Parameter

LF Band

HF Band

Frequency range
Frequency steps
Step increment
IF Bandwidth

Sensitivity

Polarization discrimination
Frequency stability
Commandable attenuation
Logarithmic dynamic range
Overall dynamic range
Input impedance -
Postdetection time constant
Data rate

Frequency range scan time
Calibrator

Operating modes

Power

Radiation tolerance
Operating life goal
Temperature range

1.2kHz to 1.3 MHz
70 -

19.2 kHz

1 kHz/800 Hz at —3 dB
1.2 kHz at —90 dB

0.3 uV/V(kHz)

1.2 MHz t0 40.5 MHz
128

307.2 kHz

200 kHz at =3 dB
900 kHz at =55 dB
0.1 wV/V(kHz)

20dB

107°

0-90dB in 15 dB steps
Dual slope, 50 dB
140dB

22MN + 12 pF

25 ms, 0.1 ms in high data rate mode
266 bps max in low data rate mode
115.2 kbps in high data rate mode

6 seconds

3 levels +off (1.2 kHz to 40.5 MHz)

6 primary

6.7 W (2.4 kHz, 50 V square wave)
5 A

5x10'* electrons/cm?® minimum

4 years in space environment

-30to 85°C

-
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en un balarage de périade & secondes, des 198 canaux de mesurs plus 2 canaux
destinéds au stockage dfinformations sur le made de fonctionnement., Lo femps

d“intégration, de 25 ms par canal de fréquence, est suivi de 5 ms réservéss & ja

as

numérisation et 1“enregistrement du signal requ. La date et 1 heure zont

relevéec tous les 8 balavages.

Le tableau B récsume les principales caractérictiques de 1 expérience

PRA. Le format d’enregistrement des données est décrit dans mon rapport de stage

(g

de DEA {(2arka, 19823,

I11.1 - Références.

Ltang, G.J. and R.G. Peltzer, Planetary radio astronomy receiver, IEEEE Trans.
Aerosp. Electron. Syst., AESI2, 488, 1977.

Warwick, J.MW., J.B. Pearce, R.G. Peltzer and A.C. Riddle, Flanetary radico

astronomy experiment for the “Yovager missions, Space Sci. Revw.,, 21, 209, (977,



PREMIERE PARTIE :



Ch

I - INTRODUCTIOM,.

4

La premi2re émission radio non-thermique de Saturne a été découvertis en
Janvier 1980, & une frégquence d'environ 200 KHz, par 17expérience FRA embarguée
bord de la s=zonde WMoyager 1. Cette dmission, appelée "Saturn Kilomeiric

Radiation"® «(SKR), a #été wensuite continuellement observée par Yoyager ! (V1) et

M

[Ris
o

orréide

Vovager 2 (U2), entre 100 KHz et 1 MHz. Elle ezt polarizée et

rotation de la planéte, de période 10h3%7.9mn £ O.1mn.

En revanche, guelques jours seulement avant 1a rencontre Y1-Saturne, un
nouveau tvpe d“émission complétement inattendu a été cbservé., C’ect & cette
émission que nous allons nous intéresser dans 13 suite de ce chapitre. C7est une
dmission trés sporédique, constituéde de brefs <sursauts {quelques dizaines de
millisecondes) apparemment distribués de manidre aléatoire dans toute la gamme de
fréquences du récepteur PRA {(20.4 KHz & 40.2 MHz)., Elle a été obeservée par les
deux sondes pendant une dizaine de jours autour de chagque rencantre avec Saturne

tvoir le Tableau & de 1“Introduction généralel,

de wvais résumer ci-dessous les rézultats des premiéres analyses de

"
[
)

données Vowrager-PR&, réalisées par Warwick et al. <1931, 1982 ét Evans et al.
(19812, La figure | est un exemple caractéristique de zpsctre dyvnamigue obtenu
peu aprés la rencontre V1, 1le récepteur fonctionnant dans le mode de routine
décrit plus haut, Les sursauts étant distribués zur toute 1a gamme de fréguences
du récepteur PRA, ils ont été immédiatement interprétés comme des phénoménes &
large bande f{au moins de quelques centaines de KHz % 40 MHz, le SKR couvrant les

basse

m

. fréquences), qui du fait de leur impulszsivité n’apparaissent sur les
spectres dynamigues que dans les canaux balarvée pendant la duréde de 1 émicssian.

Cela expligque qu’'ils aient la forme de courts traits paralléles & 17axe des
fréquences, Le balavage des fréquences = effectuant & vitesse continue 20 mz
par canal), Ta langueur du trait caractérisant un événement ecst dqnc

proportionnelle % la dur#e de cet événement., Sur la figure 1, Te SKR ect détects
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dans 1a gamme 100-700 KHz.
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La possibilit sursauts observds soient dus & des para

a des événements in situ, i.e. gque les conditions présentes dans la magnétosphere
de Saturne puissent avoir provoquéd des décharges électrostatiques sur ou prés de
l1a sonde, a &té rapidement rejetée pour plusieurs raicons :

- Aucune anomalie n’a été décelée dans le fonctionnement des instiruments & bord
de la sonde pendant les deux rencontres,

- Les données des zutres expérieznces n'ont subi zucune perturbxtion due & 1z

mn
u

transmission, ce qui 1 exciut également des causes possiblez de parasites,
- Aucun phénoméne de cette sorte n'a été obeservé dans la magnétosphére Jjovienne,

sauf quelgues rares décharges électrostatiques causées par des impacts ds

une constante
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particyl

de temps { 140 Es {période d'échantillonnage du signal recu dans e mode "haute

résclution” décrit ci-deszous), Ce genre de collisions ne peut donc pas

[

expliquer Jles sursauts observés prés de Saturne puisque ces derniers ont une
L 3 .
durée 10 & 10 Sfois plus grande,
- Enfin, aussi bien pour Y1 que pour Y2, les premiers surcaute ont €té détectés

plusieurs heur

b

s avant 17entrée de la sonde dans la magnétosphére Saturnienne
(traversée du front de choc),

P

mission sporadique a une cause extérisure % 11

o

IT a donc #&té conclu que cette

sonde,

Environ 4 heures aprés la rencontre Yi-Szturne, 48 s de donnéss FRA,
reproduites sur la figure 2, ont été acquises dans un mode de foncticonnemsnt
différent du mode de routine du récepteur + le mode & hautz résolution

temporelle, Dans ce mode, 2 canaux adjacents, de fréguences 9.5 2t 2,8 MHz, dans

D

des étate de polarisation orthegonaux f(respectivement circulaire droite =t
circulaire gauche), ont été échantillonnés alternativement toutes les 70 pe.

similzire & 1z

T
=]
"
w
=)
o
m
"
~+
"

fuec cette résolutien, la structure détaillée de

signature radio des écliairs atmosphériques terrestres, dont un exemple est donné

1
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Figure 2
rézalution
dont  les
{LHC pour

{RHCY pour

80d8 T - T

RHC
9.5MH=

{d aprés Warwick et al, (1%21)) : SED détectiés danz le mode &
temporelie du réCﬂo‘eur PRA, =zimultanément & deux fréquences vo
dtats de polarizaticon sont nrthngon ux ¢ Polaprisation circulaire
"left hand csrculdr”) pour le canal de fréguence 7.3 MHz, ot
le canal & 9.5 MHz. L“cccurrence aléatoire des 3ZED est :(multan
leur apparence impulsive est identique, dans les deux états de polarisation.
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Cette constatation et le Fait gque 17émission st sporadigue =t % lar

11
i,
[In]

bande ont conduit & la conclusion que cette émisszion résulte de déchar

0
Odg
"

électrostatiques dont 1 crigine se trouve X% oproximité de Saturne, d7ol le2ur nom

"Saturn electrostatic discharges" ou SED.

Lz localisation de 1la source des SED, condition esszentisllie & 1z

mission, a fait naTtre une

Vv

compréhension du phénoméne et de ses mécanismes d°

controverse, En =44 d

o

t, les premiéres zanalyrse

u
T

s données Yayvager-PRA ont permis
de montrer que les SED apparaissaient regroupés en épiscdes récurrents, avec une
période approximative de [0hiOmn {différente de 1z période de rotaxtion du champ
magnétique saturnien 10h39.4mn). Le nombre d“événements observés wvarie
globalement comme 17 inverse du carré de la distance sonde-Saturne $c.f. figure
41, Deux localizations <sont donc poséibles d’apréé Ta période d'occurrence des
SED : -

1> Dans 1 anneau B, &4 1.8 Rs {1 Rz = 1 ravon saturnien = 40300 Km) ol la péricde
de révolution Képlerienne est €gale & 10h10mn dldarwick et al., 1981, 1982; Evans
et al., 1981, 1982, 1983), ou

2) dans 1“atmosphére équatorizle de Saturne, ol la wvitesse degz nuages’
s’additionnant & la rotétion de 1la planéte correspond également & une péricde
d’environ 10h10mn (Burns et al., 1983).
Dans le opremier cas, la source d'émission serait un ohjet {(par exemple un petit
satellite) en orbite & 1,8 Re et dont les collisions avec les particules de

I anneau B produiraient des décharges électr nisme

(s}

statiques, par un méc

s

inexpliqué,
Dans lte deuxiéme cas, les SED ceraient 1z signature radic d’éclairs originaires

d’orages équatoriaux.

Je wais, dans la section suivante, présenter les rédsultats de 1°4tude
statistique des caractériztigues des SED {c.f. article ! en annexel., Je citeral

¢nalement quelgues résultats wutiles obtenus par d autres  auteur

w

. Puis, e

m’intéresserai & la Jlocalisation de la source et A son diagramme d“émission, ce

o
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IT - ETUDE STATISTIQUE DES SED.

Les observations wutilisées pour cette étude ont été réalisées par le

m

expériences PR& :
- Pour VMoyvager | : du 7 Novembre {(jour 212) 1980, & 2Zh, au 1% Novembre {jour

324) 1980, & Oh,

o
[N
—
L
[ .\
pedr
0w

- Pour Voyager 2 : du 24 Acdt (jour Z: Qh, au 28 Aolt {jour 240) 1981,

a 22h,

En ce qui concerne les résultats quantitatifs, nous nous sommes ]imités
a la bande haute du récepteur PRA (1.2 - 40.2 MHz) afin de ne pas confondre les
SED apparaissant dans les canaux basses fréquences avec le SKR, qui est scuvent
sporadique. Bien que la Iérgeur spectrale des canaux de la bande haute 200 KHz»
soit csupérieure & celle des canaux basses fréquences {1 KHz), l1a bande haute a
toujours ¢été trés bruitée par des parasites engendrés par la sonde. C‘est
pourquoi la plus faible intensité détectable dans la bande haute nest que de 3 %

- , i
6.10 YW.m-2.Hz=1 ¢ ¢ 10 %W.m-2.Hz-1 dans la bande basse).

Nous avons wutilisé pour le dépouillement des données FRA un programme .
mis au point pendant mon stage de DEA, qui permet d’obtenir i partir dec donndes
brutes un catalogue complet des SED, comprenant pour chaque événement la date ot
1“heure exacte, la fréquence de détection <(numéro du canal), 1“intensité du
signal regu (en millibels au-deszus de | FU & la sortie de 17antenne FRAY =t son
état de polarisation, ainsi que la valeur du fond & cet insta&t. L'algoritnme
utilicsé <ddifférenciation) a permis la reconnaissance des SED dont 17intensité est
» 1 dB au-dessus du fond, indépendamment des wvariations de ce fond, et
17élimination de la plus grande partie des parasftes qui auraient pu Etre pris en
compte pour des SED. . Mous avons ainsi obtenu Z catalogues de 12000 et 5000

dvenements, respectivement pour VI et U2,



I1.1 - Durée,.

Qe
01

by

Les SED ont une durée apparente de 20 % 430 me, i.e. ils couvrent 1 &
15 canaux consécutifs sur les spectres dynamigues, avec une movenne de 57 ms prés
des rencontres, Seules ces movennes sont significatives, En effet, durant un
sursaut <(observé dans le mode i haute résolution temporelle), 17 intensité croTt i
partir du fond Jjusqu’a wune wvaleur maximale, puis décroTt jusqu’'id la waleur du
fond. Du fait de notre seuil de détection % 1 dB au-dessus du fond, la durée

apparente d’un édvénement diminue donc quand la distance YYovager-Saturne augmente.

Nous avons déterminé la distribution de la duréde des SED détectés
pendant quelques heures autour des rencontres Y1- et UZ2-Saturne (figure 5. Ces
distributions suivent toutes deux wune loi exponentielle identigue, de temps.
caractéristigue ~ 45 ms, la <seule différen;e étant 12 nombre total de SED, 3.5
fois plus élevé dans le cas de 1 i(cette différence est visible sur la figure |
de 1“article 1 en annexe, qui compare des spectres dyvnamiques obtenus prés des
deux rencontres Voyager-Saturne). Si on établit les meémes distributions de durée
pour 1“ensemble des péricdes éEtudiées par V1 et V2, ot non plus seulement pour
guelques heures autour de chaque rencontre, con obtient un excés de SED de courte
durée (20 ms) par rapport & la loi exponentielie pour la raison exposée
ci-dessus, et donc des wvaleurs plus courtes (et biaisées) de la movenne et du

temps caractéristique des SED (voir la figure 2 de 17article 1 en annexe).

Une autre source d'erreur possible vient du fonctionnement du récepteur
FRA, qui dans chaque canal intégre durant 23 ms le signal requ avant de

1“enregistrer en 5 me. En effet, les cignaux captés par 1 antenne PRA durant ces

3 ms ne sont pas détectés par le récepteur, donc certains SED peuueht parafire

plus courts gqu‘ils ne le sont réellement, ou méme ne pas &tre du tout détectés

s’ils durent moins de S ms. En rewvanche, un #vénement intense mais de durée

inférieure & 25 ms peut aprés intégration donner une contribution suffisante pour
o

A = - - s
etre compté comme un SED couvrant un canal, donc de durde 30 me fc.f. figure &),

En pratigque, on vucit donc que ces deux scurces derredr vont en sens cantraire
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1“une de 1“autre, et leur infiuence globale sur les récsultats précédents nexceds
~pas guelques ¥,

Fendant wune heure durant laqueile 1 accurrence des SED était maximale,
autour des rencontres Woyvager-Saturne, nous avons calculé gue les SED sont émis
environ 1¥ du temps <1.4¥ pour V1 et 0,4% pour V23, Ceci correspond & un taux
d“émission d’un SED toutes les 4 (resp., 13) secondes pour Y1 (resp. VZ2). En
édtudiant le nombre de SED détectés dans la bande haute, pendant des groupes de &
balarages successifs (48 s), Evans et al. {1983 oni montréd gqu’il 4taif

correctement décrit par une loi de Foisson de paramétire S = (figure 71,

Enfin, Warwick et al, (1%81) ont constaté sur les données & haute
résolution temporelle que durant un dvénement, dez fluctuations de plusi=zurs dB
de 1“intensité recue avaient lieu en 140 ps {pas d“échantillonnage?. Ils en ont
déduit une Timite supérieure é la taille de la radiosource instantanée des SED

-6
140.10 x c = 42 Km {(c étant la vitesse de la lumiérel.

11.2 - Périodicité,.

Une des propriétés les plus importantgs des SED =5t leur occurrence en
épisades récurrents. La figure 8 montre 17occurrence des SED en fonction du
temps et de la fréquence autour qes rencontres Y1 et V2, Le regroupement des SED
en épisodes, ainsi que -le nombre décroissant dévénements en fonction de iz
distance sonde-SatuEne appgrraissent clairement sur cette figure {de méme que sur
Ta figure 4), quoigque de maniére moins visible pour V2, Les premiéres
déterminxtionse de la période de ce phénoméne & partir des données Vovager 1 et Z,
par Ewvane et al.,  (1?281) et WWarwick et al. (1982), ont abouti & une valeur
approximative de 10h10mn, clairement différente de la périnde de rotaticon de
Saturne & 10h3%.dmn * Dlimn. La phase de la période de répétition des épiscdes a
été trouvée fixe par rapport & 1a direction sonde-planéte, i.e. la source des SED

est fixe <(en Ilongitude) dans un repére centré sur Saturne, d'origine arbitraire
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& '+ Occurrence des SED en fonction du temps et de la fréquence, dans la
haute du récepteur PRA (1.2-40.2 MHz) autour des deux rencontres Yi- et

V2-Saturne (désignées par la lettre "R").
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et de période sidérale ~ 10hiOmn. Ceci impligue que la sc
réyolution autour de la planéte et se comporte donc comme un phare par rapport X
un observateur fixe, contrairement au SKR, par exemple, dont la source est fixe
en temps local (i.e. par rapport & la direction du soleil)., Ce comportement de
phare explique donc le fait que 17épisode centré sur 1a rencontre, durant lequel
le mouvement de la sonde compenze partiellement la rotation de Saturne, soit plus

long que les autres épisodes,

I

o
m
ol

trés  important, pour localissr la source, de connafirs avec

précision la péricde dfoccurrence des GSED et son éventuelle variation d’une

-
U]

rencontre & 17autre, aussi avons nous analysé ce probléme en détxils. Apr

sommation des données de la figure 8 sur toutes ies 4réquences, on obtient pour

Y1 et W2 les diagrammes d occurrence de la figure 4. MNous avons normaliss

m

R

2

diagrammes en éliminant leur enveloppe en I/RZ, de maniére & donner un poids
équivalent & téus les épicsodes, MNous avons alors appliqué une analyse de Fourier
a chacun des 2 diagrammes, séparément pour  les périodes avant et aprés la
rencontre et en excluant 17épisode central qui esf le seul & E€tre affecté par le
mouvement de la sonde. Les spectres de puissance obtenus présentent tous un pic
principal & une péricde denviron 10h et quelques harmonigues plus faib;es. Four
chague diagramme, la ualegr de la périodicité correspondant au centre du pic
principal est identique avant et aprés la rencontre. En revanche, comme on peut
e wvoir sur la figure ?, ces valeurs sont différentes pour les deux rencontres
(10hi0mn pour Vi, =t 10h00mn pour W2). Toutefois, l& trés petit nombre
d’épiscdes impliqués dans chague analyse de Fourier-{ {7) fait gue les barres

d’erreur acsscociées aux wvaleurs précédentes sont énormesz : + Z0mn pour VI et 2

40mn  pour V2). Nous avons essayé de réduire ces barres derreur en employant une
autre méthode d“analyse, dite par ‘Ysuperposition de périodes” (ou anxiyee de
Chree’. Cette méthode consiste & ‘“replier sur eux-mBmes" des diagrammes

3

d‘occurrence  f{identiques & «ceux de la figure 4, mais obtenuz en comptant 1z
nombre de SED détectés dans des intervalles successife de 1 mn) avec un
intervalle de cuperposition que nous avons fait varier entre S%0mn et 420mn, et &

calculer dans chaque cas la somme dec écarts & la moyenne de la courbe obtenue,
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nériode cherchée. En effet, la superpcsition d'intervalles de durée différenis

1

de la péricde du phénoméne étudié produit un lissage de la courbe +¥inpale, et danc

o

un écart-type faible. La justification de 1 utilisation de cette méthode, olutc?
que par exemple 1 ajustement de la courbe expérimentale % une courbe thécorigue,
réside en le fait que nous ne connaissons pas & priori la forme de la courbs
d’occurrence périodigque des SED. Les waleurs obtenues pour la période
d‘occurrence des SED cont :

10h08mn pour M1 avant la rencontre,

10h10mn pour Y1 aprés 1z rencontre,

09h38mn pour V2 avant la rencontre et

10h02mn pour M2 aprés la rencontre.
La figure 10 illustre les résultats obtenus avant chaque rencontre. L& encore,
les wvaleurs obtenues pour un meme diagramme scont comparables avant et aprés la
rencentre avec Saturne, mais i1 ¥ a une différence d'environ Pmn entre l1a période
moyenne d“cccurrerce observée par Y1 (10h0%mn) et celle cbssrvée par V2
(10h00mn> . Les barres d“erreur cont difficiles & déterminer car 1a méthode
employde est ltrés indirecte. Elles sont essentiellement ddes au faible nombre
d'épisodes disponibles et aux fiuctuations importantes de 17occurrence des SED.
On peut néanmoins affirmer

- que les pice obtenus aux périodes ci-dessus sont significatifs ¢ 540

o
—

- que les erreurs de détermination des périodes sont supériesures & + Imn pour Vi

-~

et + 2mn pour Y2 {écarts & la moyenne dez valeurs obtenues avant et aprés lecs
rencontres),
Ndus concluerons donc que les péricodes d“occurrence observées par VY1 et UZ

différent de quelques minutes,

Notons enfin quatre faitz qui étaient encore récemment inexpliqués
{mais gui 12 sont dans la suite de cette thése) :
- Sur les diagrammes d’occurrence des ZED en fonction du temps et de la fréguence
(figure 8), aussi bien pour Y1 que pour Y2, les SED qui couvrent toute la bande

haute et au moins wune partie de la bande basse du r
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rencontre, ne szont pas détectés au dessous d'e=nviron & MHz avant 1z rencontre.

"
o

"

- De plus, pour W1, 17épicode centré <csur la rencontre apparait d'abord & 1z
Timite haute <+réquence du récepteur <40 MHz) puis progressivement & des
fréquences de plus en plus basses. Le début et la fin des autrecs épicsodes semble

indépendant de la +fréquence. Ce fait n'zapparait pas clairement dans le czs d=

"

= Sur le diagramme d“occurrence des SED en fonction du temps pendant la rencontre

Vi-Saturne <fiqure 4 ), les deux épisodes précédant la rencontre semblent Zire

e
.
[ ON

formés de deux pics accoclés, Ce fait avait déji &t

o

remargué Dar Evans &t oal,

g

€1981) qui suggéraient la précence possible de deux sources pour expliguer c
phénoméne. MNous ¥ reviendrons plus loin,

- Ces auteurs tiraient aussi d'une premiére analyse des données PHEA-VI Ta

L
0w
24

conclusicon gque les SED étaient observée durant 3 fois de temps aprd

=
s
c
U

rencontre WYI1-Saturne gqu‘avant. Mous vovone sur la figure 4 guil nfen est pas
exactement ainsi, mxis que les BSED recstent détectables seulement un peu plus

longtemps aprés la rencontre gqufavant iresp. S Jours et 4 jours).,

11.3 - Spectre.

Mous aveons déji wvu plus haut gue dans 13 bande haute, les SED
apparaitssent n’importe o0 sur les spgectres dvnamigques entre 1.2 et 40.2 MHz., D=
plue, les données & haute résclution chtenues ~d h aprés 1x rencontre Yi-Saturne
ne montrent pas de dérive en fréquence. Ceci, ainsi gue 17impuisiwviié de
1“émission, a conduit & la conclusion que les SED cont des phénoménes & large
bande <{au moins 40 MHz). Les analyses spectrales faites par lec précédents
auteurs <(Evans et al. (1731, 1¥83)) se sont limitées % un comptage des SED par

canal, dans la bande haute du récepteur PRA, autour de la rencontre Vi, qui

sugqgére que le spectre des SED ne prézente pas de fortes variations entre | et 40
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Mous avons dét

)

en tenant compte de la calibration du récepteur, et de €a courbe de réponze en
fonction de la fréquence déterminée par Ortega-Molina et Daigne (1934), Tout
d“abord, nous avons utilisé la calibration du récepteur PRA (A, Zoischot, Rapport
interne du Groupe Décamétrique, 1979) pour établir la relation entre la densits
de flux du <signal recu & 17antenne {(en W.m-2.Hz-1) et lec intensités {(en mB) du
signal et du fond enregiztrées sur notre catalogque. Ces dernigres ont

3 -

préalablement été calculées par notre programme de dépouillement i partir de 1z

i

ictrés ur 1

[n]
i

0
n

valeur brute enre bandes de données, qui correspond au voltage

la <corties de “antenne. Les calculs sont détaillés dans 1 article 1 en annexs

uw

(section 2.3 + appendice). MNous avans alors établi pour U1 et VY2 des spectres de
1“émission SED qui consistent en la densité de flux movenne {(apparente) détectée

dans «chaque canal de la bande haute du récepteur PRA durant ! heure au centre de

w

chaque épisode. Les

pectres obtenus pour les épiszodes juste avant =% justs
aprés la rencontre VI sont présentés sur la figure 11, Ces deux specireszs sont
identiques, exceptée 1z coupure & & MHz avant 1la rencontre, déji notée au
paragraphe précédent. I1s présentent une évidente dépendance en fréquence, et
les pics & ~ 10, 23 et 237.5 MHz sont caractéristiques de tous les zpectres
obtenus. IT a été prouvé par des calibrations en vol que le gain du récepteur ne
varie presque pas entre | et 40 MHz.

Sur la meme figure, nous avons aussi tracéd la réponse du systéme
antgnnes + récepteur PRA, modélisée par Ortega-Molina et Daigne (1?94).entre 1 et
24 MHz. Dans ce modéle, qui a été développé tout & fxit indépendamment de naotre
étude des SED, les auteurs tie=nnent compte de la géométrie réelle du'probiéme, et
notamment du fait que cette antenne n’est pas équivalente % 1 antenne qui serxit
formée de 2 dipbles croisés de longueur double de feiie des monopoles (.2, 20
metres) car la curface de la sonde est loin d’etre un plan infini conducteur
perpendiculaire & 17axe de symétrie de ces monopoles. De plus, vers les hautes
tréquences ( > 15 MHz), les antennes n‘étant plus courtes par rapport & 1z
longueur d’onde, des Jlobes multiples apparaissent dans les diacrammas d antenns

et sont distordus par la présence du mit du magnétométre. Néanmoins, il resszart

u
)
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de <ce modéle théorigue que =i 1 influence des paraméires ci-dessus sur la courbe
de réponse en fréquence du sy¥siéme de réception PRA n'est pas négligeable, 2ile
ezt cecondaire & celle du facteur d adaptation entre les antenpes 2t le circuit
du récepteur, C’est ce facteur d’adaptation qui induit des résonnances dans le
circuit formé par  les antennes et leur charge, ot qui est donc la cause de la
présence des deux pics de la figure 11 . L effet des diagrahmes d“antenne ne
fait oque modifier 1égérement les positions 2t lec hauteurs relatives des pics,

La gamme de walidité du modeéle, dle & des limites sur la détermination de la
Tengueur effective des antennes PRA, <'étend entre | et 26 MHz, mais d'autres

pics devraient etre présents

La wvaleur de la
calculéde de maniére a ajust
expérimentaux  sur 1a figu

paramétre permet dobtenir

— A
1-26 MHz. Le meme 1trava

rencontres  f(donc dans d’a

résyltats. Cees résultats

expérimentaux de 17émissio

que le spectre

Ta gamme 1.2-40.2 MHz.

On ]

peut

source- des SED, a

]
LTS

1 .0 Mhz, ob

donc ot la calibration

Cest

4

”mn

appendiced, ce  que

sommes servi  pour établir

movenne correspondant  aux
d
SED

&m

aux fréguences pluc dlevées,

capacité du circuit de charge de 17zantenne a &te

o

er la position des pice théoriques avec celie dez pics

re 11, 0On peut constater que 17 ajustement dez ce2 seul

un trés bon accord entre lec courbes, dans le domaine

il fait pour ‘autres épisodes et pour 125 deux
utres configurations ogéométriques) a donné les mémes

impliquent que les pics observés sur les specires
n SED sont dorigine purement instrumentale, =i danc
.t "plat" (& des fluctuations de gquelques dE pr#s) dans
stimer la puissance specirale réelle (2n W.Hz-1} dmise
partir des valeurs de la densité de flux ues dans

les antennes zont courtes devant la longueur d’onds

absolue des données est Afiable <(voir article I,
nous  avons fxit & partir des données dont nous nous
les =spectres @ <i on appelle {5 la densité de flux

SED regus pendant un dintervalle de temps At dans iz
istgnce Wi1-Saturne movennde sur cet intervalle At, st
cnt un diagramme d'émissicn isctrope, on peut dualuer
ise pendani un sursaut
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On obtient Py de 1“ordre de &0 W,Hz-1 pour Y1 et une puissance spectrale deux

fois plus Faible pour Y2 {~ 30 W,Hz-1., C2 résultat nous permet de calibrer en

puissance réelle 1

w0
1w

pectre des SED, que 17on peut alors tracer da

pus }
[
o
el
o
3
3
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1-26 MHz en divizant les courbes expérimentales par le modéle théorigue (figure
1295 On constate <sur cette Ffigure aque la puissance zpectrale movenne émise
durant un <sursaut dans la gamme 1-Z4 MHz ezt de 1“ordre de 100 W.Hz-1, En
considérant maintenant que les puizsances =pecirales que nous wvenons de
déterminer <cont émises sur une Tlargeur de bande de 40 MHz au moins, on peut

gstimer 1x puissance instantanée P émize durant un sursaut par
P=Py.B {B=40 MHz)

A PR ) . ; , \ .
donc P = 4,107 W pour V1 {~ 2,107 W pour M2, Du fxit de notre hrpothéss duns
émission isotrope, et du fait que la source des SED n'est certainement pas situde

auy  centre de Saturne et donc que (R» a £té légérement surestimé, ces valeurs =zont

n

probablement supérieures 4 1a réalité. Toutefoiz, elles donnent un bon ordre ds

~

grandeur de la puissance émise durant un  SED. Durant les sursauts le

"

ply

i
"m

intenses, qui peuvent 17etre jusqu’a 5 fois plus que la moyenne, cette puisszance

AC

peut donc dépasser 1 W La densité de flux correspondante & 1 orbite de la

terre est f{en moyenne) de 400 unités de fiux pour U1 {environ 200 pour VZ2), et

"

peur donc atteindre 1000 & 2000 wunitées de fluw., Ces résultats sont compatibles
avec ceux obtenus par Evans et al. {(1983) & partir des données % haute résclution

temporelle,

.,

Précisons =nfin que les SED dtant émic 1.4 du temps pour VI et 0,4%

s

. . AT - o
pour M2, la puissance moyenne globale de 1 34mission 3ED est ~ &.10° W pour U1 {~

- F : ) . B , :
3.0 W pour V23 et correcspond & envircn & Jy 4 1z di

QA

tance de la terrz (A~ 3 Jv

oA

pour L2),
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On woit donc que les SED les pius intenses, dans la gamme 1-40 MHz,

doivent %tre facilement détectahles % partir d’instruments au =ol., Une tentxtive

[

de détection a été faite par Lecacheux et Biraud (19282) a 1420 MHz (21 cm), avec

le radictélescope de Nancay, autour de 17cpposition de Saturme en Auril 1781 =t
pendant la rencontre YZ-Saturne en Aout 1981, Les résultats de ces observations
ont été négatifs et imposent donc une 1imite supérisure égale & | Jv (% la terrel
pour la densité de flux provenant des SED & 1420 MHz. Ceci implique gue le
-2

spectre des SED subit une décroissance movenne au moins de 1 ordre de au-dela

b
L]

de 40 MHz (figure 1

)

Bien .que noire étude statistigue ne porte que <cur lee donnédes
recueillies dans la bande haute du récepteur PRA, nous avons essavé de déterminer

lz limite d“apparition des GSED wvers les basse fréquences, Du fait de 1z

"w

présence du SKR, qui lui aussi est sporadigue 2t intense, la détection des ZED
au-dessous de 700-800 KHz est impossible quand la lTimite BF du SKR atteint 20
KHz . Heureusement, durant plus de 30 heures autour de la rencontre VY1, le 3KR ne
couvrait bratiquement pas la gamme 20-100 KHz (3 canaux). Un premier examen
qualitatif deg données a permis d’identifier plusieurs sursauts dans cette gamme,
dont certaine tréc intences e{ couvrant plusieurs canauy consécutifs (figure 140,
Mous avons donc  appliqué notre algorithme de détection des SED ; cette périocde,
mais en ne tenant compte que dés évegnements de duréde 3 120 ms {(couvrant 4 canaux
ou plus) de maniére & ne pas détecter trop de fluctuations parasites. MNous avons
é?orz établi un diagramme d occurrence des événements détectés entre 20 et 100

KHz «{figure 135z, L absence guaci-totale d'événements avant l1a rencontre =1 la

périodicité de Jleur cccurrence avec une péricde denviron 10h aprés la renconirs

[0}

sont évidents sur ce diagramme. Cette constatation est confirmée =i on ne

SED

ont moin

"
m

ul
()

considére de la meme maniére gque Ta gamme Z0-80 KHz ol le:

on
(]

nombreux, mais oO le SKR est totalement absent {(figure 15b). n en conciut donc
que ces édvénements sont bien des ZED et que leur spectre se poursuit jusqu'i 20
KHz . Mous  infirmons du meme coup lec conciusions de Kurth et al, (1983} qui

mettaient en doute 17exicstence de

"

SED aux basses fréguences car 1 exnérience

3

d“ondes de plasma de Yorager ne les zvait pas détectés & 348.2 KHz, Les détails

[}
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de «cette discussion sont dans 17article 1, section 3.4, en annexe. Lintensité
des SED détectés dans la bande basse est sensiblement la méme que dans la gamme
1.2-3.0 MHz, «ce qui suggére gue le spectre de 17émission SED est "plat
KHz et au moins 40 MHz, maiz less mesures d’intensité zu-dessous de 100 KHz zont

peu fiables car le bruit instrumental augmente % ces fréguences ilLang and

11.9 - Diztpibution des intensités,

MNous avons reprécentéd sur la figure 1é la distribution d'intencsité des
SED en fonction du temps pour 1a majeure partie des f¥rjcdes d'observation
dtudides autour des rencontres Wi et V2, Lx densité de flux correspondant X
chaqué 3ED détecté dans la bande haute du récepfsur PRE {1,2-40.2 MHz) es?
représentée 2n fonction du temps, aprés avoir £té corrigée dez effetis
instrumentaux décrits au paragraphe précédent (réponse du systéme de réception
FR&  en  fonction de la  fréquence), La correction azppliquée  aux duknements

détectés entre 1 et 24 MHz consiste & diviser la densité de flux apparente de ces

événements par lx réponse théorique du systéme PR&, 1z correction étant null

o

pour  le

n

fréquences inférieure A4 3 MHz. - Entre 24 et 40 MHz, nous avans

w

T

.extrapoléd 1z méthode précédente en supposant que le spectre des SED reste plat
Jusgu“a 40 MHz. La correction appliquée aux SED détectés dans cetts gamme de
fréquences est égale au rapport entre la densité de flux moyenns regue & Tz

fréquence de détection et celle regue dans la gamme 1.2-32.0 MHz.

Os
=

Par exemple, =i on appelle Sa la densité de flux apparente détectée dans un can
donné, et Sr 1a dencité de flux réelle recue dans ce canal :
- pour un SED détectéd & 10 MHz, on aursa
Sp= Sa - 13 dB td’apres la figure 11)
- pour un SED détectd & 30 MHz, on aura

. oA
a.i 28027

Wy
3]

ar

Sr =

w

4

T
el
o

{Sa» étant 1la densité de Flux movenne o ctée % 320 MHz pendant une période

donnée, et (50> la densité de flux movenne détectée danc 1a gamme 1.2-3.0 iMHz
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pendant la méme période.

Nous avons vérifié que cette méthode appliguée dans la gamme 1-246 MHz conduit aux
mémes corrections que celles obtenues par division par la réponse thforique du
systéme PRA. De plus, aprés correction, les distributions d“intensité des SED
obtenues & chaque fréquence se superposent exactement sur la figure 14, ce qui
confirme la wvalidité de notre hypothése d“un spectre plat Jusqﬁ’a 40 MHz., On
obtient ainsi les distributions de la figure 16, sur lesquelles la variation en
1/R2 de 17intensité maximum regue apparait clairement,. Le seuil & 3.10'45

W.m-2.Hz-1 pour W1 (6.10‘4gpour V2) correspond & la limite de détection des SED,

1 dB au-decssus du fond.

On remarque sur cette figure la dispersion des intensités des SED sur
plus de 20 dB, et 14 encore la meilleure définition des épisodes et le plus grand
nombre d’événements dans le cas de V1, L7intensité des sursauts détectés par V2
apparait en moyenne 3 dB plus faib[e que celle des SED détectésApar Vi. Enfin,
de meme que pour les diagrammes d’cccurrence, les épisodes précédant la rencontre
Ui1-Saturne semblent €tre formés de deux pics accolés (17un faible et 17autre p!ué
intense; ce fait est surtout visible pour les 2 épisodes avant la rencontrel. Au
début de 17épisode centré sur 1la rencontre, 1les SED apparaissent aux basses
intensités, Jjuste au-dessus du fond, puis s’étendent progressivement & des
intensités de plus en pius fortes. Ce phénoméne n”apparait ni & la fin de cet

épisode, ni aux extrémités dec autres épiscdes.
I1.5 - Polarisation.

De précédents auteurs <(Evans et al., (1981) et Warwick et al. (1982))
ont tenté d“étudier la polarisation des SED en définissant wun indice de
polaricsation P{i) pour le canal i par :

GCi) = DCid

GCidy + DL



22

ol DCiy ireszp., G(i))» représente 12 nombre d échantillons de gpolarisation
circulzire droite f{resp. gauche) du canal | dans lesguels un SED x £ié gétectid,

Les résultats de cec auteurs sont trés divers, gquoigue non interprétés @ absence
de polarisation avant 1a rencontre Vi, plus de 70¥ de polarizztion circulairs

gauche au-dessus de 15 MHz aprés la rencontre M1, 10 & 154 de polarisation

'
L
o
n
-4
55
1]
o
o
=
~+
w
-t

également répartie entre circulaire gauche et droite au-dessou

aprés la rencontre Y2,

En fait, ces résultats n ont aucune signification physigues pour desu
raisons essentielles, D7une part, 17indice défini dépend beaucoup de facieurs
instrumentzux, comme 17ont montré Ortega—Mdlina ¢t Daigne 01734, L orientation
des antennes FPRA par rapport & Ta scurce peut modifier la polarisation apparsnte
de 1‘onde recue, =t meme dans certaines configurations faire zpparaiire 100X
polarisée A droite ou A gauche une onde qui ne 17est pas du tout, De plus, aux

fréqu

04

nces > 13 MHz, ol lez diagrammes S zantenne précentent des lobes multipies,

e sens apparent de polarisation s‘inverse quand la direction de 1a source passe

-+

d'un  lobe & 1 autre du fait du mouvement relatif de la sonde. D autre par
proportion de SED couvrant un seul canal est tras dlevée {3  &THD,
particuliérement quand Woyager ezt loin de Saturne (% plus de Z24h de 1=
rencontre) oi elle atteint 1004, Dans ce cas les SED, méme non polarisés,
apparaissent polarisés & droite ou % gauche suivant le canal PRA balayé durant
leur occurrence. Ce fait peut notablement fausser 17indice de polaricsation te]
qu’il a £&té défini plus haut. En effet, pour un épiscde durant legquel N
événements non potarisés couvrant un  seul canal  sont détectés dans la bande
haute, ~ N/100 =sont détectés & chague fréquence, dont MAZ00 + MAIO0 dans

chague état de polariszation. Pour M1, & 17exception de 1“épiszode central, N

varie d'environ 2000 <(épisode suivant la rencontre? % quelgues centxines ¢~ Z24h
avant ou aprés la rencontrel, L7erreur statistique sur 1°indice P{i) esi donc :

+ g Y NZioo _ 20

N /100 B VA

I+

o
A
el
uy
e

2334 (Jjusgqu’a 100X, selon le nombre de SED impligqués dans le calcul, qui

dépend Tui-meme de 17intervalle de temp= considérd et de la distance
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A la lumigre de «cez concidérations, nous avons essayé de réduire au
maximum cette deuxiéme <cource d“erreur, afin d’cbtenir un résultat au moins
qualitatif sur la polarication de 17émission SED. HMous aveons donc tout d7abord
utilisé le méme indice P{i) pour étudier épicsode par épicode la polarization des
SED de durée 3 &40 ms (i.e. couvrant 2 canmaux ou plus). Comme on peut le voir sur

la figure 17 pour un #épiscde caractéristique (rencontre Wi}, Tes SED szemblent

m

Y
"
[l
i)
s )
o

tre complétement non palarisés, Four avoir une auire confirmation de

- . ~ . ;. . . -
nous avons refait la meme analyse, mais en définissant cettes fois un nouvel

A

indice de polarisation moins qualitatif que le précédent, et moins sensible aux

fluctuations statistiques :

Py - SLel)> -<Tir > o
<ITe)>+<IH0) >

od  {I1.0i2% fresp. {1 002> 0 r ignal recu dans |

st nte 17intensité morenne du

0

prés

o
"

o

canal i en polarisation gauche (resp. droite}, pendant 17 intervaile de temp

Ui

dtudié, Les résultats, présentés sur la figure 18, confirment parfaitement |

T

résultat précédent : 17émission SED nfest pas polarisde,

11.4 - Conclusion de 174tude statistigue.

,

Blors ue les caractéristigques intrinséques des SED {durée
3

"W
3
L
m
1

o |
m

sont restées inchangées entre les deux rencontres Yovager-Saturne, 1z variabiljté
= )

dec caractéristiques glabales de 17¢émission et remarguable & plusieurs #chelles

o

de temps. A courte échelle f{quelques minutecs), 1“occurrence des SED est ira

fluctuante et Jeurs intensités couvrent wupne gamme instantande 20 gE, &
1“échelle de 9 mois, intervalie de temps enire le2s 2 rencontres, 1a périads de
1"émizsion & diminué, ainsi que ie nombre de SED détectds {(d'un Ffacteur 3.3) =%

leur intensité (d'environ 3 dB). De piusz, les fluctuations &% court terme de

7z |
i a
s

1“émission  zemblent avoir augme d“une  renconire % 1fautre. Lesz épiscdes,

notamment, sont moins bien définis pour Y2 que pour U1,
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Mous allons, dans la section suiwvante, é&tudier plus en détails Tz

= repcaont

—
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=

¥
e

distribution d’intensité dees EED en fonciion du  temps pour
don

T
[

V1-Saturne. Mous la comparerans & un modeéle géoméirigue t 17un des parametr

st la distance

Ld

ntre 1x source des SED et le centre de lx planéte, ce qQui nous

aidera & trancher entre les 2 localicsations p ta socurce des SED.
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ITT - L7EMISSION SED : SONDE MNATURELLE DE L‘IONOSPHERE DE SATURNE ?

Comme nous 1 avons vu plus haut, deux hypothéses sant en compétition
pour la localisation de la source des SED : 17anneau B ou 1“atmosphére
SED & des fréquences aussi basses que

équatoriale de Saturne. L observation de

o
W

20-100 KHz a tout d“abord conduit Warwick et al. (1781, 1732) et Evans et al.
{1981) & rejeter 1’hypothése atmosphérique car 1a densits électironigue dans
1“ionosphére de Saturne mesuréde au limbe de la planéte par 1“expériesnce "Radio

Science” de ‘ovager impliquait une coupure basce fréquence % environ | MHz. =

il

résulta{ les a conduit & proposer comme source des S5SED, sans toutefois en
expliquer le mécanisme, un objet unique {(par exemple un petit satellite) qui, par
suite de collisions avec les particules environnantes de 17 anneau B, donnerait
_haissance i des décharges électrostatiques,

B

Mais d’autres avteurs ont montré que lax fréquence de coupur

T

i

ionosphérique . & 1 MHz n“éliminait pas fatalement 1la possibilité d'éclair
atmosphériques comme source des SED car
- L’ombre projetée par les anneaux sur 1‘atmosphére équatoriale de Saturne

~
e

basse dencité électronique dans

[

[}

pouvait tre & 1‘origine d‘une zone de tré

1“ionosphére de Saturne, du fait de 17 occultation par les anneaux du ravonnement
UM, sclaire iomisant (Burns et al., 1%983). Cette zone pourrait peut-2tre
permettre 1“échappement de SED de fréquence aussi basse que 20-100 KHz.

- Comme nous 17avons montré sur lx figure 8,_195 SED ne zont cbservés aux basszec
fréquences qu’aprés la rencontre. Ceci a permis & Kaiser et al., (19233 de
remarquer qu’ile provenaient du cAté nuit de la plangte, o la denzité
électronique peut &tre beaucoup plus basse que celle mesurée au Timbe. Ces
derniers auteurs ont comparé la largeur des #pisodes observés sur e diagramme
d’occurrence de la rencontre A1-Saturne avec celle qui =serait produite par une
source isotrope danms 1‘atmosphére égquatorixle ou dans les anneaux. 11z ont
largeur dans le cas d’une scurce

trouvé un meilleur ajustement de cette

xtmosphérique large dienviraon 40° (en Tongitude) .,



ITs= en ont déduit que Ta coupure basse fréquence avant la rencontre

fqu’ils situaient & ~ 35 MHz) pouvait alors Fire due au fait que, pendant cette
» . N 3 . = . - N . N

période, les SED sont observés du coté jour de Saturne, donc 4 travers une

ionosphére de forte densité électronigue, Considérant la fréguence de plazma

ot
o

proche de 35 MHz, ils en ont tiré, d’aprés formule : fp (KHz) = 2¥Ne {cm-3) ,

C . : s . . -
une wvaleur de 1la densité électronique Ne = 3, 10° cm-3 coté jour. En revanche,

o

aprés la rencontre, lec SED sont obszerwés & travers 1/icnosphére nocturne de 1a
planéte, de plus faible densité électronique. Le fait que des événements soient
observés X% des fréquences aussi basses que 20-100 KHz implique une densits
électronique coté nuit de 5 & 100 cm-3., L‘apparition progressive des SED & des
" fréquences décroissantes au début de 1“épizode centré sur la rencontre
s’expliquerait alors par le fait que la fréquence de coupure d’une ionosphere de
densité électronique Me pour une onde incidente Faizant un angle 8 avec la

D
(11}
-~

normale & 1“ioncsphére
—
fc = fp/cosi® = 9.YNe /cos(@)

Or, lors de 17apparition de la source au limbe de ia planete, 8§ opas

e
progressivement de 90° {incidence rasante) ¥ 0° {incidence normale). La
fréquence de coupure balaie donc toute la gamme de fréquences PR&, de 40 MHz & fp
& 1’apparition de la source. Ce phénocméne devrait se produire & chague
apparition de 1la source, ainsi que le phénoméne symétrique & chague disparition
fi.e, la dicparition progressive dec SED & dez frégquences croissantez, de fp & 40

]

MHz, oquand @ passe de 0° & 90° ). Le fait que 1“on observe cet effet seulement

au  début de 1“épicode centré sur la rencontre vient du fait que, 1a zource de

i

SED avant une période de révolution de 10h0%mn  {pour VY1), Ta duréde dune

apparition (resp. disparition) compléte de 1a source n'est que d’environ 20mn

i

pour un observateur fixe, ce qui correspond & une dérive en fréguence >1.5
MHz.mn—l. Du fait de la relative rareté des SED, une dérive de cet ordre nest
pas discernable sur les spectres dvnamiques, Toutefois, au début de 1“épizode
centré sur  la rencontre, le mouvement de la sonde compenzait presque la rotation
de Saturne. Aussi, la source des SED a-t-elie mis un temps beaucoup plus grand &
apparaitre au limbe de Ta plan2te ¢(3-94 heures), ce qui correspond & une dérive en

fréquence de 0.2 MHz.mn-1, cette fois parfaitement observable. A la fin de cet



épisode, Y1 était déji redevenu un observateur presque fixe en temps local par
rapport %  Saturne. Ces  deux caractéristiques de 17émission SED, difficilement
explicables dans 1le cadre d‘une source située dans les anneaux, constituent des

arguments importants en faveur d7une szource atmosphérigue.

ITI.1 - Modéle géométrique de 1“émission SED.

Dans 1 espoir de trancher définitivement entre les 2 hypothéses, nous
avons ctudié en détail la distribution d’intensité des SED en fonction du temos
sur  une période d’environ 3 jours autour de la rencontre Y1 {figure 1%}, La
présence d’un seuil de détection fixe introduit un biais systématique qui nous
emp?che d'étudier la variation temporelle de 17intensité movenne des SED. Huszsi
avons nous #£tudié les wariations de 17intensité maximum des SED en fonction du
temps (et de 1la distance sonde-plandte), c“est-i-dire, en prxtique, 1 enveicppe
de la distribution de la figure 19. La détermination précise de cette esnveloppe,
que nous avons syuperposée & Ta distribution elle-méme supr la figure 19, est
détaillde dans T7article 2 (section 2) en annexe. Pour la suite, nous avons fixé
la waleur 0 dB égale au seuil de détection des SED. La variation globale en 1/rR*
de 1 enveloppe de la distribution d’intensité des SED est évidente sur la figure

1e.

Nous avons calculé TJes variations temporelles de 17intensité des SED

qui seraiept détectés par 17expérience PRA de Y1 pendant la période de ~ 3 jours

"étudiée, en faisént 1"hypothése d“une =zcurce équatoriale située % la distance RO
du centre de Saturne,'de largeur angulaire L fen longitude), en révolution autour

de Saturne avec wune période de 10hU%mn et occultée par la planéte & chague

révalution, Notre modéle est purement géométrique et nous supposcns que la

source est isotrope et que la rpropagation des ondes radic de la source aux

antennes PRA est rectiligne, i.e. non affectée par la réfraction. Cette derniére

n

hvpothéze est justifide szauf quand la scurc

m
o
m

st observée xu limbe de la planste,

mais ces occasions couvrent des durées trés courtes {(quelques minutes) devant la
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Figure 12 : Distribution des intensités des SED en fonction du temps et de
distance & Saturne, corrigée des effets instrumentaux autour cde la rencont
Y1-Sxturne, La détermination de 1“enveloppe de cette distribution, i.e.
variations de 1‘intensité maximum regue, est expliquée dans le texte, 11 v a
trou dans les données {"data-gap") dans chacun des deux derniers épisodes
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durée des épisodes sauf au début de 1a rencontre ol Je mouvement de ia sonde

accompagne la rotation de la plangte,

A 17instant t, la distance d de la sonde au point médian M de 1a source

des SED

“) d = (l‘7\02+ R*_ Z_P\Ro.cos(@)_ws[gCt'to)+Ho-Hj)%

D)
ul
~

ol R0 = distance de 1a source des SED au centrs de Saturne,
T = période de révolution de la source des SED = 10h0%mn,
HO, t0 = paramétres de phase, HO 4tant la position en temps local de la zource

au temps t0 {nous avons prisz : t0 = jour 318.00 de 1 annde 1720,

R = distance de 1 au centre de la plangte,

H, 1 = position en temps local, et latitude de 1a sonde par rapport & Saturne.
Ces notations =sont  illustrées par la figure Z0 qui reprézente 1z géoméirie du
probleme en projection sur le plan éguatorial de Saturne & la rencontre (t =

318.007. La distance de la sonde % un point quelcongue de la source, sépard de

AL du point médian M est :

(z) D.- ‘(Roz'* R 2. R.Ro. cos (@),(;og ( 22?({—-[-0).,, HG-H+AL)) /o

Aussi, si P ezt la puissance spectrale maximales émize par chaque point de 1z

source, 1 intensité maximum S recue par V1 en provenance d“une . scurce de largeur

(3) S - /“(wx. ( P/ AWDZ).

AL = - +

N
vt

oy encaore

W) Aog(S) = 4ey(P) - dog (47) - 2. f//»

4

Log (D)

N(T‘

En combinant aux éguations (2) et {4) les coccultations de la source par la
plant¢te, nous obtenons un modéle géométrique de 17enveloppe de la distribution
d’intensité des SED en fonction du temps. _Lea paramétres indéuendaqtz sont ¢ RO
qui dans notre cas peut vaioir ! ou 1.8 Rs {(source dans | atmosphére ou 1 anneau

fa]

B), 1ogiP) qui translate verticalement la courbe calculée, HO et L,
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Les figures 2! a2 et b monirent les meilleurs ajustements réaliséds entre

O

les observations 2t le modéle pour les 2 valeurs possibles de RO.

- Pour RO = ! Rs, on trouve : HO = 283° &£ 3° = 18h5Zmn # 12mn <pour 10 = 318,000
] . . . ;

et L =55"+5°. Avec notre choix du niveau 0 dB, la valeur correspondante de P

(10.1ogi{P)) est 27.7 dB,. La wvaleur rée?ie de P peut etre tirée de la section
I1.3 (300 & 500 W.Hz-13,

- Pour RO = 1.3 Rs, le meilleur ajustement est obtenu pour les mémesvaleurs de HO
et P, mais L = 0° <{source ponctuellel.

ED =2 trouve

[i)]

La comparazison de ces 2 figures suggére fortement que la source des
dans l’atmosphéré de Saturne. En effet, pour une source dans 1“anneau B, les
courbes expérimentales et théoriques sont en désaccord non seulement en ce qui
concerne les occultations, mais aussi en ce qui concerne les wvaleurs da
1“intensité maximum recue prés de la rencontre comme on peut le woir sur la
figure 21b ﬁloin de 1a rencontre, la dif?érence entre les 2 valeurs de RO devient
négligeaxble devani R). Avec une source non ponctuelle, le désaccord enire les

deux courbes augmente encore.

Nous obtenons donc de trés fortes présomptions en faveur dfune source
des SED <=ituéde dans 1“atmosphére é&guatoriale de Saturne, de largeur angulaire
longitudinale as °, 2t dont 1z position movenne en temps local était 2d3°1 3°
(18h32mn % 12mn) le 1371171980 & 0h., Elle est probablement constituée d un
s¥stéme orageux  étendu, dont 17extension en latitude ect faible du fzit de 1z

détermination relativement précise de la période de révolution de la scurce. LUne

péricde de 10h0%mn £+ Smn correcspond, d'aprés lec profils de vitesse des nuages

‘c.f. figure 22), A une zone de 4° de large centrée & la latitude +2° . Ces
résultats vont, dans [ section suivante, connaitre une confirmation

supplémentaire tout en nous permettant de déterminer le lobe d'émicsion de la

cource des SED et d'en déduire des résultats trée intéressants

ur 1 ionosohére

1"

équatoriale de la plangte,
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Fiqure 22 (d”aprés Smith et al., (19813 : Profil de la vitesse U des vents,
mesurée par rapport 4 la période de rotation radio de Saturne de 10h3%.dmn. Ce
profil est superposé i une photo de 1’atmosphére. La bande sombre & 1“équatsur
est due & 1‘ombre projetée par les anneaux. Les vents étant dans la méme
direction que la rotation de Saturne, les nuages sont en super-rotation par
rapport & la plandte,
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I11.2 - Directivité de 1“émission SED.

Sur  la figure 21a, on peut remarquer que 1’accord entre le modéle et 1a
courbe expérimentale est trés bhon aprés la rencontre (sauf aux extrémités des
épisodes), tandis qu‘avant la rencontre, il ¥ a une différence systématique entre
les wvaleurs mesurées et calculées de 1“intensité des SED. En effet, pendant la
premiére moitié des épisodes précédant la rencontre, et au début de celui centré
sur la rencontre, 1‘intensité effectivement détectée par V1 est environ & dB plus
faible que celle calculée & 17aide du modéle géométrique. Cette différence
atteint plus de 10 dB aux basses fréquences ( 10 MHz), mais n’est que d“environ
3 dB aux hautes fréquences (>30 MHz). Durant la seconde moitié de ces épisodes,
la différence entre les 2 courbes n’est que'de 1 dB (hautes fréquences) a 2 dE

(basses fréquences).

Nous avons tenté d expliquer ces caractéristiques dtonnantes. Tout
d“abord, i1 est trés irréaliste d’.invoquer un changement soudain du lobe
d’émission de 1la <source des SED, précicément lors de la rencontre Ui-8aturne,
pour expliquer 1la différence entre les épisodes précédant et suivant la
rencontre, De plus, la forme des épisndeg précédant.]a rencantre requierrait un
lobe d’émission. trés exotique et assymétrigque, Cette forme est tout & fait
comparable aux ‘“doubles pics" exhibés par les épisodes précédant la rencontre Ui
sur le diagramme d‘occurrence des SED (figure 4 ), et dont 1‘origine est encore
inexpliquée, Les précédents auteurs proposaient une explication possible des
doubles pics par 1°existence de 2 sources de SED dont les périodicités seraient
légérement différentes, la plus rapide "rattrapant" 1“autre. Cette hvpothése n’a
toutefois jamais £té confirmée, et elle impliquerait trop de contraintes pour
17explication de nos observations: les 2 sources devraient émettre des puissances
différentes ﬁl’une faible et 17autre intense), dans dec lobes trés directifs de
maniére & ce que l‘&mission plus intense ne couvre pas la plus faible, De plus,
le changement intervenant & partir de la rencontre dans la forme des épisodes

impliquerait wune expansion longitudinale de la source intense et une disparition
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de 17autre, car la distribution des intensités des SED apreés la rencontre ne
- révele pas d’exceés d’événements faibles ¢c.f. article 3, figure 3, en annexe}, ce
qui devrait pourtant ®tre e cas si 2 distributions étajent superposées, Nous
avons également wvérifié que les variations de la géométrie d observation dues au
mouvement de la <sonde durant un épisode ne pouvaient pas Etre responsables des
caractéristiques observées: sauf pour I1“épisode centré sur la rencontre, la
latitude de 1la sonde au-dessus du plan équatorial de Saturne et sa position en
temps local ne changent pas significativement durant un épisode. Aussi en avons
nous déduit que la différence entre les intencités calculées et mesurédes, et son
évolution pendant 1la période étudiée, doivent Etre dues a la propagation des
ondes radio de la source aux antennes PRA i travers 1“ionosphére équatoriale de
Saturne, dont les paramétres caractéristiques sont les <seul & avoir
significativement changé aprés la rencontre. Nous allons, dans. la section
suivante, développer ce résultat et en tirer des implications importantes sur
1“ionosphére équatoriale de Saturne, mais il nous permet tout d’abord de

déterminer le lobe d’émission de la source des SED.

Aprés  la renconﬁre, nous avons montré plus haut que les SED ont scuwent
dté détectés au-dessous de 100 KHz, et quelquefois a des fréquences aussi basses
que 20 KHz. Puisque les ondes radio ne peuvent pas se propager & une fréquence
inférieure & 1la fréquence de plasma fp locale, ces ualeués représentent une
limite supérieure & la wvaleur de fp sur le fraJet de ces ondes, =t impliquent
donc une densité électronique de 5 A 100 cm=3, au mojns dans certaines zones de
1“ionosphére nocturne dg Saturne. En effet, la relative rareté des SED détectés
au dessous de 100 KHz <(c.f. figure 15) ne nous permet pas d’affirmer que la
densité électronique est aussi faible que 5-100 cm-3 dans toute 1‘ionosphére
nocturne, Néanmoins, ces wvaleurs donnent un ordre de grandeur de la densité
électronique moyenne dans cette partie de 1“ionosphére {Ne { queiques centaines
de cm-3). En conséquence, les SED détectés aprés la rencontre dans la bande
haute du récepteur PRA (i des fréquences > | MHz >» fp) ne sont pas affectés par
leur propagation jusqu‘a la sonde, & travers 1“ionosphére nocturne de Saturne.

Nous pouvons donc, % partir de la sceconde moitié de la figure 21a {aprés la



P

rencentre), déduire le lobe d“émission dec SED, qui est le seul paramétre & ne

pas avoir été pris en compte dans notre modéle.

Pour ce faire, nous avons déterminé pour chacun des 3 épisodes suivant
la rencontre la différence (en dB) entre les courbes expérimentale et calculée,
que nous avons reportée en coordonnées polaires (M,8) sur la figure 23. Nous
obtenons ainsi le lobe d“émission de la source des SED, ocu plus précicément sa
projecticon 1le long de la trajectoire de Vi, Comme on pouvait s’y attendre &n
examinant la figure 2la, ce Jlobe est presque isotrope sur le demi-espac;
extérieur & la planéte, sauf pour les valeurs élevées de 8 (8>70°), Ce résultat
est en accord avec la sporadicité de 1“émission SED. Il apporte un argument
expérimental en faveur de 1‘hypothese, toujours faite implicitement dans‘la
littérature,' de 1‘isotropie de 1“émission radio associée aux éclairs d’orages,

notamment terrectres.

II1.3 - 1Implications ionosphériques,.

Ce résultat nous permet maintenant d’expliquer la forme des épizodes
précédant la rencontre en termes de propagation ionosphérique. L ionosphére z
deux principaux effets sur la propagation des ondes radio :
- La réfraction (réflection) des ondes de fréquence inférieure A fp/cosi(8), ol 8
est 17angle que fait 1a direction de 17onde incidente avec 'la normzle &
17ionosphére <{c.f. figure 20), et fp est la frequence de plasma locale. 0On a la
relation fp(KHz) = ?.(Ne)”ﬁ, olt Ne{cm-3) est la densité électronique locale.
- L7absorption <(atténuation) des ondes de fréquence supérieure & la fréquence de
coupure ci-dessus, qui se propagent & travers 1Zicnosphére. L’absorpticn

augmente avec la densité électronique Ne,

L“enveloppe de la figure 19 a ¢€té obtenue en tenant compte dez SED
apparaissant & toutes les fréquences entre ! et 40 MHz. Comme le spectre des SED

est plat dans cette gamme de frégquences, le fait que les SED détectés pendant la



X 0 o
————— -
/”"’ * ° X x \\\\\
x/,/’ x;\\ ®
P ~
e E 3 s X
L o N E
x // \\
v o N
/ N
U/ L] \\
/ - 5 R
/ -
x / l\
/ 2 \
/ \
/ \\
// 8 o \
/ \\
/
x
/ x \
! * \
i !
! ]
H - o |
i " 10
T % ]
M
x o x

Figure 23 : Lobe d“émission de Ta source des SED dérivé des 3 epizodes sujvant 1z
rencontre, Les symboles wutilisés =ont respectivement X : c et # pour =
premier, second et troisiéme épisode. La courbe en pointillés représente le lobe
d'émission d une scource isotrope. M et & sont, comme sur 1a figure 20, 12 paint
médian de la scurce et 1“angle entre la direction de Y1 fuys de 1a scurce) et 1z
normale & Ta source en M {ravon vecteur)
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Figure 24 1 Coupure bazse fréquencs cheervée pendant 1‘épizcde précédant s
rencontre, en fonction de la mosition de la source en temps local. Les barras
d'erreur reprézentent : 200 KHz, ce qui correspond & 1“espacement de deyx Camaux
adjacents dans la bande haute du récepteur PRa,
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oremidére moitié des épicsode précédant la rencontre aient une intensité plus
faible que «ceux apparaissant dans la seconde moitié de ces épisodes ne peut pas
Ftre dii & un effet de coupure, En effet, 1les SED apparaiszant aux hautes
fréquences <(30-40 MHz) ne devraient pas etre affectés par cette coupure, et donc
Vintensité maximum détectée devrait rester la méme durant tout 1"épisode, La
forme des épisodes précédant la rencontre résulte donc certainement d'un effet
d“absorption. Cela implique un premier résuitat qualitatif : Ta densité
électronique ionosphérique doit &tre plus élevée dans l1a région sous laguelle

-

pxsse  la cource des 3ED pendant la premiére moitié de ces cdes (région 1) gue

”m

s
o
[ l'l

ll‘l

isodes ion 2.

T_'J

—

s

0

i

dans 1la région "sondée" pendant la deuxiéme moitiéd de ces é;
D7aprés les valeurs de HO, t0 et T déterminées dans la sectian I11.1, ces régicns
correspondent respectivement & 6h-12Zh30mn TL ¢ temps local) et 14h30mn-18h30mn TL
avec une zone de transition entre 12h30mn et 14h30mn TL. Ce rézu Ttat qualitatifs
va dans le meme sens lss mesurss de 1“expérience "Radio 3cience" de Ucyager qui,
bien qu’effectudes & latitude non nulle, ont déterminé des valeurs plus élevées
du pic de densité électronique ionosphérique un peu avant 17 aube {lorcs de

<

1“émersion de W1 et YZ de 17ombre de Saturne : MNe = 1.4 10% cm-2 et 2.3 10%m-3
respectivement) qu‘au début de la nuit (immersion V2, Ne = &, 10~ cm-23) (Twlepr ot

al., 1781, 19382y,

Dans le but d’obtenir des valeurs quantitatives de ces denzités
¢lectroniques, nous avons examiné les variations temporellies fines de la coupurs

5

basse fréquence <(que nous situione globalement % & MHz) durant ] épizode juste

avant la renpcontre (qui contient beaucoup plus d“événements et donc est moins

a

bruité que e oprécédent), La freéquence de coupure cbzervée ecst tracée zur

-t

figure 24 en fonction de 1la pocition de la source des SED en temps local, €
confirme nos conclusions qualitatives précédentes. La fréquence de coupure dans
la région 1 déterminée ci-dezsus est en effet plus élavée que dans la région 2.

Les wvaleurs trés élevées de cette coupure { % 15 MHz) aux bords de 17épisgde sont

obtenues quand la socurce est yue au limbe de la planéte par Ui (g8ra0° Elle

prime en fonction de

n
r[.

c’expliquent par e fait que la fréquence de coupure fc

la fréquence de plasma fp et de 17angle d”incidence @ par : fc = fpScoszi{8).,



£

Entre 8h et 18h TL, cosi{B) > !, donc lec valeurc de Me gue nous tircns de |

figure 294 sont

]
oo
S
ol
P
o o

4
o
—+

= MNe = ¢, 105 cm=3 dans la région | fol fc

1}
[N
—
-
=4
o
-

= MNe

4.5 10° cm-3 dans la région 2 (ol +c
Ces valeurs de Ne sont beaucoup plus élevées que celles mesurées par ]“expérience
"Radio Science" ¢d‘un facteur 50 environ), bien que dans un rapport identique,
mais celles-ci ont &té obtenues avant 17aube et au crépuscule locxl, et i des
latitudes élevées (M1 a mesuréd Te profil diecnisation de 1“icnosphére i dzs
latitudes polaires Sud, tandis que WZ avait une latitude de 24.5 N & 17 immersicn
et 3! S & 1“émersion, On peut s‘attendre pour 1 icnosphére de Saturne % des
variations diurnes trés . importantes de la densité électronique, comme dans le cas

de la Terre (Davies, 1945), et donc & une valeur beaucoup plus élevée prés de 1Zh

TL qu”aux terminateurs o0 ont £té fxites lez m

o

sures., De plus, Tez variations de

lta densité électronique avec la Tatitude peuvent etre trés importantes, comme
c’est le «cas pour Jupiter {Eshleman et al., 19793, HMNos valeurs de MNe zont daonc
tout & fait plausibles, et de plus compatibles avec les prévisions découlant du
madaéle théorique ‘d’une icnosphére saturnienne controlée par le ravonnement EUY
(extreme ultra violet? éar Atreva and Waite (19812,

Pour tester notre hypothéce, nous avons calculé avec les valeurs de Ne
déterminées ci-dessus 1 atténuation ent}e 10 et 40 MHz f{au-dessus des fréquences
de coupure) résultant des collicsions des électrons avec les ions et lec molécules
dans ]’}onosphére de Saturne <{absorption non-déviative). HMos calculs sont

détaillés dans 1“appendice. MNous avons ainzi obtenu les courbes d’atténuation de-

la figure 235, Du «c@té nuit, en prenant Ne = 100 cm-3, 1 atténuation est
négligeable comme nous 17avens supposé plus haut, meme pour des fréquences de

17ordre de 100 KHz. Du cBté jour, au-dessus de 15 MHz, les valeurs calculées de
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1"atténuation nt compatibles avec celles ob

w
[
1]
o

eryées
fréquence) dans la région 1, et de =1 & -2 dB danz la région 2. Au-dessous
d’environ 13 MHz, 1les waleurs d'atténuation calculées sont plus élevées gue

observations, mais restent du meme ordre de grandeur. Nous constatons donc gue

des calculs d‘absorption ionosphérique simples permettent de rendre compte
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caorrectement de 17atténuaticon <subies par le=s SED traversant cette icnosphére, =1
donc d expliquer la forme des épicsodes précédant 1z rencontre. Cela nous permet

en outre de confirmer les résultats zuggérés par 1a figure 24 pour | variztjions

hd
n

diurnes de la densité électronigue dans 17 ionosphére équatoriale de Saturne
5 .

= Ne = %, 10 cm-3 coté matin {(&h & {Zh30mn TLJ,

- Ne = 4,5° {10 cm-3 cOté aprés-midi (14h30mn & 18h30mn TL), et

- Me = 35-100 cm-2 dans certaines zone

m

de 1 ionosphére nocturne ©2Zh X Sh
1§ 55 1 La limite <cupérieure qgue nous avons estimée plus haut pour MNe dans cette
partie de 17icnosphére Ne ¢ 107 cm-3) est justifiée par 12 Ffzit gue dans 12 cas
contraire, 17 absorption deviendrait <senzible pour les plus basses frégquences de
la bande haute {~ 1 MHz), meme du cGté nuit.

Les wvariations diurnes de la densité électronique dans 17 ionosphére de Saturne

[

“étalent donc sur plus de deux ordres de grandeur, la transition régicn I-région

m

~ . . . . . . . . - >
2 fcoté jour) étant progrescsive, mais les transitions jour-nuit et inversement
étant trés rapides. Ce comportement est comparable & celui des couches E 2t Fi
de 1“ionosphere terrestre «<Davies, 1945). 0Mous avons représenté shématiquement

ces rézultats sur la figure 24, en ¥ ajoutant les mesures effectudes par Wi et U2

(Tvler et al., 1981, 1932),

Mous avons é£galement examiné les données PRA recueillies par VZ,
Quoique qualitativement en accord avec les résultats ci-dessus, il n’a pas été
possible de réaliser la méme étude quantitztive & cause du faible nombre
d'édvénements observés., Leur plus grande rareté ét les fluctuations importantes de
teur diagramme d“octurrence et de leur distribution d'intensité ne permettent en
effet pas d'obtenir une enveloppe de cette distribution comme pour Ta figure 19,
Néanmoinz, cette variabilité meme nous permztitrs de faire quelques spéculations
sur “apparition et la durée de wie des orages saturniens dans le chapitre

suivant.
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Mous allons, dans ce chapitre, faire le bilan d
les SED, dans un double but :
- confirmer de manidére définitive 1z Jlocalisation de la source des SED dans
1“atmasphére équatoriale de Saturne,
- comparer les caractéristiques des SED zvec celles des autres éclairs orages
planédtaires, Pour <ces comparaizons, nous nous sommes principalement référés i
Burns et al., (1%82), ainsi qu7aux travaux cités dans cet article., Ce hilan est
présenté de maniére <cynthétique dans 1le tableau &, que nous alions briévement
commenter,
{1» Comme nous 17avons vy plus haut, Ta périodicité de 1‘cccurrence des SED peut
s‘expliquer de deux maniéres :
- par une source (éclairs d‘orages? dans 17atmosphére équatoriale de Saturne. En
effet, 1la vitesse V des nuages, déterminée par les sondes Yorager, est de 1‘ordre

o

d 300 m.s-1, et <=‘effectue danz le meme sens gque la rotation de Saturne, de

O

péricde T=10h3%.4mn. La péricde qglobale de révolution des nuages pour un

observateur fixe est donc :

(11 V )-1 ﬁ
T s 277 R = AChOZ mn.

Cette péricde e

w

t donc compatible avec celle de 17occurrence des SED iquaique
dans le cas de V2, wune période de 10h00mn nécessite une vitesse des nuages de

17ordre d

o
[N
o)
=
3
u

-1, donc un pey plus élevée que celle abservée),

- par une spurce dans l“anneau B, située & une distance R0=1.80 Rs du centre de

Saturne, ol 1la période de révclution Keplerienne ezt égale % 10h0Smn {rencontre
Wi-Saturne) . 3
T - 207 Re /=
[6- -Ms ) Yz
o 26 ’ '
(Mg = Masse de Saturne = 5,484 10 Ko)

particules =environnantes produisent les décharges cbservées {le mécanisme rectant

encore & expliquer), la période plus courte obeervés pendant la rencontre
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Périodicité d'oc-
-currence des SED:
10R0%mn pour Wi,
10h00mn pour YZ.

Regroupemant des
SED en épicsodes
distincts.
Occurrence varia-
-ble dans les
épicsodes,

Exicstence de quei-
-ques événements
entre les épisodec

Distribution
Foiszsonnienne de
l“occurrence des
SED.

Durée 30-450 ms,
durée élémentaire
¢ 1 ms.

Taille de la radic
source instantanée
{ 42 Km.

Dictribution expo-
-nentielle de la
durée des SED, de
paramétre
Moyenne = 37

Spectre large,
olat de {1 & 40
MHh, puis décroit
au moins en -2

au dela.

SED non polarisés

Coupure BF aprés
la rencontre :
20 - 100 KHz.

Coupure BF awant
Iz rencontre
& MHz.

'Période de super-
[-rotation des
lnuages équatoriaux,
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Dndaramme d‘occuita
!—tlon d’une source
lde 55° de laraqe.
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Groupes dforages
localisés,
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Qccurrence d-
éclaire d'orages
intra-nuages.

Similaire a celle
des éclzirs terrec-
trec et planétaire

0.K.

Distribution Log-
-normale pour les
éclaire terrestres,

Movenne = 230 ms.

Compatible avec des
éclairs d'orages,
mais pour la Terre,
décroissance en 4-2
a partir de 5-100
KHz,

Eclairs.
Faible Ne dans 17
ionosphére de Sa-

~turne du coté nuit

Forte Ne ¢>105cm-3)
du coteé Jjour,

Emizsion
nécessairement %)
directive,

Distribution anqu-
~laire non uniforme
de particules dans
T annexy .

)

Décharges par col-
-lisions entre un
zatellite et les
particules de
T“annezy B,

O.K.

3

Spectre large pour
une décharge dans
le vide,.

]
Décharges,
fbsence de plasma
ionizé proche des
anneaux 7

2

Lobe démissian
neceszairement
chromatigue,

!




(140 Sssvmétriez de 17 abzorption ionos-
| J ~ ~ L .
i occurrence des SED | -phérique plus
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{147 Lobe d7émission Idem ? éclairs Décharae
quasi-isotrope. terresires, -statique
vide.
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YZ-Saturne, t

o
[}

orrespondant & une distance de 1.78 Re entre 1a source des SED 2%
le centre de Saturne, pourrzit s’expliguer par  une dimi;ution de 1 énergis
potentizlle gravitationnelle de 1z scurce des SED, par suite des colliszions
ci-dessuz f{analogue & une ‘“wiscosité" de 1 anneau B dans lequel se dépiace la

ourcel.

"

Cette derniére hypothése <‘est vue renforcée par la découverte durant
une occultation stellaire, grace aux donndes de 1 expérience de photopolariméirie
de W2, d'un annelet (150 m de large) de faible épaisseur optigue (¥ 4 0.3 dans
1“anneau B, dense par ailleurs (T > 1.8) (Evans et al., 1982, 1783). MNéanmoins,
ia recherche d7une confirmation de ce fait dans les données du speciroméire 4.4,
de M2 a donné un résultat négatif, bien quion eUt di observer un signal a 3T, &
la position présumée de  1“annelet mince. De plus, <cet annelet n'a pas €12
détecté par les expériences analogques % bord de W1, et sa positicon {4 1.2!1 Hs du
centre) ne coincide pas avec «celle que nous avons déduite de  la périaode
d‘occurrence des SED observés par V2 (1.78 Rs). Cette différence de 0,02 Rz =
1800 kKm est tréc supérieure % lx précicsion des mesures du photooolariméire, et

donc tout & fait significative.

;e
W2

Comme nous 17avons vu au chapitre précédent ifigure
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SED en épisodes distincts <=’explique parfaitement par les occultations dfune
saurce atmasphérique dquatoriale quasi isotrope dfenviron 55° d’standue
longitudinale. L'émission d’uné éource dans les anneaux devrait nécessairsment
£tre directive pour satisfaire % cette condition.

.

(3} L occcurrence wvariable des SED pendant les épisodes peut s expliguer par le

fzit que 1z scource des SED est constituée d'un groupe dorages localicsés, dont

ul

1“émission globale subit donc des fluctuations statictigues, ou par le fait gque

la distribution angulaire des particui#s dans 1 anneau B nfest pzxz uniforme, =%

induit donc des fluctuations dans 'e taux des collisions.

2

(43 On  observe (figures 4, ¢ et 17) gue quelgues rares SED zont détectés entre



_38_

L]
w

ir
=
or
n

+
o
(i

DA

i

épiscdes. MNoue avons vérifiéd que ces fvénements ne sont pas de

Leur oprésence peut s’expliquer par 17existence d’'crages isolés, éventuellement 2
des latitudes non nulles, en dehors du systime d’'orages principal constituant c=
que nous awvons appelé la “source” des SED. Dans 1“hvpothésze dune scurce

ponctuelle dans Tles anneaux, la présence de ces événements inter-épisodes es

beaucoup plus difficilement explicable,

(5) La distribution Poisscnnienne du taux d occurrence des SED étzit avancé

o
el
ol
3

Evans et al. (1983) comme un argument en faveur d“une source dans les anneausx,
car elle traduit 1‘occurrence répétée d'un processus de probabilité constanis
{collisions satellite-particules), Cet argument est tout aussi applicable &

}“occurrence  d7éclairs dforage

]

{intra-nuages) dans 1 atmosphere de Saturne.
o El

Notons que si on considére un systéme d’'orages équatoriaux de 35 x 47, le taux

comparable & celui des £clairs les plus intenzes

o
l..

=
m

d“occurrence ohservé ezt

a
=35

km-2.année-1,

-
-

("superbolts") détectés sur la Terre et sur Jupiter : 107 7= 10

(&) La durée des SED varie de 30 & 450 ms {movenne S7 ms). FElle est comparzbls X
celle des autres ¢éclairs d7orages planétaires : ~ 250 ms pour les décharges

intra-nuage

u

de la Terre et VYénus., Pour Jupiter, les éclairs ont été Studiés X

v : , L 5 s
partir de photos prises avec des longs temps de pose (~ 30 <), ne dennant donc

T
"

pas d'information sur leur durée. La structure temporelle fine d
constitués d’impulsions de quelques centaines de s, correspond elle aussi 2

celie des éclaire terrestres qui sont constitués d’impulsicns de Z00-1000 P

(7 La 1limite supérieure de 42 Km sur la taille de la source instantanée d“un
SED, imposée par ces variations rapides de 17intensité émise, n'est contraignants

pour aucune des deux interprétations possiblesz.

(8) La distribution exponentielle du nombre N de SED de duréde d, se¢ traduicant

par la loi J
N N, e /do

1

(W
n
W

de paraméire d0 = 43 ms, =ecst différente de celle
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produisant entre 1e sol et 1/atmoschire., Cette derniére 23t une distributicon

o | dogd - Ygdo ) ?
N (ﬁo (04),7 s A exp[i__g______ﬁ_,— 7
9 T V2w

Néanmoins, pour Saturne, les décharges ont certxinement lieu dans ou sntre

Iog-normale

o

nuages, ce qui, avec la composition chimigue =t 1a dvnamique différentes de szon

at mosphére, pourrait expliquer cette différence.

{9) Le spectre large des SED est compatible avec les deux localisations possibles
de  la =zcurce,. Mais, tandis gque 1e szpectre des émissions radio associds aux

éclairs terrestres culmine vers 5-100 KHz, puis décroit en f %, celui des SED ne

décroTt qu” au deli de 40 MHz.

(10 L7absence de polarication des SED est compatible avec les deux phénoménes de
décharges invogqués,
(11-14> Si la 1timite basses fréquences des SED aprés la rencontre (20-100 KHz)

est compatible avec 17absence probable de plasma ionisé aux environs des anneaux,
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les caractéristiques (12-15) de 17émission SED ne npeuvent Btre expl
simplement que par les effets de coupure, de réfraction et d”absorption de
1“ionosphére saturnienne sur les ondes ragdic provenant d'une  source
atmospheérique. La tentative d’explication de certaines de ces caractéristigues
par  une scurce dans les anneaux nécessiterait une source non zeulement directive,

mais présentant de plus un lobe chromatigue. Ces contraintes sont tout A €ait

o

irréalistes pour des décharges supposées avoir lieu danz le wide cu dans un

o

milieu raréfid, Elles sont de plus totalement incompatibles avec Ja

quasi-isotropie que nous avons déterminée pour 1“émission SED (1&),
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¢17) La puissance instantanée déterminée pour les sursauts SED es
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en moyenne ¢ {10
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W & »i0 0l,d). Cette puiscance &= o
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n
durée moyenne 37 ms (30 A 450 ms). L‘énergie libérée durant un sursaut est donc

8 b oy
3107 00, A titre comparatif,

b

. g B é
de 17ordre de 10 Joules en movennse (3,10

17énergie libérée dans le domaine optique pendant un 4clair terrestre varie de i0



. 3~4c . P ; 3

a 1o s Pour Jupiter, cetts énergie ezt de 1 ordre de 107 J imais seuls les
éclairs trécs intenses ont été détectésy, =t pour Yénus, 2lie 23t de 1 orcdre de
7.10+ J. Or 174nerqgie émise dans le domaine radio reprécsente généraiement une

part de {077 & ID'Q, en comparaisan de celle lihérée en ondes électromagnétigue
visibles, Ceci nous conduit & deux conclucsions possibles & soit 17énergie émisce
"3

pendant wun éclair dforage <caturnien est  trés  supérieure dd un  facteur 10

environ? A& celle émise par lec autres éclairs planétaires, soit Ta conversion de

"
Y
X

1“énerqie en ondes raxdio est beaucoup plus efficace sur Saturne que zur |

autres planegtes,

Notons qu aucun éclzir optique n’a £té détecté cur Saturne. Ceci

s'explique aisément par le fait gue meme du coté nuit de cette planste, 1z
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luminositéd parasite causée par la réflection =t
solaire par les anneaux <cuffit & empScher wune détection optique des éclairs
{contrairement au cas de Jupiter). Moins fxcile e=t 17explication de 17absence
de détectién de décharges analogues aux SED prés de Jupiter. Elle peut Btre due

au niveau des parasites qui était pluz €élevé lors des rencontres Yovager-Jupiter

o

que lors des rencontres Yoyager-Saturne. mais elle peut également résulter de |
seconde hypothése ci-dessus (conversion de la plus grande partie de 1’énergie en
ondes radio pour le cas de Saturne), Une étude plus approfondie des mécanicsmes

aire pour

T
o+
T

21 nhece

[l
[

d'émission des ondes radic assccides aux éclairs d’orages

confirmer 1‘une ou ]l autre des deux conclusions possibles citées plus haut.

18> La grande wvarizbilité des caractérictiques des SED {(nombre, péricdicité,

(]

intensité, fluctuations & court terme et définition des épisodes), constaié
d“une rencontre VYoyzger-Saturne X 17autre, ne peut pas Btre due & 1a propagation,

car l7ionosphére de Saturne n“a pas substantiellement changé durant les @ mois

"

éparant les deux rencontres (Tyler et al., 1981, 1782). HNous devons donc
attribuer ces wvariations & des changements importants 4 la source des 5ED., Deux

cas zont possibles :

= soit M1 et V2 ont obszervé deux systéimes diorages différentsz, ce qui
impliquerait wune durée de vie compricse entre une dizaine de jours et 7 mois pour



un s¥stéme d'orages donné,

- soit c’est le meme systiéme d’corages qui a £+4 observé par l2s deux sondes.

Dans ce cas, les différences observées impliqueraient un é&taisment de 1a
région-source en % mois, 40 aux fluctuations des vitesses des vents $q aUx
en fonction du temps et de la latitude (la séparation longitudinale en ? mois de

, . . . L. _~— ;
ceux points de latitudez différentes en eftet de 22 par m.s-1 de différence

Ug
S
'Y

entre leurs vitesses., Une étendue initiale latitudinale, méme faible, du systéme

d'orages, suffirait donc & causer sa dispersicon en % mois), =t un affaiblissement

de 1 émission <f{environ -3 83, Les {fluctuations beaucoup plus Fzibies des
diagrammes d“occurrence et de la distribution dintensités des SED nbzervés o

. 3 5 L =9 y S . .
Vi, et le confinement du sycstéme d‘orages i une zone de 53 x 4°, suggereraient

4

alors que celui-ci s’était formé peu de temps avant 1a rencontre YWi-Saturn

o

Y - COMCLUSION.

s

D7aprés le tableau A et la discussion du chapitre précédent, on consixt
r L]

o

g
c
(a8
m

que la plupart des caractéristiques des SED détermindes par npotre @

statistique sont -expliquées par une source zitude dans T atmosphére dquatorial

m

de Saturne et observée par les

n

ondes UYoyager & fravers 1°ionosphére de la

plan&dte, Lx source d'émission 1a plus probable est donc un svstéme d47or

iy

W
i

Q

équatoriaux, dont les SED sont 1“émission radioc associde. La comparaison de

caractéristiques rphyrziques des SED avec celles ila plupart du temps mal connues

A
meme pour la Terre, la plupart des données concernent les décharges sol-nuage

[}

alars  gue nous étudions jci les décharges intra-nuages? des autres éclair

(1]

m
m

planétaires tend & confirmer cette interprétation mais montre toutefois que 1

[0
0
)
[}
-
3
o

SED ne szont pas exactement anzlogues zux éclairs terrestres (zp

MNous aveon:s pu constater dans cette thése que 17étude des SED & oermi

i
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outre 1 interprétation du phéncmine lui-mBme =t lz localisation de =a

re

O

w
+
s
o
i
(]
i
=
[s]
0
=
m
Q.
o
3
w

d’obtenir des résultats importants sur la den

“ionosoh

e

équatoriale de Saturne, la source des SED se comportant comme une sonde naturel]

4

de cette ionosphérs, On peut considérer que l“exploitation des donné:

W
Wi

-+

Yovager-PRA concernant les SED est maintenant terminde, et les travaux ultérieurs
sur le sujet devront consister en un approfondissement théorique de la phvsigue
des éclairs d‘orages, qui pourrait mener % une meilleure connaissance  de

17atmosphére de Saturne (composition + dvnamigquel.

" : .

Les possibilités d“observation future dez SED sont abordées dans iz
conclusion générale. I est également passiblie que des deécharges
#¢lectrostatiques =zoient observéess lors de )z rencontrs V2-Uranus, en Janvier (738

(Uranian Electrostatic ODischarges), ce qui donnerai* lieu & un orolongement

intéressant de 17étude effectuée dans cette théce.



A.1 - Motations

f =

fp

[t}

fréquence de l7onde incidente,

fréquence de plasma électronigue du milieu traversé,

fréquence gvromacnétique (cvclotron) |

On 2 les expressions suivantes pour fp et fc :

ot e et m
dlectronigue

l1“intensité

M €. m

du  champ magnétigue.

Ne . e?

S

la ma

N
e
m

charge

représentent  Ta

ionosphérique, & la permittivité

densité électronique en cm=-2, on a la relation :

fp

En

propégation de 1“onde, on définit en outre les grandeurs utiles sujvantes :
X = (fp/f)
Y o= fc/f, Yt = Y,.sin(B), Y1 = Y.cos(8) et
Z = }92v4
ol )) reprécente IS fréquence des collisions
électrons-molécules,
Eztimation de ‘ztténuation desz ondes radio ze

A.2 -

1“ionasphére

électrons-molécules

= 9 | Ne

appelant 6 }’anéle entre le

de Saturne, par

ocale.,

Q‘_f%
2. m

électrigue

(Rbsorption collisionnelle non-déviativel,

T

champ magnétique et

¢ de 17électraon,

du

Lorsgque 1a fréguence est exprimée

g Ta d
vide,
en KHz

la direction

i

o

sl



Lindice de réfraction complexe n, pour une onde électromagnétigue

traversant un plasma dans lequel ré un champ magnétigue, =<t donné par la

ID

formule d°Appleton-Hartres (;n Posa wo o= /v -~ T 55 )

(A1) m* - 4 X
B R L TS By Ly PR Y L

Dans 17expression de n, le terme imaginaire & caractérise 1 absorption car il

donne une contribution en expi- C0§{2/c) a l7équation d’une onde se propageant

selan

N

Noue nous sommes placés dans le cas 1z plus szimple, sans chamo

magnétique (i.e. Yt=Y1=Y=0), Cette approximation est justifide par le fait gue

0
[
4
vy
>
o
(0]

le cham magnétique de Saturne, d'aprés les mesures las us récent par
! f

b=

[m}
D

les sondes ‘ovage & une intensité de 0.21 Gauss & la sur+ta de 1a pianete (&
1“équateur?., La fréquence gyromagnétique correspondante est donc
(A1) fo = eB/27m ~ 400 KHz.

Ory nous nous intéressons & des ondes de fréguences F=10-40 MHz, devant

2N
o~
-+,
-

1esquel1es la fréguence grromagnétique =st donc négligeable ( fc
L7indice de réfraction compliexe n s’exprime daonc dans ce cas

(3)  * = 4 - A)EL'Z = p-Az2oux

d’olt on tire immédiatement 1“exprecsion de 1”indice de réfraction réel f
AL,) /4 X X - ?. )”/" ]
+
[ f) A+ 2% o A+ZF )
et wune expression commocde du coefficient dfabsorption collisionnelle ﬁ{

0
=3

fonction de F

(9‘5) }4 _ X . £
Z/u. [ A+ Z7%)

La frégquence de collision )/, qui apparait dans 1 expression de 2, =3t

en fait 1z <comme de deux termes caractérizant les collisicns électirons—ions et
électronz-malécules

(#.¢) Vo= V.o o+ Ve_m

Chacun de ces deux termes ezt £gal au rapport de la vites

ioyenne des électrons

n
@
=3

-
I}

=

=

{v) par leur libre parcours moven 12 relativement 3 ions ou aux ataom

]
0w
w
~t

molécyles neutres,



=
-

a

La vitesze moyenne des éiectrons & la température cinétique T sexprime
4
2
(8.%) V=(2khT fwm )V
Lz libre parcours moven des électrons relativement aux jons iresp. aux atomes e

s‘écprit

‘f = (’ ﬂf’r“, Af ) -t

moidcules)

@-3)

i

dans

ou N représente la concentration en icons {(resp. en atomes =t molécules) &
milieu, et r 1le paramétre d‘impact caractérisant la collision (TH~ représents
donc T section efficace de collisiony, Dans le cas d“une coilisicon
électron-atome ou molécule, r est de |1 ordre de IU-Zcm. En ce qui concerne les
collisions électron-ion, r est défini comme la distance & laquelle 1“énergie
cinédtique de 1“électran est #qgale & l“énergie potentielle d“interacticn
électron-ion : | . .
(A.9) 2 hT = /:’5 - Aowne e ©
ke 6T RT &
On en tire donc les expressions de 14-;et ZC”#
(840) Vo = S LR N ) Gyt e
o 12 V3 . £.2 W7 ¢ c-m 3/;:4”_‘ .47 e

Les expressions exactes de ces fréquences de collision, tirédes de Ratclif+e
11942, zont {(en unités c.g.s.)

l/c-d = 4.1 ID'BKT/3OU)‘%ébH (A..Ad)
ot Veom = 1.8 1075T/3000 % Na (A. 42)
ol T représente la température, Ni la concentration d”ions et Na 1a cancentration
d’atomes et de molécules neutres dans le milieu.

Les mesures effectudes par les sondes Yoyager nous rensesignent sur 1x
valeur de «ces différents paramétres dans Je cas de I“ionosphére de Saturne.
L“ien deminant dans 17 icnosphére de SQturne ezt H+ {Atrewya and Waite, 17217,
aussi avons nous Ni=Ne. La température est 420 K + 30 K (Smith et al.,, 19€3).
D aprés les valeurs de Ne gque nous avons déterminées dans e chapitre 111 (MNe=d,5
ID5 cm=-3 et 2,10 5cm—3), nous cobtenons un ordre de grandeur de 1000 =-1i pour ‘54.
D aprés SEmith et al, (1983), les concentrations en atomes et moléculesz
d’hydrogéne & 2500 Km au-dessus du niveau de prescsion 1 bar sant :



6
{H) = 5.5 10 cm-23
et (H2) = 10 cm-2.

Ces concentrations conduisent & un  ordre de grandeur de

u

négligeable devant Y. ¢ ¥ <{ ¥.». La fréquence de colli

o
(%
D

la frégquence des collisions électrons-ions dans 17icnosphére

On remarque de plus que la fréquence de collisions y)est petite

la fréquence des ondes dont on étudie la propacaticon Vo s=10

~ ; ; : ” " N . :
VXE [11ET S G G O Or dans 17 expressicon de F Ay, 2 nfinteruvient

1“intermédiaire des termes en 1/¢(1+2%)., On peut donc, e=n nmégli
simplifier 1‘expression de F qui devient :
p o= (1-ifprfi2y 2 (A. 13)

{cas de 1“absorption non-déviativer’,

En  posant K/=w/g./c, 1“égquation (A.5) nous don

coefficient d'absorption K (en métres-1) :

\A/ el' Nrg, 7/

I =-1 pour Z{M,

Saturne.,

ion )/ezt donc éaqale 2

ne 1fexpreszicon du

=2 - ' — (A A4 )

2. c. . N & om. Pt
ol encore, numériquement, en unités c.g.s. 1

z

K = ('SS . /{D'-é . f\er_

#>1 4 (:A - 8. 40 Me
:F"L

L7atténuation A {en dB) d“une onde fravercant 17 ionocsphére est don

A= 10 log ( expi-|K.ds) ) (%{ 4&)

\_4L
j/

Pour la simplicité du cxlcul, nous avons  assimilé les profi

mesurés par Vovager A(Tyler et al., 1781, 1%982) & une ion

¢lectronique uniforme et d'épaiszeur 1000 Km. MNous cbtemons zinsi

A= 10 log ¢ PVp(—IO%.Kf) ) ('ﬁ__A¥J

Mous aveons tracé les courbes résultzantes pour Re=d,5
cm=-3 sur la figure 25, f variant entre 10 ot 40 MHz. Cez calcu

permettent denc néanmoine d’obtenir des ordres dz gran

1“atténuation des ondes radio se propageant & travers 1 ionosphé#

c
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I = INTRODUCTICHN,.

gt émettent un ravonnement radio non thermigue, mais les émiscions de la Terre ot
de Saturne n7ont lieu que sur ondes Kiloméiriques tandis que lez émizcions

Joviennes couvrent une gamme de fréguences beaucoup plus étendue {décaméirigue,

hectoméirique 2t Kilométrique). Cest pourquei, la <réquence de coupure

ionosphérigue terr:

o
w

tre étant de 17ordre de 10 MHz, 1'émission décaméirigus D

de  Jupiter {fut déccocuwerte lx premiére {en 1953) par des ocbserv

m

11le est constitués d’orages de bruit de durde variable. Ce n'est gquen 1248

qu'un  ravonnemeni radicélectrique dforigine terrestre  fut découvert sur andes

Kilométrigues par un satellite sovidtique Cosmos (et nommé “Terrestrial
Kilometric Radiation®). Enfin, 1“émission Kilométrique de Saturne Fut détectie

pour  la premigre fois en Janvier 1280 par 1 expérience PRA de la sonde Yovager 1.

Cle

"

t cette méme expérience FPRA qui permit de détecter le ravonnement rzadic de
Jupiter aux longueurs d'onde hectométrigues (HOM) et Kilométriques (HOM> & partir

de 1773,

En ce qui concerne la Terre et Saturne, 1 exploitation dez donndes

.

spatiales recuejillies par IMP&, IMP8, RAaE!, RaAE2, I3IS1 ({(pour la Terre) ot
Vovager 1 et 2 {pour Saturne) z permis de montrer que 17 intenzité des émissions

fluctue & une #chelle de quelques jours en corrédlation avec les variations de

divers indices &ssocifs au vent =solaire {Kaiser zand Alexander, 1977; Yoots et

w
et
0
-
-
[82]
]
=3
1
[s]
a
st
o
[l
o
o
—
p
7 |
-

19793 Desch, 1982),

L=
-+
e
5
o
n
e

e

Le cas de Jur plus complexe. Depuis =& découverte par Burle

W

Franklin en 1233, le ravonnement non thermigue de Jupiter est observé de manidrs

s¥stématique & partir dicbeservatoires radicastronomiques terrestres  (Boulder

-

(USa), puis Mancay {(France) & partir de 192812, Seul le ravonnement DAM ecst recu,

entre  §-10 MHz fdcoupure icnosphérigued et 40 MHz {limites haute 4réguence

C1
e

1 émission’., Cette surveillance continue a permis de découvrir rapidement gue la



rotation de Jupiter {(de période ?h33.5mn) modulait la probabilité d'obkssrver une
émizsion (Shain, 1%3&), ainsi que <son intensité et con 4tendue specirale. En
{744, Bigg mit en #widence wune deuxiéme modulation - complétement inatiendue,
celle «ci - dfume partie de 1 activité DaM  jovienne 1 lss proprifidés  dy
rayvonnement recu {probabilité, intensité, spectre) dépendent de 1 angle que Faii
e zatellite Io sur son orbite avec la ligne de visée, 0On visuzlise 17zffet =
ces deux modulations par un diagramme & deux dimensions (longitude L 2t phase
orbitale de lo ¢ ) dont un exemple est donnd sur 1z figure 1. Sur ce dizgramme.
on  définit des domaines de prcbabilité maximum d’observer une émiszsicon, limitéz
dans lez deux directicons, qu’on appelle les sources d'émiszicon D&M conirolés

Io {(ou To-DAM), et qu‘on note Ioc-A, -&47, -B, -C et -D. Les émiszions D&M non
cantrolées par Io (ou non-lo-DAM) apparaissent cur 1o diagramme précédent comme
dez domaines limités <=esulement en longitude, et notés non-lo-a, -E =t -C.
Lin+luence de Iec est plus marquée wers lee hautes fréquences, et les
observations réalisées par les <condes Movager ont permis de montirer qu’ells
disparait au dessous d’environ 2 MHz {(Alexandér =t al., 1781,

La présence 'de «ces deux modulations <rctation de Jupiter et phase
orbitale de Iao) rend difficile lx micse en dvidence de fluctuations X plus longue
égchelle de 17émission Jovienne,. De plus les données obienues & partir
d‘cbservations au =ol éont modulées par les périocdes de rotxtion et de révciuticon

terrestres, et <sont trés discontinues, les durdez d'ohservations consécuiives
étant limitées & quelques heures de part et d autre de 1°inctant de transit de
Jupiter. -
I1 - RESULTATS ANTERIEURS.

Une cremiére recherche systématique de péricdicités du D&M par
Trancformation de Fourier a été faite par Kaiser and alexander ©1973) & partir de
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zucune meodulation  apparente  correspondant &

observée de Jupiter {environ 2Z& jours).

Malagré ce résultat négatif, plusisurs autesurs ont fentéd danalyser des

ensembles de données plus restreints & 17zaide de technigues différentes,

xllons exposer leurs résuyultats et les commenter,

Barrow (1978, 1979) a étudié 1lsz variations de 17z
controlée par Ioc & 17aide de méthodes de supesrposition de periodes ("zuperoosed
epoch analrsis”, ou analyse de Chree} puis de cross-corrélation avec 1 indice

dfactivité géomagnétigue &p. 11 a obtenu une corrdlation entre le non-lo-DaM 2t

Plactivitd solaire, caractérisée par Ap, 2% 2 suggéréd gue le passage & Jupiter ds
la fromtigre des secteurs magnétiques assecids au vent solaire (Figure ) pouvait

T“émissicn DaM jovienne, par 1 intermédiaire dun mécanisme encores

inconnu, FPendant 1z pluse agrande partie de 1z péricde étudide par Earrow, 13
structure du vent csolaire éitait constitude de deux sectsurs de duréec
équivalentes, =soit 12-14 joure chacun {(i.g, 172 rotation zalairel.

Maie 1“obtention de ces résultats a nécessité g importants calcuis
statistiques destinés & éliminer les modulations parasites, 21 une hypothéce (ou

une contrainte) <sur la witezse des particules du vent solaire (300 & 500 Kmi=z1,
necessaire pour pouvoir extrapoler les wvariatiens de 1“indice céomagnétigue Ap

mesurées A la Terre, Jjusgu’i dupiter., Do plus, les donnédes étant discontinuss

e

Cintervalies de 2 mois d'obserwvations autour des oppositions  successiue
Terre-Jupiter, entre 1940 ot 1977, les résultats de 1 utilication d'une méthode

de  superpocsition de péricdes sont entachés d'une incertitude dus % d7dwentusz!

ui

effets de bords. Enfin, & 1 unique fréauence d'chtiention des ‘données (14 MHz:,
il est difficile de <=éparer zvec certitude les émizzions controléss par Io des
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non controlées par

définis avec orécision (voir figure 1),
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Owa & Meoricka (1951 ant  fxit une analvze comoarxbdle utilisant un
ensemble de donnees moins discontinu. ItTe ont wutilisé une méthode de
cross-carrdlation dynamiaque du ron=1c-DaM EXVET tindice de  turbuisnce
géomagnétique Kp {"geomagnetic disturbance index")., L avantage de ce=tte méihads
est qu’elle s7applique directement aux données zans passer par une méthode o=
superposition de périodes, «ce qui réduit les sources d'incertitude. De plus
elle ne comme pas les harmoniques des périodicités étudides, Les auteurs
cancluent gque }’accroiisement de 1“activité DAM non controléde par In résuliis dz
17interaction d“une région turbulente aszociée & la Ffrontiére des cecizurs
magnétiques du vent ioigire avec la magnétosphére jovienne,

Terasawa et a1, (1978) ont étudié la corrélation du non-Ilo-DaM aves 1z
pression dynamique du wvent solaire, mesurée par satellite au niveay de i7orbifs
terrestre =t extrapolée % celle de Jupiter 3 P =.H.W2 g GO N sst Ta densitéd ot U
la witesse des particules du vent®solaire. Leur analyse traite 1‘expanszion du

vent <solaire de maniére non linéaire, et conclut % une activation de 17émizsion

DAM  non controlée par lo, par le passage de régions de haute pression dvnamiaue P

du wvent solxire & Jupiter. Toutefoic, les auteurs n'utilisa

non-Ic-DAM, 1irés discontinues, recueillies pendant 1 opposi
1974, 1a wvaleur maximale du coefficient de carrélation au

faible (£0.4)., La validité statistique de leur rédsultat 17e

n
ticon
“ils
st d

i

Enfin, Pockorny (1782) =z tenté de corréler les variat

i
boos |

(%)
3
(]

du non-1o-Dak

a divers indices d7activité solaire : Ap ({indice géomagnétiquel

auroraly, la witesse V du vent solaire, 1a densité de protons

champ magnétique interplanétaire, 1°indice coronal et |

solaires (nombre de Wolf). 11 conclut prudemment que 1“émission

controlée par lo est affectde par le vent solaire, cans que

vent solaire soit la principale ou zeule cauze X 1‘origine de

Comme on peut donc le constater, | travaux

1)
wu

. s

4, 1intensité gu

e nombre de  taches

Dt jovienne non

ceia impligue que iz
cette émizsion,

antarieurs sucgérent

controiée par Io ot

fortement wun  lien enire ies variations de 17zctivite D&M non
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1

le went solaire (malgré quelques résultats contraxdictoires), sans toutsfois le
démontrer, ~ni dégager clai%ement Ta nature &t 1 intensité de cette interaction.

Ceci  est en partie du au Fzxit qu'aux Ffréquences diudides X partir du zol ¢ 3 10
MHz3, 1a probabilité d'émiszion du non-lo-D&M est faikble comparativemsnt & ceslla

.

du  lo-DaM  irsspectivemsnt ¢ 104 et > 30¥ du temps d'cbesrvation, woir le taoieau

1

A au chapitre suivant). De plus, 1“obtention des diverses corrélations nécessite

toujours wun important arcsenal mathématique destind X £liminer préalak

périodicités parasites présentes dans les donnédes, <ce qui ne coniribue pas a
accroitre IS fiabilité dee résuliats statistiquss. CYe=t gpourcuci cegtiis
influence du wvent- solaire n’est pas considérée comme démontrée par les auisurs
des plus récentes revyes sur le sujet, comme Carr 2t 3], 17830,

Enfin, 1le cas du Io-DaM n'est cité que par Barrow (17782, gqui indique

qu’il n’y & pas, ou presque pas de corrélation apparente entre i

controlée par Io et 17indice géomaanétigue Ap.,

IIT - ANALYSE DES DONMNEES ET RESULTATS QBTEMUS.

IT1.1 - Description des données,

MNous nous  sommes  intérezsé  aux  émissicons hectométrigues  (HOM)  ed
“ilométriques (KOM) de Jupiter, détectées par Vovager 1| et 2. Cez émizssions aont
17avantage d'etre moins sporadigues que le DAM et diapparaitre dans 1z Dance

bazse du récepteur FPRA (1,2 KHz - 1.3 MHz), bezucoup moins bruitde que ia Dands
haute fuoir Fremi#re partie, chapitre 113, De plus, toutes les diudes

antérieures portant sur des données obfenues & partir d'observatcires terresires,

o
"

il n'existe aucun résultzt concernant |

|_
{5
m
s
m
a0

émissions  Jjoviennes de frén

inférieure & environ 10 MHz.
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La figure 3 est un exemple tvpigue de zpecire drnamigque des émizsiaon
radic  Jjoviennes obtenu par  [7expérience FRA-Yorager. L 7émiszszicn DaM apparait

dans 1a bande haute, formée de siruciures compiexes &n forme <7 arcs ipour ol

]
1
1l

précisions, weair (Carr et al., 1%¥83) et les références citées dans cet articisl.
L‘émission HOM, qui va principalement nous intéresser, couvre dans la bande baszs

une gamme de fréguences xilant de I00-300 KHz &% {.2 MHz, sauf dans le domaine o

M

——
m

longitude 200° t 90° . Cette émission est oqénéralement supposée etre

prolongement du DAM vers lee basses frégquences, car elle =’étend prezque toujours

Jusgu’d la limite haute fréguence de la bande basse du récepteur PRA, MNéanmoins,

les caractéristiques spectraies des 2 bandes (espacement 2t largeur des canaus)
gtant trés différentes, 17aspect des émissions HOM et DAM sur les spectres
drnamiques est éEgalement trée différent, et il ezt donc difficile d affirmer
qu“elles ne forment en Fait qu‘une seule et méme éméseion.‘ En revanchs,
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P'émission  KOM apparait clairement distincte des deuw autres, E

d“une composante & large bande - le b-XOM - sporadique, fortement modulée par

0l

rotation Jjovienne et qui apparait sur les spectres dynamiques dansz les creux de

1“émission HOM autour de 200° de longitude, entre 20 et 1000 KHz,

D

compasante & bande étroite - le n-KOM - plus faible et qui couvre quelques cCanaux
autour de 100 KHz. Mous ne nous intéressesrons pas & cette derniére émission dont
la péricdicité est légérement plus longue que la rotation jovienne {contrairement

.

aux autres émissions) et dont la source ezt supposée
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e trouver d

1

plazma du catellite Io,

T

Les observations effectyde

w

par Mavager 1 et 2 dans 1ix bDands baess du

récepteur PRA sont quasi-continues sur une période de plusieurs années, et
présentent 1 avantage de ne pas eirs affectées par la rotation et 1z révoiviion
terrestres, non plus que par lo dont 17 influence est inexistanie & ces fréguences
¢ ¢ 1 MHz). Donc, la plupart des modulations parzsites qui interféraient avec
1“étude des wvariations 4 Jlong terme de ] activité jovienne =ont zbsentss des

données FRA basses
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Nous avons  analwvsé un enszembile de donnédss couvrant continument uns
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Figure 2 : Spectre dynamique ‘typique des émissions Jjoviennes observées par
Uoyager 2 pendant une rotation jovienne (e 5 Juillet 127%), prés de la rencontre
V2-Jupiter, L‘émission apparait en noir sur fond gris. Les zones Dlanches
représentent des trous dans les données ("data-gaps"i. L7émission DAM apparait
dans 1z bande haute, L‘¢émissian HOM couvre les frégquences 400-1300 KHz, sauf

péﬁr le dbmainé‘maé Viohéffﬁae L =

200°+ ?20° , dans lequel apparait 1 émission
b-KCM aux alentours de 100 KHz.



période de &.7 mois, du 15 Décembre 1978 (avant la rencontre Yovager 1-Jupiter)
au 5 Juillet 1979 f{rencontre VYovager 2-Jupiter) <{voir le tableau A de
1"introduction générale), Durant cette période, leos fmissions HOM et b-HOM ont
été détectées avec une intensitéd suffisante pour permetire une analyvse fiable de

leurs fluctuations.

I11.2 - Analyze des données Yorager PRA.

L’examen de spectres dynamiques dont 17échelle de temps est comprimée
suggére que d“importantes wvariations d“intensitéd des émissions HOM et b-KOM
exicstent & 17échelle de quelques jours. La figure 4 montre une période de 22
jours d’observations aprés la rencontre Yoyager 1-Jupiter, mais avant celle de
Voyager 2 avec Jupiter., Durant cette période, les positions des deux sondes en
temps local jovien étaient trés différentes. Du fait de 17échelle de temps
comprimée, 17émission HOM apparait comme des bandes sombres verticales ¢ étendant
Jusqu“a la limite haute fréquence du récepteur. L’émission b-KOM, entre 100 et
300 KHz, est moins Qisib]e. La modulation dominante & courtz échelle 2st due i
la rotation de Jupiter qui produit les {ranges’verticaies que 17on peut voir sur
la figure 4, avec une période de 7h5S5.5mn., Mais on voit trés bien sur cette
figure que des wvariations d“intensité a plus longue échelle {(quelques jours)
affectent toute la gamme de fréquences, et cont corrélées pour Voyager 1 et 2
bien gque les géométries relatives Voyager-Jupiter soient trés différentes dans

les deux cas.

Pour étudier de maniére guantitative les fluctuations & long terme de
17intensité de 17émission HOM jovienne, nous avons d’abord sélectionné les canaux
ot cette émission apparait & chaque rotation. Ceci nous a conduit % éliminer les
canaux de fréquence <800 KHz, car la limite basse fréquence de cetie dmission
fluctue entre 200 et 800 KHz. Puis nous avons supprimé les canaux contenants des

parasites. MNous avons ainsi obtenu 13 canaux utiles, entre 723 et 1300 KHz.



FREQUENCE (MHZ)

Figure 4 : Spectre dvnamique compacté des émissions joviennes observées par VI et
VY2 dans la bande basse du récepteur PRA. Les deux sondes étaient A des distances
similaires de Jupiter, leurs positions en temps local étant respectivement 4h00mn
et ?h30mn <(pour V1 et V2). Les structures horizontales sont des parasites de
foncticonnement de la <conde. Des sursauts sclaires de type 111 intenses
apparaissent comme des lignes verticales couvrant toute la gamme de fréquences
{par exemple, le 24 Avril 1979, prés de 12h00). Deux péricdes d'émission intense
couvrent du 27 au 30 Avril et du € au 12 Mai, tandis que les émissions faib]
apparaiszent du 3 au 8 Mai et du 14 au 17 Mai.
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Liintenzité I) mesurée dans chaque canal {dont un sxemple est donné sur

la figure 3) peut s’exprimer en foncticon du temps par

bt
M)
4
8]
L
A
ey ]
-
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Iyt =15+ Py

o0 }y représente  Te bruit de fond {(cozmique + instrumentxl), R{t) la distzance

Yovager-Jupiter <{connue & tout instant ty, P &ty la puissance spectrale smice par
] . p !

Jupiter & 1“instant t et & 1la fréquence V , et o un facteur caractérisant 1a
directivité de 1‘émission (X = 4Woour une émizsion isatropel, En lissant pour

chacune des 13 frégquences utiles la courbhe 1 (+) par une movenne flottants (supr

e

queiques rotations Jjoviennes), pui ffeciuant un ajustement de ia courbe

m
o
jou |
)

obtenue par une équation de 1z forme

on  gdetermine la waleur du fond 17 = A X chaque fréquence. Cala nous oeErmet

d'éliminer des wvaleurs mesuréss de 1°inptensité recuys la fond et 1“envelopoe en
5
2 . . . . . . . y . . - .
1/R . On  cobtient donc les wariations intrinséques de 1 émizsion HOM, que 1 cn

intégre avec un pas de 9?h55.5mn  de maniére & #liminer la moduiation due & I

0

rotation de Jupiter, et que 1‘on somme sur les 13 canaux utiles afin d“€liminer

d’dventuelles fluctuations résiduelies & courte échelle. Les courbes obtenus

i

pour Mowager 1 et 2 (Figure éa) présentent des fluctuations évidentesz & 17échell

it

de quelques Jjours, et ces fluctuations sont corréldes pour les deux sondes, Dien

La meme analvse appliquée % 1 émissicn h-KO™ confirme ce rédsuitat.,

Toutefois, 17émiszion b-KGM 2zt moins intense que 17 #mission HOM, 2t szt ge o

fortement bruités par la présence de surzauts de trpe I1I solaires, qui sont

négligeables aux plus hautes fréquences, mais prépondérants vers 100-200 KHz.
Aussi, comme on peut le constater zur iz figure éb, les Fluctuations du b-KIM ne

s d
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ont =lles bien corrdlées avec c2l]

w
o

proximité des

i
4
-
Sasich
el
<
i
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rencontres ‘Yowvager-Jupiter, oit 17intenzité apparente du b-KOM est assaz
La bonne corrélation des variations HOM et b-HOM cboervées simultanément zar
Mavager 1 et 2 syggére donc que ces variations sont causées par un phénoméne

maquétosphérique glabal. MNouzs ¥ reviendrans au chapitre suivant.
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est evidente, Il s’y superpcse des fluctuations & diyer
Mous avons étudié les fiuctuations de 1 ordre de gqueiques |
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Figure & : Mariations d‘intencité obsery
longueurs d“onde hiectométriques; (b) par V!
La wvariation systématique de 1“intencité B
ont  été  corrigées par une o en 1sR2
Jupiter & £té éliminée en movennant les d
les fluctuations plus courtes que & jours
flottante, Les courbes hectométriques ont D : somman t
“propres” entre 0.788 et 1,3 MHz fuyoir texted, et la caurbe Kilcomé:

1

sommant 3 canaux sntre 78 et 114 KHz.
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Avant &liminé t{outes les modulations parasites oprésentes o

fa

ns

"
o
in

données, nous pouvons maintenant utiliser une analyse de Fourier pour déterminer

les périodes des wariations % long terme de 1 activité jovienne. Les résultats
en sont oprésentés sur la Ffigure 7. Les pics significatifs obtenus sont % 27

=

Jours (42,5 3 -2.0j) 14.% Jjours, 10.5 jours (*1j) et 2.2 jours {le derni
1 3

o
=%

significatif pour Vovager 1 seulement). Le pic A 29 jours, compte tenu d

n

=

(&.7 mois?

Ocs

barres d7erreur élesvées dues au fait que 1 ensemble de données dtudi

ne contiaent u'enuviron 7 péricdes, st proche de la périnde de rotation sclaire
p 3 : ]

T

bsery

i,

)

2 de Jupiter, Cette période est denviron 24 jours pour les zones
equatoriales solaires, mais 1‘intervalle de temps étudié ici est proche d’un
maximum solaire (1980), durant leguel les centres actifs se trouvent & une
Tatitude élevée sur’ le soleil, ol la période de rotation est supérieure & ia

peériode égquatoriale. On en déduit donc que ce pic doit Ztre dorigine soiaire.

T

Pour expliquer la présence des pics & 14.5 et 10.5 jours, nous avon

tn

examiné les . données de polarité du champ magnétique solaire publides dans le
“Solar Geophyvsical Data" de Novembre 1979, reproduites zur la figure 5. Ce champ
magnétique solaire est wvéhiculé & travers le milieu interplanétaire par e vent

solaire, et témoigne de la structure e

[}
o
D
A
o
o
a2
e}

teurs spiraux de celui-

=)
il

e

[m]

plus grande partie de 17intervalle de temps étudié, cette palarité magnétigue
présente une <structure bien définie : & partir du & Féurier 1979, aprés une

période {fluctuante, deux secteurs de durées indgales apparaissent. Leurs durdes

sont recpectivement de 14-14.5 jours et 9-1! jours, et sont donc parfaitement

compatibles avec les pice & 14.5 et 10.5 jours cbzervés sur les specires de
puissance. De plus, la période totale du phénoméne ¢i.e. la comme des durées des
secteurs =t dez courtes péricdes de transition aqui  ies zéparent) aooarait

effectivement >28 jours,
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Enfin, le & 7.2 jours, s=ignificatif =zeulement dans le

D¢
i)
[ §
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r

“ovager 1, 23t probablement la somme d’harmoniguzs des pics & 14,5 et 2% jours.

Cela expliquerait qu’il scit plus intence qu’um éventue) harmonique du pic & 10,3
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Figure 7 Spectres de puissance des wvariations d'intensitéd HOM observéss oar
Vavager i et 2, caiculés apr2s correction des wvariations de distance
Vovager-Jupiter,
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Figure 8 {d’aprés e Solar geophrsical data" de Novembre 1979) Palarits du

champ magnétique solaire moyen observée quotidiennement & Stanford (U.S5.8.).
carrés blance correspondent 4 une polarité positive \g'polntdnt vers le COIEIJ)

les carrés noirs & une polarité négative, les carrés hachurés & une polarjté

nulle et 1“absence de carré & une absence de donnée pour  la  journée
correspondante.
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jours.,

Avant de conclure & 17influence du vent colaire sur 1 aciiuvité
Jovienne, nous avons examiné par analyse de Fourier les variations du flux L.,

¢t du nombre de tache solzires pendant 17intervalle de temps correspondant X

"

notre #tude <(Figure %, tiréde de Heath (1?80)). En =ffet, la répartition ux
= 1 !

i}

n d

0

secteurs des centres actifs & la surface du soleil pourrait également expliguer

les wvariations de 1‘émicsion HOM jovienne par des variations d“intensité du flux

. solaire & Jupiter, conduizant par exemple & wune wvarizbilitsd de Iz

conductivité ionosphérique qui pourrait & son tour induire une fluctuation des

m

précipitations électroniques recsponsables de 17émission. Or, comme an peut |

b

constater sur 1a figure 10, seuls la période totale & 29 jours et unm harmonigus

plus  Faible & environ 14 jours ap zent sur les specires de puisszance du +lux

T
g
-
o
W
"

.V, et du nombre de taches solzires, ce qui confirme donc que 17 influence du
soleil sur les émissions basses fréquences joviennes = exerce hisn  oar

T"intermédiaire du went solaire et de son interaction avec 1a maagnéfcsohére d=

Jupiter,

ia siructure en

CL
g
P

Ces résultate mettsnt en évidence 17influence o

"

secteur

uwr

du wvent <colaire sur les wariations & iong terme de 17intensité de
1"émicssion HOM jovienne. Pour 17émission b-KOM, on obtient des résultats
analogues, mais avec des pics moins €levés sur Jes spectres de puissancs, nour

les raisone déji exposéesz plus haut,

111.3 - Comparaicson avec les données de Mancay.

Nous xzvons  ensuite étudiéd les donnees cancernant 1 émissicon DaM

Jovienne recueillies A& MNancay pendant la période étudide (15712773 au 3/7779),

o
w

Le choix des données Nancay plutot gque Vorzager pour

bands haute du récepteur PRA était trés bruitée par des parazites d

g

fonctionnement de 1a sonde genant la détecticn du DAM, zauf pendant un court
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intervalle de temps autour de chague rencontre, Les données DAM Nancay, bisn aue

de 24h du +ait de 13 rotation t

D
(]
o
hd
b

discentinues A une

m

rrestre, sont donc

. A . 5 g ® N ~
comparativement de meilleure gqualité que les ohservations Yovager dans la meme

bl

gamme de fréguences. D pius, ellies ne sont pas affectées par des variations de

la diztance observateur-Jupiter, contrzirement aux donndes Yorager.

Mous awvons corréiéd séparément les probabilités d'émission DAM controlée
par  lo 2t non controlée par Ic avec 1 intensité de 1 émission HOM jovienne : nour

cela, nous avons défini un indice d’activité HOM jovienne, égal & +1, D ou -1, et

carzctérisant 17intensité de 17émission <forte, movenne, Fxibles,

g

n

trois

domaines d“intensité correspondent respectivement aux tiers zupérieur, moven ot

inférieur de 1 amplitude locale des wvariations d7intensitéd de 1 émiszsion HOM,
représentées sur  la figure 4&a, Four chacun des deux domaines exiremes, nous

T
0

avons déterminé Tz probabilité d'émission DaM cantrolée par Ic et non control
par Io, définie comme le rapport entre les durées d'émicssion et d’observation,

= Ces corrélations mantrent

o
~+
[0
{ o
o
e
=
X
.

Les résultzts sont présentés  zur
clairement que les variations du non—-lo-DAM sont trés bien corrélées & celles de

1“HOM  <probabilité d'émizcion 4 fois plus forte pendant les maxima d intensité

(4}

HOM que pendant les minima), tandis que les variations du Io-DAM ne l# sont pas.

On  en déduit donc que le non-lo-DAM est épalement soumis & 1 influsnce du vent
solaire alors que 1le Io-DAM n‘en est pas affectd., Notons au passage que ce

résultat explique 17absence de péricde de rotation scolaire dane les donndes 3 22
MHz de Kaiser et Alexander {1%73) {c.f. chapitre II1), car & cette fréguence, le

1o-0AM et largement dominant,

Ces résultats, qui confirment &t complétent les résultats antérisur

i

A chapitre {eleas, zont obtenus par uns méithode différente de celles
précédemment wutilicsées, L'avantage de 1 analwrse de Fourier est za simplicité

d’application & notre échantiilon de données, exempt de modulaticons parasites, et
Hr i H 1 } 1



}
| % 28/12/78 au
| f 7 ay
: 10/2/79 au 14/ z au
‘ PERIODES 2372/7% au 277 E 3u
: 11/3/79 au 14/ | au
D'AaCTIVITE 2853479 au 27, i au
j au
HiM 4/5/79 au 7/5/7% | 2
12/5/7% au 12/5/79 | ay
26T au  TAEATR | au
1278475 au 19754779 Ay
INDICE D'ACTIVITE HOM -1 0 + 1
£ 11.2 h - 20.8 h
| 0 21.4 h - 5.2 h
- 07- 200
= L P 35.2 ¥ - 5.1 ¥
|
DA ! E .3 h = 22.4 h
CONTROLE i 0 45.4 h - 75.1 h
PAR 10 2007 - 340°
P 20.5 ¥ - 2%:.8 ¥
£ 20.8 h - 43.2 h
a 7é4.9 h - 134.4 h
0° - 340°
P 4,7 M+ 3.9k - 32.1 % + 4
E .9 h - .5 h
0 121.5 h - 7.5 h
0°- 200°
P 1.0 % - 2.3 ¥
DAM E 3.5 h - 22.0 h
MOM ¥ 121.5 h - 197.2 h i
CONTROLE 200°- 340° |
PAR 10 P 2.9 % - 11.2 % i
|
E 5.4 h - 31.5 h |
|
0 203.0 h - 424,5 h :
g - 340°
P 1.8 % + 0.8 ¥ - £.3 % + 1.2 ¥
|

Tableau A: Comparaison de l'activité HOM observée par Voyager 1 et 2, et de
l'activité DAM observée & Nangay. Nous avons distingué -les domaines de lon-
-gitude 0°-200° et 200°-360°, dans lesquels se répartissent les diverses sources.

(E)=durée pendant laquelle une émission a &té observée (en heures),
(0)=durée d'observaticn en heures,
(P)=Probabilité d'émission DAM = E/O.
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donc la fiabilité des résultats obtenus pour T°HOM, Puis la corréiation des
données HOM 2t DAM présente 17avantage, par rapport & la corrédlation entre la

et un quelconque indice dfactivitéd solaire, de se faire avec un déiai

DY)
o
=3

1
n

3
o
w

connu (et égal & 0 puisque lec deux émissions ont Tieu approvimativement au meme
moment), alors que les travaux oprécédents nécessitaient une hyvpothése sur ia
vitesse des particules du wvent solaire, ou une recherche du délai donnant 1z
meilleure corrdélation, Nous avons éqalement clairement montré gque seul le DaM

nen  controlé par Io subissait 1“influence du vent selaire. Enfin, les durédec des

2 s=cteurs de polarité magnétique opposés étant inédgales pendant ia périoge
¢tudiée et correspondant aux pice présents sur les spectrez de ouissance, on X oU

tiribuer avec certitude ies variations & long terme des émiszions HOM, b-KOM et

aa

et non & d'autres paramétres dactivité

non-Io-0aM  joviennes au  wvent zalaip

o

s

olaire {flux U.Y., nombre de taches...).

w

La rotation rapide de Jupiter et son fort champ magnétique laissent

penser gque les phénom2nes magnétosphériques internes joviens sont entizrement

dominés par  une dvnamique de rotation. Or, nous avons montré gqus s o

Jupiter des secteurs magnétigues associés au vent solaire influe sur 17 intencité

de certaines émicssions radic joviennes % hzxsse 4p

0
ho

quence {gqucigue cot zffzt rez
secondaire par rapport & la modulation rotationnelle). Le tableau B dresse la

bitan des résultats obtenus, et nous permet de tirer quelgues renseignaments

intéressants sur la localisation des sources d“émission.
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Le fait que ez émizzions HOM et non-1o-Dak

"
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o
~

corrélées, et qu‘elles +fluctuent donc toutes deux en rédponse aux variations du
vent <solaire, ainsi que le fait que leurs étendues spectrales zaisnt danz e
prolongement 1“une de 17autre, suggerent fortement que ce sont 2n fait les 2



| Domaines de Bppellation Influence d
| longueurs d'onde de 17 émiz: yent soixire
Terre Kilométrigue TER Qui
1 . .
I Kiloméirigue
large bande b=KOM D
Hectométrigue HEM Dui
Jupiter
Décamétrique non
controlé par o rnon-1o-DaM Oui
Décaméirique
controlé par o Io-DaM Mon
Saturne Hilométrigue SKR Oui
B 1 Influence ou non-influence du vent solaire sur sians
Jupiter et Saturne.
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composantes <(basses et hautes {réquences) d’une meme emission avant Une region

zaurce commune dans 1ax magnétozphére jovienne., L hypothése en avxit déji £1¢
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auteurs {(Baischot et al., 1981 Carr et al., 17837 et trouve
donc ici une confirmaticon. L'émission D&M controlée gpar Io, en revanche,

apparait distincte de la précédente., Le b-KOM, bien que scumis & 17influence du

vent

w

claire, oprésentz sur les spectres dvnamigques une siructure disti

o
=
(]
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Le
Ok

celle de 1“émission HOM, et de plus son mode de propagaticon {mode ordinaires est
différent de celui des émizsions HOM et DAM (mode extraordinaire), =t témoigne
donc d7un  processus dfémissicn  différent. Ceci porte donc & 4 12 nombre de

composantes distinctes des #missions radio magnétosphériques joviennes 1 n-HOM,

b-KGM, HOM + non-lo-DAM, ITo-DAM.

Comme nouz 17avons déji dcrit plus haut, nous ne nous intéresserons DAS

au n-KOM, dont 1a source est supposés se frouver dans la partie exierne du tore

de plasma d'lo, & une distance comprise =2ntre 3 =t 10 ravons Jjoviens du centre de
ta planete, On pense généralement que les autres émissions radio non thermigques
jovienne & basses fréquences sont engendrées & des frégquences proches (un peu au
dessus?) de la gyrofréquence locale 4 la source, dans et au dessus de ] ioncsphers

de Jupiter, Les mécanismes oqénéralement invoqués pour la production des ondes

w

électromagnétiques émisec passent par 17existence d'instabilités de plasmz et |

caonversiaon fdirecte ou indirecte) de leur #nergie en ondes dlectiromagnétiques.

u

Maiz, ni 1les positions exactes des radioscurces, ni les processus préci

o~

d'émicsion ne sont fermement étzblic (Car

,u

et al., 17830, Méanmoins, les

mécanismes d’'émicsion proposés nécessitent la présence délectrons accélérészs pour

o

engendrer  les  instabilités 2 ] cource dez é#miszions (Goldstein zand Goeriz,
1982)., C‘est pourquoi on situe généralement la source des #missions DAl
Joviennes sur les lignes de champ magnétique coupant le tore de plasma d7Ic (i

environ & ravons Jjoviens du centrel), car on pense gque les élecirons peuvent

accélérés dane le tore,

n

Gr, Lepping et al., {1983} cnt trouvé une période d'environ 27 jours er

étudiant Jes Fluctuations de Ta queue magnétosphérique jovienne, et ont conciu &



)
-
oy
-
e
0
-
T
=
o

un effet du aux wariations de la presszion dvnamigue du vent so
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magnétasphérique jovienne £tant le ge de courants
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“chaud", contenant donc des électrons énerqétiques, il est possibie gue ces

électrons précipitent le long des lignes de champ magnétique auvertszs
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vers les regions de latitude élevée de 17 ionosphére jovienne, comme dans e cas
. 5 A p ]
des  cous-orxges  aurorzux  terrectres, ITe pourraxient donc Ztre & 1a source des

T
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émissions basses fréquences, notamment b-=KOM, HOM et non-Io-DAM, puisque

derniéres exhibent des wvariations d’intensité corrdlées au vent solxire. Le
résultat de Terasawa et al, (1978) {chapitre II) est parfaitement compaiibie aves

cette hypothése, puisque ces zuteurs ont aobtenu une corrdlation des variations gu

m

non-Io-DAM  avec celles de la pression dynamique du vent solaire. Ces wvariatian

de pression  sont probablement xssocides X la siructure eon sectsurs du vent
solaire, ainsi gue le suggérent les auteurs,
Une autre possibilité d’interaction du vent zolairs  avec i

magné tosphére Jjowienne consisterait en la précipitation directe de particuies du
vent solaire vers les régions polaires joviennes par 17intermédiaire des "cornsztsz
polaires" ("polar cusps"), qui constituent 1les seules voies d'accés direct du
vent solaire vers les régions internes de la magnétosphére. Czite interaction

dépendrait aussi de la pression du vent sclaire, dont 17intensité conditionns le

tlux incident de particules zolaires,

Le fait que 17émission DAM controlée par Io ne soit pas affeciée par le
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vent solaire implique que <a source se trouve <cjtude
V'intérieur de 1z magnétosphére jovienne. Lz localisation habituelle de cetis
source sur les lignes de champ magnétiques coupant 1z tore de Io est parfaitement
compatible avec cette contrainte car le tore ezt profondément enfoncé dans la
magneétosphére de Jupiter, et le pied des lignes de champ magnétique quij 1=

(&0 % 70 degrés), Ca=
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coupant ne s trouwe pas %X des latitud
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Voo - COMCLUSION,

A partir de 17étude des wariations % long terme des émissicns ragiao

Joviennes & basses fréguences, nous avons pu diviser ces édmissions en catécories

"W

distinctes : b-KOM, HOM + non-Ilo-DAaM, Io-DAM. Ces émicssions sont foutes troi

fortement modulées par la rotation de Jupiter et 1les deux premi&res sont

"
2
o
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fgalement modulées par les variations de pression dynamigue du vent
17

Jupiter, Ces résultats nous conduisent & reconsidérer 17 hypothiss communément

admicse de la localisation des sources d'émission D&M joviennes sur les licnes o=

champ magnétique coupant le tore de Io, en distinguant le cas des émissions non
contralées par Io de celui des démizsions controliées, En effet, 1z gusue

magnétosphérique Jjovienne moduiée par la pression dvnamique du vent sc

le wvent solaire lui méme par !‘intermédiaire des "cornets polaires™, peuvent 2tre
les sources des dlectrons accéléréds A 17origine des émizsions b-HOM et HIM +
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non-lo-DAM. En revanche, pour le lo-DaM, la localisation habitue
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reste 1a plus probable, les élecirons étant engendrés ou accélérés dan
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de plasma d'Ic. Dans tous les cas, 17émiszion est suprosée avoir lieu or
fréquence gyromagnétique locale, et la détermination précise de la positicon
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tnotamment radiale) des source
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passe donc par une bonne

magnétigue jovien,

MNoue oabtenons donc une wizion plus synthétigue des zources d'émizszion
radioc magnétosphérigues jowiennes, indizpencable & 1“établiszement d’une thécoris

cohérente de ces émissions. Elle devrx notamment tenir compte de 17 influence ou
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vent solaire, dont les variations de pression drnamigue induisent d

fluctuations & grande échelle dans 1z magnétosphére de Jupiter, qui provaoousnt
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Des péricdicités plus courtes <d{quelques dizaines d'heurss) gus naous

n‘avons pas  étudides  ici existent dgalement dans les donnédes relatives X ces
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iales Cnotamment Yoypager ! 21 2) ont radicalement
changé nos wues sur le systéme solaire, et notamment sur les magnéicsonsrss c2 0z

Terre, Jupiter et Saturne, et =sur lesur interaction drynamigue avec iz yent

Comme nous 1 aveons vu  dans  la deuxiéme partie de ceite thisz, cetis

interaction peut aider & la localiszation des sourcss d'émis , au
indizoensable % 1/élaboration dunes  thécrie de ces emissicns. Toutefais,

)

1“influence du wvent <olaire n'est gue 1 un des paraméires utiles pour

o

o
=
o

comparaizon des  diverses émissions radio planétaires, Les informaticons cu”
.. . L, . . . n A
fournit en imposant 'des contraintes sur la localization des sources peuusnt 2ire

précisées par  la comparaizon détaillée des autres caractéristiques de czs

[n 8
IT;.
=]

samissions ¢ siructures spectrales, périodicités, mode cssion fdéfzrminé par

des mesures de polaricsation), et lobe démission (déterminé par 7 2&tude

stérénscopigue dfune émissiaon, <simultanément par deux sondes dont JTes latitudes

planétocentriques et les positicone en temps local sont différentes),

Outre 1a localisation des sources, la détermination de ieurs mécanizmes
d'émission  {qui dépendent des conditions physiques % la sourcel, et 17influence

7 .

du went =zolaire <sur les envircnnements planétairez, 17¢tude des émicsicone radic

N}

maxgnétosphériques permet d’obtenir des informations importantes sur i
propanation des ondes radioc dans les milieux traversés {plasmas magnéiiszds), Les

i

émicssions Joviennes, par exemple, permettent d'étudier 1z propacgation desz ande

[}

radio dans le tore de piasma d'Ioc (A. Ortega-Molina, Thése de 32me cycie, 17232,
Dane 1l& cas des SED, la laocalisation de la scurce dans 1 atmosohére de

Saturne a fourni un moyen particuliérement efficace de sonder 17 jonosphére de iz
plangte, Les sondes spatiales Vowvager nfavaient permiz dobtenir directement que
deux pointe de mesure par rencontre, aux limbes de la plandte, tandis qus

1"émissian SED ==t une <sonde npaturelf?

b
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caractéristiques dépendent certainement d=

imosphéres plandtaires.

Bien que les données recusillies par Movager | e

de et Saturne) et ISEE (sur 1 ‘micszions terrestr

o

Jupiter r
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puicées de  nouvezux iXing pour la Te

Jupiter, et Cassini pour Saturne) wvont perm

magnétosphéres plandtaires, et de tenter de répondre aux g

17analyee de la premiére avalanche de donnéec. De plusz,

de  Mowager avec Uranus {en Janvier 152&)
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d“une magnétosphére tres différente de <ceile
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aurores détectédes sur Uranus par le satellite IUE réuélent
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donc d'une magnétosphér
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o

==

e
o
g

cette plandte ect presque dans le pian de 174cliptigue.
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Statistical Study of Saturn Electrostatic Discharges

P. ZARKA AND B. M. PEDERSEN

Laboratoire Associé au Centre National de la Recherche Scientifique 324, Groupe Décametrique, Obsercvatoire de Meudon

During the Voyager Saturn mission the Planetary Radio Astronomy (PRA) experiment observed
sporadic broadband emissions (20 KHz to at least 40 MHz) during a few days around the Voyager 1 and
2 closest approaches to the planet. These emissions are interpreted to arise from short-lived electrostatic
discharges in the vicinity of Saturn. We have made a statistical study of their characteristics from the
Voyager | and 2 high-band data of the PRA experiment (1.2 MHz to 40.2 MHz). In this paper, we
compare the results obtained for the two encounters and describe in detail the appearance, intensity, and
spectrum of the Saturn electrostatic discharges (SED). We show that the SED spectrum is likely smooth
in the frequency range 1-40 MHz and extends down to 20 KHz. We have determined the period of the
SED occurrence, which seems to be slightly different for Voyager 1 and 2 encounters (10 hours 9 min for
the Voyager 1 encounter and 10 hours 00 min for the Voyager 2 encounter). An attempt to interpret the

statistical results is presented.

1. INTRODUCTION

During the Voyager 1 (V1) and Voyager 2 (V2) Saturn en-
counters in 1980 and 1981, an unexpected kind of nonthermal
radio emission was observed by the Planetary Radio Astron-
omy (PRA) Experiment during a few days around closest ap-
proach (CA). It consists of short impulsive events randomly
distributed over the whole frequency range of the PRA receiv-
er.

Several arguments have been put forward to refute the
possibility of in situ events, i.e., that the conditions in the
Saturnian magnetosphere may have generated discharges near
or on the spacecraft [Warwick et al., 1981, 1982]: all the
instruments were operating normally during both encounters,
as well as the telemetry link. No emission of this kind was
observed inside the Jovian magnetosphere, and for both en-
counters the first events were observed a long time before the
first inbound bow shock crossing, when the spacecraft was still
outside of the magnetosphere of the planet. Moreover, the
time scale of discharges against the PRA booms due to a
relativistic plasma phenomenon would be much faster than
the observed one (<1077 s instead of >3 x 107 %)

With a high time resolution the detailed structure of this
emission resemble the radio signature of terrestrial lightning
discharges. Together with the broadbandedness and the im-
pulsivity of the emission, this led to the conclusion that Voy-
ager was observing the effects of short-lived electrostatic
discharges in the vicinity of Saturn (from' the rings or the
atmosphere), hence the term Saturn electrostatic discharges
(hereafter SED).

The SED were first described by Warwick et al. [1981] and
Evans et al. [1981]. The important changes in the flux density
observed within 140 usec in the PRA high-speed data show
that the maximum size of the instantaneous radio source is
less than 42 km [Warwick et al., 1981].

In this paper we use a very sensitive detection algorithm
which eliminates most of the interference and allows us to
identifv SED events as low as 1 dB above the background.
The equivalent flux density of the cosmic radio noise is about
107" W m~™? Hz™ !, but the spacecraft interference has in-
creased the value of the real background level to about 2

Copyright 1983 by the American Geophysical Union.
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x 10718 to 2 x 107" W m~2 Hz™ ' So, depending on the
fluctuations of this background with the time and frequency,
the intensities of the weakest detected SED events are about
Sx 107 to 3 x 107" W m™2 Hz™! (with a mean value at
3x 107" Wm™2 Hz™'). At CA, where the distance Voyager-
Saturn is 3 Ry, this corresponds to a flux density of 4 x 1072°
W m~2 Hz™! at the orbit of the earth.

We show that to interpret the results obtained from the
PRA data, we have to take into account the following instru-
mental parameters: (1) the multiple lobes of antenna diagrams
at high frequencies (>15 MHz) and the distortion of these
diagrams due to the spacecraft body and the magnetometer
boom, (2) the adaptation factor of the receiver to the antennas,
and (3) the polarization response of the PRA antennas (A.
Ortega-Molina and G. Daigne, unpublished manuscript, 1983).

We derive the spectrum, periodicity and intensity of the
SED. These parameters yield information about the local-
ization and size of the source and about the directivity of its
emission.

2. Data ANALYSIS

2.1. The PRA Receiver

The PRA receiving system [Warwick et al., 1977] was de-
signed to detect and identify planetary radio emissions and to
determine their spectrum. It consists of a pair of 10-m orthog-
onal monopoles loaded against the conductive structure of the
spacecraft, and connected to a high-sensitivity broadband
receiver (1.2 KHz to 40.2 MHz). The basic mode of the instru-
ment allows to obtain dynamic spectra of the planetary radio
emissions.

Figure 1 shows typical dynamic spectra around CA. These
spectra are created by 6-s 198-step scans at 30 ms per step in
128 200-KHz-wide channels uniformly spaced from 40.2 to 1.2
MHz and 70 1-KHz-wide channels uniformly spaced from
1.326 MHz to 20.4 KHz. Each channel measures the detected
flux density alternatively in left- and right-hand circular polar-
ization. On this figure, Saturn kilometric radiation (SKR) is
detected in the [requency range 100-700 KHz. The SED are
the short streaks parallel to the frequency axis.

The present study has been mainly limited to the high-
frequency (HF) PRA band (1.2-40.2 MHz) to avoid confusion
between SED appearing in low-frequency (LF) channels and
the SKR, which is often sporadic. A more careful analysis is
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Fig. 1. Dynamic spectra near closest approach for V1 and V2

encounters [adapted from Warwick et al.. 1982]. The SED are the
short streaks parallel to the frequency axis. The two types of inter-
ference described in the text (periodic or at a given frequency, 2.3) are
pointed out.

required in the low-frequency band. Such a study is in
progress.
2.2. Data Set

The periods of time used for this statistical study, expressed
in spacecraft event time (SCET), are the following ones: (1) for
Voyager 1, November 7 (day 312), 1980, SCET 22:00 to No-
vember 19 (day 324), 1980, SCET 0:00 (CA = November 12
(day 317), 1980, SCET 23:56) and (2) for Voyager 2, August 24
(day 236), 1981, SCET 0:00 to August 28 (day 240), 1981,
SCET 22:00 (CA = August 26 (day 238), 1981, SCET 3:24).

2.3. Method of Analysis

We have employed a method of differentiation in order to
identify and catalogue each SED event, i.e., we have compared
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each data point in a given channel within a 6-s scan to the
average of the previous and the next data points in the same
channel with the same polarization state, i.e., in the scans 12
seconds before and after, respectively. If the difference between
these two values exceeds a certain threshold (1 dB in our case),
we consider that we have identified one SED event and we
record its characteristics (time, channel, polarization sense,
and intensity) and the intensity of the background. This
method allows us to be independent of the slow fluctuations of
the background (at a scale longer than a few minutes) and to
separate SED with duration of some milliseconds from most
of the interference which sometimes occur at one frequency.
Indeed, interferences generally last for more than 12 seconds
and then appear in two or more consecutive 30-ms data points
of the corresponding channel (Figure 1).

Moreover, for each spacecraft we have eliminated about 10
channels containing periodical impulsive interference, lasting
for a single 30-ms sample and which could be counted by the
detection algorithm (Figure 1). We obtained in this way two
catalogues of 18,000 and 5000 SED for V1 and V2, respec-
tively.

3. REsULTS

The SED events show up randomly in the PRA dynamic
spectra. They are interpreted as broadband phenomena only
detected by those of the receiver channels which are sampled
during the duration of the event.

3.1. Duration

The SED have a duration of less than 30 ms to 450 ms, i.e.,
covering 1 to 15 PRA channels, with an mean of 55 ms near
CA. The average duration of the detected SED decreases when
the distance Voyager-Saturn increases, due to our fixed
threshold of | dB above the background level. Figures 2a and
2b show the distribution of the SED-burst durations for gach
encounter. These distributions are consistent with an ex-
ponential law with an e-folding time of 41 ms for VI and 33
ms for V2. The mean durations from these distributions are

VOYAGER 2
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Distributions of the SED durations for the two encounters. Both distributions are consistent with an exponential
law.
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Fig. 3. Occurrence of SED as a function of time and frequency
during the most important part of V1 and V2 encounters in the PRA
high frequency band (1.2 to 40.2 MHz). Almost no remaining inter-
ference are visible on these figures.

about 47 ms for V1 and 51 ms for V2, but these values do not
have any physical significance: due to the threshold problem
mentioned above, the SED observed far from Saturn seem
shorter than those observed close to the planet. This also
explains the fact that on Figure 2a, the number of SED with
durations of less than 30 ms is slightly higher than expected
from the exponential law.

3.2, Periodicity

One of the most interesting properties of the SED is their
periodic occurrence with a repetition period of about 10 hours
[Evans et al., 1981; Warwick et al., 1982], clearly different
from Saturn’s period of rotation of 10 hours 39.4 min + 0.1
min [Desch and Kaiser, 1981]. Figures 3a and 3b show the
occurrence of SED as a function of time and frequency during
the most important part of the VI and V2 encounters. The
SED episodes, as well as the decreasing amount of SED as a
function of distance to the planet, appear clearly, although
they are less visible for the V2 encounter. This confirms that
the source of SED is in the vicinity of Saturn. The phase of the
repetition period has been found to be fixed relative to the line
between Saturn and the spacecraft, i.e., the source of SED is
fixed in longitude in a reference frame centered on Saturn,
with an arbitrary origin and a sidereal period about 10 hours.
This implies that the source of SED revolves around Saturn
like a searchlight and is not fixed relative to the sun, as in the
case of SKR. This is confirmed by the fact that the encounter
episode during which the movement of the spacecraft followed
Saturn’s rotation is wider than the other episodes.

On Figures 3a and 3b, very few SED appear before CA
below approximately 5 MHz, as pointed out by Kaiser et al.
[1983]. whiie they cover the whole PRA high-frequency band
during and after CA.

Moreover, on Figure 3a, the VI preencounter and en-
counter episodes seem to show earlier onsets of SED observed
at high frequencies than at lower frequencies, as already noted
by Evans et al. [1981] for the encounter episode. The start of
postencounter episodes and the end of all episodes is indepen-
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dent of frequency. This feature does not appear clearly for the
V2-Saturn encounter.

[t is a very important clue for our understanding of the
nature and localization of the SED source to establish the
exact periodicity of occurrence of SED events and the event-
ual variation of the periodicity from one encounter to the
other, so this problem needs to be analyzed in a precise way.
First, in order not to be influenced by the larger number of
events around CA, we have normalized the two occurrence
diagrams (Figure 4) according to an empirically established
1/R? distribution for each diagram, where R represents the
distance between the spacecraft and the center of the planet.
Then we have computed the power spectra of these normal-
ized occurrence diagrams separately for the periods before and
after CA for each spacecraft, excluding the episode around the
CA, which is the only one to be affected by the spacecraft
motion. We have found identical values for the periods before
and after CA for each spacecraft. Figure 5 displays the V1 and
V2 power spectra for the periods before CA. The center of the
maximum peaks correspond to about 10:10 (V1) and 10:00
(V2). However, due to the few number of SED episodes in-
volved in this analysis and the 1/,/2 loss of information due
to the use of the power spectrum, the error bars are much too
large (+20 m for V1 and +40 m for V2) to allow us to
distinguish between the two periods.

Figure 6 shows the result of another way of comparing the
V1 and V2 periodicities by the folding technique (or super-
posed epochs method) applied to the normalized occurrence
diagrams. For each encounter we have constituted a set of
curves by superposing the succeeding SED episodes repeat-
edly with intervals between 590 and 620 minutes. For each
curve we have calculated the mean value of the ordinates and
the root mean square (rms) deviation of the curve with respect
to this mean value. We have then plotted this rms deviation as
a function of the applied period interval. Intervals correspond-
ing to the peak rms value indicate the most probable SED
repetition interval. Indeed, the superposition of succeeding
SED episodes with a wrong value of the period interval
smoothes the resulting curve and leads to a low rms deviation
with respect to its mean value. The reason for using this
method rather than a fit with a theoretical curve is that we do
not have any previous notion of what the shape of the normal-
ized occurrence diagrams must be (in particular, it does not
seem to be a simple sinusoidal curve). Again, we have found
comparable values for the episode intervals before and after
CA, but different values of V1 and V2 encounters: 10 hours 08
min and 10 hours 10 min for V1 before and-after CA, and 9
hours 58 min and 10 hours 02 min for V2 before and after CA,
respectively. However, the maxima in the plots for pre-CA
periods are more pronounced than for the post-CA periods.
This method also implies high error bars (+6 m for V1 and
+7 m for V2) due to the presence of close secondary peaks, so
we cannot eliminate definitively the possibility of identical epi-
sode intervals for both encounters. Indeed, the periods are

10 hours 09 min+6 min V1 10 hours 00 min+7 min V2

The high error bars of both previous methods are only due
to the small size of the data sets ( < 10 periods before and after
each encounter) and to the variability of the SED phenome-
non (noise). Due to these limitations, no statistical method can
reduce these error bars and thus provide a definitive answer to
the question if the periods are equal or not. So we have ap-
plied another method of comparison, nonstatistical but more
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the half-width of each bin: 10 hours 10 min + 20 min for V1 and 10 hours 0 min + 40 min for V2.
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expected, from the previous evaluations, for the V1 and V2 SED periodicity.

sensitive to a possible phase shift of the periodic emission from
one encounter to the other.

We have established for each encounter a new occurrence
diagram by plotting the number of SED versus the longitude
of the spacecraft in a reference frame centered on Saturn
center with an arbitrary origin and a sidereal period of 10
hours 09 min (essentially the V1 SED occurrence periodicity).
This allows us to neglect the spacecraft motion even during
the encounter episode. We have then superposed both oc-
currence diagrams on Figure 7, with two different scales (the
V2 occurrence diagram has been expanded for a better com-
parison). The alignment of the two curves has been made on
the basis of the best visual correlation of the first four SED
episodes of each diagram. The difference of phase between the
two diagrams is pronounced after a few episodes. Conse-
quently, without being able to give a precise evaluation of the
difference, we conclude that V1 and V2 occurrence diagrams
show periods differing by a few minutes. As noted above, this
difference is too small to be statistically significant with our
data sets.

The Figures 4a and 4b show clearly that the SED episodes

are distributed in an approximately symmetrical way around
CA. For V1 as well as for V2, the SED emission is detected
during 5 to 6 days before and after CA. This feature, different
from the one reported by Evans et al. [19817], may be due to
our detection algorithm.

3.3.

Figure | shows that in the PRA HF band, SED can occur
anywhere on the dynamic spectra from 1.2 MHz to 40.2 MHz,
with apparently comparable intensities. Moreover, as noted
by Warwick et al. [1981], the high-rate data (sampling
period = 140 usec) obtained about 4 hours after V1 CA dis-
play neither frequency drift nor polarization signature during
the SED events. Together with the burstiness of the emission,
this leads to the conclusion that SED are broadband phenom-
ena (at least 40 MHz) with a smooth spectrum over that fre-
quency range. This is supported by the fact that on Figure 8,
where the antenna output voltage corresponding to each SED
event detected during a few hours around V1 CA is plotted
versus the frequency (in the HF band), the SED number and
intensities follow almost exactly the variations of the inter-
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Fig. 7.

Superposition of SED occurrence diagrams computed as described in the text (3.2) for V1 and V2 encounters.

The superposition is made by aligning the first episodes (V1, solid line; V2, lightface line). The difference of phase between
the two curves after some episodes show that the two periods have slightly different values.
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Fig. 8. Antenna output voltage (uncalibrated) corresponding to
each SED detected in the PRA high frequency band plotted versus
the frequency [from Lecacheux and Biraud, 1982]. The scale is in
decibels above an arbitrary origin.

ference background level, which is about 1 dB below the
lowest SED at each frequency.

Another indication in favor of a smooth SED spectrum is
displayed on Figure 9 where we have plotted the number of
SED higher than 1 dB above the background as a function of
frequency for 12 hours around V1 and V2 CA. During these
periods of time the geometrical orientation of the antennas
with respect to Saturn changes rapidly, so that a wide part of
the antenna diagram at each frequency is scanned by the
source. The variations of the antenna response curve (versus
frequency) with the source direction are then smoothed in a
few hours. Moreover, as it empirically seems that the inter-
ference background level is proportional to the efficiency of
the PRA receiving system (for example, the Jovian arcs have a
constant contrast over the whole PRA high frequency band
[Boischot et al., 1981]), these number spectra represent a good
approximation of the true spectrum of the SED without mod-
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ulation due to the antenna directivity. As shown on Figure 9,
both number spectra are approximately flat within 3 dB over
the range 1.2-40.2 MHz.

Then we made use of the data calibration described in the
appendix in order to compute intensity spectra consisting of
the mean apparent flux density detected in each channel of the
PRA HF band during a l-hour-long time interval in the
middle of each SED episode for both V1 and V2 encounters.
The intensity spectrum obtained for the episode just before V1
CA is plotted on Figure 10. In this time interval the orienta-
tion of the PRA antennas with respect to Saturn does not
change. The obtained spectrum presents an evident {requency
modulation of the received mean flux density. The peaks ob-
served at about 10, 23, and 37.5 MHz are typical of these
dynamic spectra. The observed roll-off below 5 MHz corre-
sponds to the low-frequency cutoff observed before CA. This
feature does not appear on the intensity spectra computed for
post-encounter episodes.

On Figure 10 the result of a theoretical calculation of the
antenna response by A. Ortega-Molina and G. Daigne (unpub-
lished manuscript, 1983) is also plotted between 1 and 26
MHz for the same geometrical configuration. In this model,
which has been developed independently of our experimental
results, the adaptation factor of the receiver to the antennas
and the multiple lobes of the antenna diagrams at high fre-
quencies. are taken into account. The response curve (gain) of
the PRA receiver is assumed to be nearly flat over its entire
spectral range, as has been shown by in-flight calibrations.
The two peaks are shown to be mainly due to the adaptation
factor which induces resonances in the electric circuit formed
by the antennas and its load. The effect of the antenna dia-
grams only slightly modifies the positions and relative heights
of the peaks. The validity range of the model is 1-26 MHz
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Fig. 10. Apparent intensity spectrum obtained for a time interval
of one hour before V1 closest approach (1.2 to 40.2 MHz). The mean
apparent flux density is plotted versus frequency. About 600 SED
events occurred during this time interval, covering an average of two
channels each, which represents 1200 data points, or about 10 data
points per channel. So the error bar associated with each channel and
depending on both statistical and calibration errors is about +5-6
dB (at high frequencies, the error due to the calibration increases).
The result of the theoretical antenna response model from Ortega-
Molina and Daigne [1983] is plotted for the same geometrical
configuration in the range 1-26 MHz. The angles # and ¢ are the
coordinates of the direction of Saturn’s center in the reference frame
associated to the PRA antennas [Ortega-Molina and Daigne, 1983].

(depending on the limits of determination of the effective
length  of the PRA antennas), but other peaks are expected to
be present at higher frequencies.

A one-parameter fit of the value of the equivalent input
capacitance of the load has been performed in order to fit the
positions of the theoretical peaks with those of the experi-
mental intensity spectrum. Over the validity range of the
model the agreement between the two curves is very close. The
same work done in other geometrical configurations for both
encounters has confirmed the good agreement between the
model and the experimental intensity spectra. These results
imply that the features on the experimental intensity spectra
are solely of instrumental origin and strongly support our.
assumption that the SED spectrum is nearly flat over the
range 1.2-40.2 MHz. The average spectral power in watts per
hertz emitted by the SED source at each frequency can thus
be estimated from the range 1.2-3.0 MHz over which the
antennas are short with respect to the observed wavelength so
that the absolute calibration of the data is reliable (see 3.5 and
the appendix).

3.4. Polarization

In this section we will only state the difficulties of interpret-
ing polarization results from the PRA data, and in particular,
we shall question the previously published results by Evans et
al. [1981]. In the analysis that they performed, the index of
polarization for the ith channel, P(i), defined by

P(i) = (L) — R(D/LG) + R(i)

where R(i) and L(i) are the number of 30-ms samples of right-
hand and left-hand polarization of the ith channel in which a
SED signal was detected, is strongly dependent on instrumen-
tal factors and consequently should be named index of appar-
ent polarization of the SED emission.

Indeed, this index depends not only on the real polarization
ratio of the SED emission but also on the geometrical orienta-
tion of the PRA antennas with respect to the source, as shown
by A. Ortega-Molina and G. Daigne (unpublished manuscript,
1983). For certain configurations of the PRA antennas with
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respect to the SED source, this index can be independent of
the polarization of the detected .wave. The response to an
unpolarized emission can show an apparent polarization
index up to 100%. Furthermore, at high frequencies, where
the antenna diagrams present multiple lobes, the apparent
sense 0. polarization reverses when the direction of the SED
source passes from one lobe to the next, due to the motion of
the spacecraft.

Additionally, the proportion of SED events covering only a
single PRA channel is very high (>65%), especially when
Voyager is far from Saturn (24 hours or more before or after
CA), where it reaches 100%. Even if they are unpolarized,
these events seem circularly LH or RH polarized on the dy-
namic spectra, depending on which PRA channel is sampled
when they occur. This fact may also alter the previously de-
fined index of polarization. Indeed, for an episode during
which N unpolarized SED covering each one channel are de-
tected in the HF band, ~ N/100 events are detected at each
frequency, with N/200 + (N/100)!/? appearing in either polar-
ization state. For VI, except for the encounter episode, N
varies from ~3000 (first post encounter episode) to a few
hundreds (~ 24 hours before or after CA). The statistical error
bar on the index of polarization P(i) is thus

+ 2[(N/100)V3(N/100)"'] = +20//N

This error bar is always higher than 35% (up to 100%, de-
pending on the number of SED events involved in the compu-
tation, due to the time frame and the Voyager-Saturn dis-
tance).

We cannot present any conclusion concerning the polariza-
tion of the SED emission, but it is important to note that any
attempt of interpretation of the polarization characteristics of
the SED emission must take into account all the instrumental
problems. It is possible that the SED emission is unpolarized.

315

For VI and V2 we studied the observed intensity distri-
bution of the SED. Figure 11 displays the number of SED as a
function of their apparent intensity for one typical SED epi-
sode (first episode after V1 CA). The low-intensity cutoff is due
to our detection limit of | dB above the background. SED
certainly exist at lower intensities, but they are not taken into
consideration by our algorithm. The histogram shows clearly
a bimodal distribution of the SED intensities, but most SED
in the high-intensity mode fall into the frequency range 1-20
MHz, while the SED in the low-intensity mode fall into the
range 20-40 MHz. Thus this bimodal distribution must only
be an instrumental effect due to the frequency dependence of
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Fig. 11. Distribution of the SED intensities for one typical SED
episode (first postencounter V1 episode, solid line). The bimodal dis-
tribution results from the sum of the two distributions plotted separ-
ately for the frequency bands 1-20 MHz and 20-40 MHz (lightface
lines).
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the response of the system PRA antenna receiver (adaptation
factor and multiple lobes) and the interference background
level, as detailed in section 3 (Figures 8 and 10).

The Figures 12a-12d show the distribution of observed.
SED intensities as a function of time. The apparent bimodal
distribution and the decreasing maximum intensity in each
episode as a function of the distance to the planet are visible.
Again, V1 preencounter ¢pisodes show earlier onsets of SED
observed at low intensities (high frequencies) than of those at
higher intensities (lower frequencies).

We observe on the Figures 12a and 12b that during the V2
encounter the SED are 5 to 10 dB weaker than during the V1
encounter. This can partly be due to a difference of sensitivity
between the two PRA receivers. Together with the fact that
the CA occurred at the middle of an episode for the V1 en-
counter, while it occurred between two peaks for the V2 en-
counter, this can explain the great difference between the num-
bers of SED detected during the two encounters. Moreover,
the presence of a 15-dB attenuation during almost 10 hours at
V2 CA contributed to a smaller number of detectable events.

For V1 and V2, we have determined the detected mean flux

"density of the SED within each episode {S) as a function of

observation distance from the center of Saturn averaged over

the episode (R). If we assume that SED have an isotropic and

uniform radiation pattern, we can evaluate an upper limit for

the spectral power emitted during one SED event: '
P, =(S) 4n (R}’

The average values that we have obtained for P, are ~60
W Hz ! for the VI-Saturn encounter and ~6 W Hz™' for
V2. This result allows us to calibrate the true spectrum of the
SED with absolute intensity units in the range 1-26 MHz. On
Figure 13, we have divided the apparent spectrum obtained
before V1 CA (plotted on Figure 10) and one similar spectrum
obtained after V1 CA by the model response. The absolute
units have been adjusted from the range <3 MHz where the
value of the average spectral power is ~60 W Hz™ 1.

This spectral power is emitted over a smooth spectrum of at
least 40 MHz, so we can estinate the instantaneous power P
emitted during one SED event by

P=P B
with a frequency range B = 40 MHz.
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Fig. 13. SED true spectrum in the range 1-26 MHz. The absolute

units have been adjusted from the range v < 3 MHz where the cali-
bration is reliable. The error bar associated with each channel is
approximately the same as on Figure 10 (ie., about +5-6 dB). The
LF cutoff at 5 MHz is visible only on the spectrum obtained for the
V1 preencounter episode (solid line). The curve obtained for the V1
postencounter episode (lightface line) is nearly flat over the range
1-26 MHz.

We find P =2 x 10° W for V1 (2 x 10® W for V2). Due to
our assumption of an isotropic and uniform radiation pattern
and to the fact that the SED source is not located at the
center of the planet, these values are probably slightly over-
estimated, but they give us the order of magnitude of the
instantaneous power emitted by the SED source during one
SED event. This power often rises to >10'° W during strong
SED events, which are about 5 times stronger than the
average ones. The corresponding flux density at the orbit of
the earth is then 200 to > 1000 flux units (fu) for V1 (20 to 100
fu for V2). These results are consistent with those described by
Lecacheux and Biraud [1982] for the LF PRA band, and also
with the values obtained by Evans et al. [1983] from the high-
rate data. The difference between these results and the one (10
fu for V1) obtained by Warwick et al. [1981] probably comes
from a difference in our calibration, which is detailed in the
appendix. However, in spite of this problem of calibration, we
think our results to be correct due to the fact that SED have
been observed by the VI PRA experiment from distances
about 100-150 Ry, where Rg is Saturn radii. Indeed, with our
limit for the detection of SED events at about 3 x 10718 W
m~2 Hz™! and a maximum instantaneous power of 10'° W,
we find that the maximum distance from which SED events
are detectable is ~ 50 Rg. This is consistent with the maximum
distance from which SED have actually been detected. On the
contrary, an instantaneous power of 10"~ W, as proposed by
Warwick et al. [1981], would give a limit of about 5 Ry for the
detection of SED events, which is incompatible with the ex-
perimental facts.

During | hour of maximum occurrence of the SED around
closest approaches, we have computed that SED events are
emitted about 1% of the time (1.4% for V1 and 0.4% for V2).
This corresponds to an emission rate of one SED for every 4
to 13 seconds (for V1 and V2, respectively), so the average
power of the SED emission viewed as a whole is ~3 x 107 W
for V1 (~10° W for V2) and corresponds to about 2-3 flux
units at the distance of earth (~ 0.1 fu for V2).

3.6. LF Limit

Our statistics have been limited to the high-frequency PRA
band, but we have determined the low-frequency limit of ap-
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pearance of the SED: they appear in the PRA lowband data
down to 20 KHz.

Due to the rapid fluctuation of the SKR intensity, the detec-
tion of SED at low frequencies can be a serious problem when
the LF limit of the SKR is very low. However, during more
than 30 hours around V1 CA, the LF limit of the SKR was
sufficiently high to allow a detection of SED events in the
frequency range 20—100 KHz (five channels). A first qualita-
tive study has enabled us to identify about 30 SED events in
each of these five channels during the encounter episode
(about 11 hours long). Some of these bursts are very strong
and cover several consecutive channels as shown on Figure 14.

In order to improve the analysis of these LF channels and
to extend it to a longer time interval, we have applied our
detection algorithm to the PRA LF band but without taking
into account the events with durations smaller than 120 ms
(covering less than four channels). This discrimination allows
us to eliminate most of the SKR, which is sporadic with a time
scale shorter than about 100 ms. The low-frequency cutoff
before CA, below about 5 MHz, pointed out by Kaiser et al.
[1983], has been confirmed by the total absence of SED
events in the LF band before V1 CA.

We have then computed two occurrence diagrams of these
events lasting for four channels or more: one (Figure 15a) for
those falling (at least partly) in the frequency range 20-60
KHz (three channels) where no SKR is detected, and one
(Figure 15b) for the frequency range 20-100 KHz (five
channels) where SKR can sometimes occur. On both diagrams
the lack of events before CA is evident, and their occurrence is
periodical with a period of about 10 hours after CA (less
visible in the second case, due to the presence of some SKR).
The positions of the maxima correspond to the center of the
SED episodes in the HF band (Figures 3a-3b and 4a-4b)
except for the encounter episode which starts later at lower
frequencies, as already noted in the HF band [Evans et al,
1981].

So the fact that in the PRA lowband data these events
appear only in the episodes during and after CA confirms
them to be real SED events and makes the objection of Kurth
et al. [1983] obsolete. Indeed, as the Plasma Wave System
(PWS) experiment did not detect SED around 56 KHz, these
authors suggested that the PRA response at very low fre-
quencies might be due to nonlinear distortion within the
receiver. However, in this hypothesis, there would be no
reason not to detect low-frequency response from strong SED
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at high frequencies during the episodes before CA. Conse-
quently, the presence of SED in the PRA lowband data down
to 20 KHz must be considered as essential for any model
concerning the origin of the SED.

A possible explanation for the null result of Kurth et al.
[1983] at 56 KHz is the exponential decay in the number of
SED with large durations, as shown on Figure 2. Indeed, as
pointed .out by Kurth et al.,, the PWS instrument has a very
poor chance of detecting events with durations less-than 350
ms, and in our case most events have a duration even less than
30 msec.

We have identified during the V1 encounter episode about
30 SED events per channel in the range 20-100 KHz. In the
HF band (128 channels), about 11,000 SED have been detec-
ted during the V1 encounter episode, or about 90 per channel,
but this episode starts later at low frequencies, and the sensi-
tivity of the PRA receiver decreases below 100 KHz because
the entry level noise increases [Lang and Peltzer, 1977], so it
seems reasonable to think that the SED spectrum continues to
be smooth (although possibly decreasing slowly) down to 20
KHz. The channel at 1.2 KHz contains much interference and
did not provide our statistical study with any usable data.

4. DIisCUSSION

The intrinsic characteristics of the SED bursts (spectrum,
duration) are found to be the same for the two encounters,
while the global characteristics of the SED emission have
changed between V1 and V2 encounters: the number of events
has strongly decreased from one encounter to the other, the
periodicity of the emission is slightly different, and the SED
intensities are 5 to 10 dB weaker in the second case. These
differences suggest that the source evolves with time.

4.1. Source Location

During the two Voyager-Saturn encounters (7-10 days
each) the SED appear on the dynamic spectra, even in the
PRA lowband data down to 20 KHz, when not covered by the
SKR. However, the peak Saturn electron density observed by
the Voyager Radio Science Team (N, = 2.3 x 10'° m™?) cor-
responds to a ionospheric cutoff frequency of

fc = g(N,)"? = 1.365 MHz

This peak occurs at a level far above Saturn’s clouds. There-
fore it was concluded that the source of SED probably lies
outside Saturn’s atmosphere, in the rings [Warwick et al,
1981, 1982). In this case the periodicity of the SED emission
may be simply interpreted as the Keplerian revolution period
of the SED source around Saturn.
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For V1 the periodicity of the SED emission is 10 hours 9
min + 6 min. [n terms of a Keplerian revolution period, this
corresponds to a distance between the SED source and the
center of the planet of 1.80 + 0.02 Rs. For V2 we obtain, by
the same way, 1.78 + 0.02 R;. In both cases the SED source is
found to lie in the B ring.

Together with the fact that the source of SED revolves
around Saturn like a searchlight, this led Evans et al. [1981]
and Warwick et al. [1982] to conclude that we are observing a
source localized in the B ring and emitting SED bursts con-
tinuously but occulted by Saturn at each revolution. This
periodic occultation would produce the observed periodicity
of the SED ¢mission. We shall discuss later the implications
about the size and the directivity of the SED source. However,
for this model the variation of period between the two en-
counters should be due to a variation in the distance of the
SED source.

A second interpretation of the SED emission has been pro-
posed by Burns et al. [1983]. Instead of a source in the B ring,
lightning from an equatorial storm system satisfies several of
the observed SED characteristics. Indeed, the equatorial
atmosphere does not rotate in 10 hours 39.4 min but in 10
hours 14 min, close to SED’s period of occurrence, and the
ionospheric cutoff frequency in the equatorial plane could be
below 1 MHz due to the large slant optical depth of the rings
which reduces the received ionizing solar radiation in that
region. Thunderstorms in Saturn’s highly convective atmos-
phere are likely near the disturbed shadow zone. The observed
signals could have been partly polarized during their crossing
of the ionosphere. The differences observed between V1 and
V2 encounters could be explained by changes in the storm
system, in the latitude of the shadow zone, and by the different
trajectories of the two spacecrafts.

This theory of an equatorizl storm system as the source of
SED has been developed and modified by Kaiser et al. [1983]
who explain the low-frequency cutoff at about 5 MHz before
CA by the fact that the storm system is always seen through
Saturn’s ionosphere but from the nightside after encounter, so
the cutoff frequency decreases to <100 KHz The frequency
dependence of the onset of the V1 encounter episode is at-
tributed to an ionospheric refraction phenomenon.

Both theories, of a ring source or an atmospheric storm
system, deserve {urther examination, although they do not ex-
plain all the features of SED and present some inconveniences.
Indeed, in the case of a ring source, the low-frequency cutoff
and the frequency dependence of the start of the V1 encounter
episode are very ‘difficult to explain in a simple way. On the
other hand, in the case of an atmospheric source, the fact that
SED are observed at frequencies as low as 20 KHz implies
that the electron density must fall down to N, =5 cm™?,
either in the narrow shadow zone due to the rings (about 3° to
5° wide in latitude) or in some portions of the nightside iono-
sphere, while its average value in the dayside ionosphere is
about 2 x 10* cm™3 [Tyler et al, 1981]. Moreover, the
question remains why lightning is observed on Jupiter and the
earth with no associated radioemission.

4.2. Size and Directivity of the SED Source

On the V1 occurrence diagram (Figure 4a), one sces that
during one SED episode the number of detected events rises
gracually from an initially low level to a peak value and then
returns to the minimum level. The modulation of this curve is
very strong and the width of the minima are about one third
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of the period of SED (=3 hours), as is also shown on Figure
12a.

For a ring source at 1.8 Ry this implies that the SED source
cannot radiate isotropically because in this case the oc-
cultation would last less than 2 hours. Indeed, at 1.8 Ry from
the center of Saturn the occulted zone is about 60° wide. Thus
it is necessary to invoke a directivity of the SED emission to
explain the observed characteristics.

According to Kaiser et al. [1983], a visual inspection of the
dynamic spectra obtained from V1 data indicates that there
are no detectable SED between the episodes. They show that
in this case the observed characteristics of the SED emission
are consistent with a 60°-wide atmospheric source (at 1 Rg
from Saturn center) with an isotropic radiation pattern.

However, as displayed on Figures 4a and 12a, there seem to
be low-intensity SED events between the episodes. This differ-
ence with the result of Kaiser et al. [1983] may be due to the
fact that our algorithm is more sensitive than the visual recog-
nition of the SED, especially at intensities as low as | dB
above the background. If these events are confirmed to be real
SED (a detailed study is in progress), then the size of the
source must be larger than the occulted zone (about 60° wide
for a ring source at 1.8 R and 180° for an atmospheric
source). In that case the size of the minima on Figures 4a and
12a (about % of the time) is incompatible with both an iso-
tropic ring source of about 60° wide and an isotropic 180°-
wide atmospheric source. Again, this implies directivity to the
SED emission, perhaps due to propagation. The abrupt shape
of SED episodes on Figure 12 supports a strong directivity of
the SED emission (narrow lobe).

The radial dimension of a ring source should probably be
much smaller (<0.04 R;) than its linear size in longitude be-
cause of the relatively well-defined periodicity of the SED
emission. In the case of an equatorial storm system its latitudi-
nal extent should be limited to a few degrees for the same

reason.
5. CONCLUSION

The most striking characteristic of the SED emission is its
great variability at all time scales. At a short time scale (a few
tens of minutes), the SED occurrence appears very fluctuating
and their intensities cover a wide range (> 30 dB); Figure 12a).
At a scale of 9 months, the interval between the two en-
counters, the variability of the SED emission appears in the
number of events, their intensity, and period. Moreover, the
short time scale fluctuations seem to increase with time.
Indeed, the periodicity of the SED emission is much less well-
defined for the V2 encounter (Figures 3b, 4b, and 12b). To-
gether with the decrease of the SED intensities, this could
indicate that the SED source is a wide emissive region rather
than a small localized source. The expansion with time of this
region would cause the increasing fluctuations of the SED
occurrence and their decreasing number and intensity. Any
model of the SED source should account for this variability
and for the previously described characteristics of the SED
emission. Finally, if it is possible to detect SED from the earth
[Lecacheux and Biraud, 1982], such an earth-based study
would considerably improve our quantitative and qualitative
information and might lead us to a more complete compre-
hension of the phenomenon.

APPENDIX: APPLICATION OF THE CALIBRATION
OF THE PRA RECEIVER TO THE DATA SET

We have used the calibration of the PRA receiver (A. Bois-
chot, unpublished report, 1979) in order to establish the rela-
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tion between the flux density at the antennas and the recorded
intensity in DEDR scale (Decalibrated Experimental Data Re-
cordings), which corresponds to the antenna output voltage.

For a flux density S (in watts per square meters per hertz) of
the source, assumed to be 100% polarized, the flux density in
a band of b (in hertz) is Sh and the corresponding electric field
intensity is given by

EZ

Sb=— or

E=(SbZy)'"?
Z ( o)

V/m (Al)
where Z, is the impedance of the free space: Z, = 377 ohms.

The voltage received by a short antenna of effective length L is

V =LE=L(SbZ,)"? volts (A2)
In the high-frequency band (1.2 MHz to 40.2 MHz) where
the bandwidth is 200 KHz, the DEDR intensity scale is ex-
pressed in decibels relative to 1/(200)'2 4V in a band of 1
KHz or 1 4V in a band of 200 KHz, so a white noise signal of
strength (1 4V KHz™"?) applied to one channel of the high-
frequency band will cause a decalibrated output signal x:
x = 20 log(200)"2 = 23 dB (A3)
in both left- and right-hand polarization states. It is important
to note that even in the LF band, where the bandwidth is |
KHz, the same correction must be applied due to an error in
the absolute calibration of the PRA receiver mB scales (A. C.
Riddle, unpublished report, 1979).
Then, if xg and xz are the DEDR intensities of the signal
and the background, the flux density S which corresponds to
the radiosource is

0

S(Wm=2 Hz™Y) =
Wt y=s s 5

xg — 23 xg—23
10 = - 102
( 10 10 )

(A4)

with b = 1 KHz and Z, = 377 ohms.

In the LF band the use of common observations of solar
type 3 bursts by VI, V2, and ISEE 3 has allowed a precise
calibration, consistent with an effective length L = 7 m (value
also taken by Goddard Space Flight Center CO-I's).

If the source is not polarized, as we assume in this paper,
only half of the power is received by the antenna. Then we
have

xg — 23 xp — 23
=2 -y = 1. =190 10 S 10 B

(A3)

Ground calibrations suggest that the absolute calibration is
not better than 3 dB (A. C. Riddle, unpublished report, 1979)
and even more in the PRA high-frequency band. Indeed, at
frequencies above 3 MHz, for which the antennas become
long with respect to the wavelength, the distortion of the re-
sponse of the PRA monopoles system by the spacecraft body
and the magnetometer boom become important, and at higher
frequencies, multiple lobes appear in the anienna diagrams.
Therefore our calibration, which does not take these problems
into account (because they are not yet completely solved). is
reliable only at frequencies below ~3 MHz. V1 and V2 are
expected to have almost identical calibrations. within 1 dB.
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Low-frequency jovian emission
and solar wind
magnetic sector structure

P. Zarka & F. Genova

DASOP, Observatoire de Meudon, F-92195 Meudon
Cedex Principal, France

The Earth, Jupiter and Saturn emit non-thermal low-frequency
radiations with similar characteristics. For the Earth and Saturn,
the radio emissions are known to fluctuate with a time scale of
several days, correlated with variations of the solar wind or
related phenomena at the planet’ ™. Several studies of the jovian
radiation at decametre wavelengths, from ground-based
observations, suggest that the non-lo-controlled emission
fluctnates in response to the sector structure of the inter-
planetary magnetic field*. We study here the long-term fluctu-
-ations of the jovian emission at hectometre and kilometre
wavelengths. We use observations from the Planetary Radio
Astronomy (PRA) experiment aboard the two Voyager space-
craft. We show that these emissions are strongly affected by
the magnetic sector structure at Jupiter. This leads us to discuss
the position of the sources of emission in the jovian magneto-
sphere.

The ground-based systematic monitoring of Jupiter at
decametre wavelengths (8-10 to 40 MHz) has shown two
dominant fluctuations in the emission, one at the rotation period
of the planet and the other at the orbital period of satellite Io.
Ground-based data are also modulated by the rotational and
orbital periods of the Earth, which limit the observation times,
and make the data sets very discontinuous. Therefore, a system-
atic search for periodicities by power spectrum analysis showed
no significant feature at the solar rotation period seen from
Jupiter, which is about 25.5 days (ref. 10). However, using
superposed epoch analysis®® and cross-correlation techniquess,
jovian decametre activity was compared with the dynamic press-
ure of the solar wind and to various indexes of geomagnetic
activity at the Earth, extrapolated to Jupiter. It was concluded
that non-Io-controlled emissions fluctuate in association with
the interplanetary sector structure.

The PRA experiment aboard the Voyager spacecraft observed
Jupiter’s emission for several years, with nearly continuous time
coverage in the lower band of observation, from 1.2 kHz to
1.3 MHz (emissions in the high-band of the receiver were blur-
red by spacecraft interference except close to encounter).
Moreover, at these low frequencies, no effect of Io has been
found, so the low-band data are clear of most modulations which
interfere with the study of periodicities from the ground-based
data. We now consider the period from 15 December 1978 to
5 July 1979. Voyager 1 (V1) and Voyager 2 (V2) encountered
Jupiter on 5 March and 9 July 1979 respectively.

To study the temporal variations of the emission with a time
scale of several days, we have plotted the dynamic spectrum of
the emission using a condensed time scale. Figure 1 shows
observations performed for a 22-day period, after V1 encounter
but before that of V2. During these 22 days the two spacecraft
viewed the planet from very different angles. In Fig. 1, the
hectometre emission of Jupiter, which is thought to be the
extension of the decametre emission emitted at higher altitudes,
is seen as vertical dark streaks extending from the highest
frequency limit of the receiver. The kilometre emissions are
mostly between 0.1 and 0.3 MHz and occur between episodes
of hectometre emissiorn. The dominant short-term modulation
which appears in Fig. 1 is due to the planetary rotation, which
produces vertical features in the spectra with a period of 9h
55.5 min. But large fluctuations of the intensity of the emission
are also seen with a time scale of several days. They affect the
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Fig.1 Compacted dynamic spectrum of jovian emission observed
by Voyagers 1 and 2 in the low band of the Planetary Radio
" Astronomy receiver. The two spacecraft were at similar distances
from the planet, with Voyager 1 above the post-midnight quadrant
atabout 0400 LT and Voyager 2 in the pre-noon sector at approxi-
mately 0930 LT. The emission appears black on a grey background.
White areas represent data gaps. Horizontal features are spacecraft
interference. Intense solar type III are seen as vertical lines cover-
ing most of the frequency range, for example, 26 April 1979 close
to 1200 LT. Periods of intense emissions are seen from about 27
April to 30 April and 8 to 12 May, while low intensities occur
from about 3 to 8 May and from 14 to 17 May. KOM, kilometre;
HOM hectometre wavelengths.

whole observed frequency range, and are seen simultaneously
from both spacecraft. This type of long time scale fluctuations
has already been pointed out in the case of broad-band kilometre
radiation'!.

The long-term fluctuations of the intensity observed by the
two spacecraft at hectometre wavelengths are shown on Fig.
2a; here the whole 6.7-month time-interval of the study is
included. There is a good correlation between the two curves,
even though the viewing geometries differ considerably from
the time of V1 encounter until that of V2.

The case of the kilometre emission is more complex; strong
solar type III bursts, negligible at higher frequencies, can be
more powerful than the jovian emission, except close to encoun-
ters; as shown on Fig. 2b, the fluctuations observed are best
correlated with those seen at hectometre wavelengths close to
the encounter.

Two components of the emission are included in Fig. 26: the
narrow-band component; confined at low frequencies, and the
broad-band one, expanding towards higher frequencies'?. We
have verified that the intensity fluctuations at frequencies where
only broad-band kilometre emission occurs (with weak
intensity) are similar to those found on Fig. 2b. This implies
that the broad-band kilometre emission exhibits fluctuations
correlated to those at hectometre wavelengths. It is not yet clear
whether a similar correlation exists for narrow-band kilometre
emissions.

To look for the origin of these fluctuations, we have performed
a power spectrum analysis of the data. The result for hectometre
emission is displayed on Fig. 3. Several significant peaks are
observed: close to 29 days (+2.5 days-2.0 days), 14.5 days, 10.5
days, 7.2 days (the last significant for V1 only). Some of the
peaks have different relative intensities for the two spacecraft.

For most of the time studied, the solar magnetic field polarity
pattern showed a well defined structure. Beginning on 6
February 1979, after a disturbed period, there were two unequal
sectors whose durations evolved slowly in the ranges 14-16.5
and 9-11 days respectively. The lengths of the two sectors
corresponded well to the peaks at 14.5 and 10.5 days found in
the power spectra. The ~29-days period is longer than the solar
rotation period as observed from Jupiter (25.5 days); this may
be due to the longer period of active solar phenomena close to
a solar maximum, as in 1979. Taking into account error bars,
it is very close to the ~26.5-days period found when studying

© 1983 Macmillan Journals Ltd
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Fig. 2 Intensity variations observed: a, by the two spacecraft at
hectometre wavelengths; b, by Voyager 1 at kilometre
wavelengths. Systematic intensity variations due to changes in the
distance R from the spacecraft to Jupiter have been corrected
according to a 1/ R? law. The modulation due to Jupiter’s rotation
has been eliminated by performing an average over each rotation,
and fluctuations shorter than 6 days have been smoothed by a
running mean. The hectometre curves are obtained by averaging
13 ‘clean’ intensity channels chosen between 0.788 and 1.3 MHz,
the kilometre curves by averaging three channels between 78 and
116 kHz.
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the fluctuations of the distant magnetotail of the planet in
1980 '3, and like this study, we conclude that this period is of
solar origin. The peak at 7.2 days is likely to be an harmonic
of both peaks at 29 and 14.5 days, which makes it stronger than
a possible harmonic of the 10.5-day peak.

From the evidence presented above, we conclude that the
sector structure of the interplanetary magnetic field has an
important role in controlling the long-term intensity fluctuations
observed at hectometre wavelengths, and also the correlated
variations of the broad-band emissions at kilometre
wavelengths. It was already known that the solar wind influences
the jovian radio emissions at decametre wavelengths. Moreover,
modulation of the radiation was observed simultaneously by
Voyagers 1 and 2 with their different viewing geometries. This
implies that global changes of the radiating region due to solar
wind variations are involved.

It is generally thought that the magnetosphere of Jupiter is
dominated by rotational dynamics'*, contrary to the case of the
Earth where the effect of the solar wind is dominant. But it has

been shown!? that the structure of the jovian magnetospheric *

tail exhibits variations with & period of ~26.5 days, and is
therefore apparently controlled by the solar wind structure. The
solar wind might also have a significant influence on other parts
of the magnetosphere, as the magnetically connected polar caps
which have not been explored by spacecraft'®’ As we have
established that the jovian low-frequency radio emission is also
modulated by the solar wind structure, a relationship certainly
exists between the source(s) of the emission and the regions
where the solar wind has an important role. No direct observa-
tional information is known about the position of these sources.
They are usually thought to be on field lines intersecting the
Io-torus where electron acceleration can occur. But the torus
is imbedded deep in the inner jovian magnetosphere, and there
is no information on the possibility of significant variations in
the lo-torus properties with a time scale of several days, nor
do we know how solar wind might induce such variations. This
leads us to question the usual hypothesis that the aon-lo-
controlled sources of emission are located on field lines con-
nected with the [o torus. Furthermore, the acceleration of elec-
tron beams can occur in the tail or at polar caps—which as
mentioned above are known or supposed to be controlled by
the solar wind structure—as plausibly as in the lo torus. A
complete comparison of the temporal and spectral variations of
the lo and non-lo controlled emissions of Jupiter, from the
different viewpoints obtained during the Voyager missions,
might allow us to answer this question. Anyway, the role of the
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Fig. 3 Power spectrum of the intensity variations observed by
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to changes in the Jupiter—spacecraft distance and smoothing the
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solar wind in the jovian magnetosphere seems to be more
important than previously thought, although it remains secon-
dary to the role of rotation.
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ABSTRACT

From a detafled analysis of the fntensity distribution of Saturn
electrostatfc dfscharges (SED) as a function of time during the Voyager |
encounter with Saturn, we determine the beaming pattern of the SED
radiobursts and confirm the localization of their source in Saturn’s
equatorial atmosphere. The emission lobe of the SED source {s found to be

quasi-isotropic.

These results allow us to derive the diurnal wvariations of the
fonospheric electron density over the =quatorial zone of Saturn: 5-1949
cm-3 for the nightside ionosphere, 9.1ﬂ5'cm—3 for the morning side and

~ 4.5 185 cm-3 for the afternoon ionosphere.

Puzzling features observed during Voyager | encounter with Saturn
- the dissymmetry of the SED occurrence diagram from before to after
closest approach and the presence of doub]e-hdﬁped SED episodes before the
encounter - are explained by 1{onospheric absorption of the SED radio

emission.
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L. Introduction.

During a few days around the Voyager ! (V1) encounter with Saturn 1in
19849, the Planetary Radio Astronomy (PRA) experiment discovered an
unexpected non-thermal radfo emission. This emission was impulsive (bursts
with duratfon of <38 to 458 ms), with a broadband (23 KHz to 48 MHz)
approximately flat spectrum [Warwick et al., 1981 Zarka and Pedersen,
19831. Due to the burstiness of the emission and the frequency sweeping
technique used by the PRA receiver [Warwick et al., 19771, the emission
appeared on the dynamic spectra only in the channels swept during the
duration of an event (Figure 1). The bursts occurred in separate episodes
with a periodicity of about 1Jh@%m (Warwick et al., 1981; Zarka and
Pedersen, 19831, sfgnificantly different from the rotation perliod of Saturn
at 19h339.4m deduced from Saturn Kilometric Radiation [Desch and Kaiser,
19811. Their number and intensity vary roughly as the inverse square of
the disténce of the spacecraft to the planet. Due to these properties and
their similarity with the radio emission of terrestrial lightning strokes,
the bursts were named Saturn electrostatic discharges (SED) [Warwick et
al., 19811. The SED emission was also detected by Voyager 2 (V2) in 1981,
but with different <characteristics [Warwick et al., 1982; Zarka and

Pedersen, 19831.

The localization of the SED source raised up a controversy. Two
source locations were deemed possible due to the value of the repetition
period of the SED occurrence: inside the B-ring at ~ 1.8 Rs (Rs = Saturn
ra&ius) where the Keplerian revolutlion periocd equals 12h99m [Warwick et
al., 1981; Evans et al., 1981, 19821, or within the equatorial atmosphere
where the «cloud top wind velocities, together with Saturn’'s rotation,

correspond to a period of about 18hl@m [Burns et al., 19831.
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The ring location was first supported by the fact that SED were
sometimes observed at frequencies as low as 29 KHz, while the fonospheric
electron density measured at the limb of the planet by the Radio Science
experiment implied a Jlow frequency cutoff at about 1 MHz [Tyler et al.,
1981]1. However, as shown by Kaiser et al. [19831, this is not a strong
argument against an atmospheric socurce, as low frequency SED were only
observed after encounter, i.e. from the nightside of the planet where the
electron density may be much lower. Moreover, a ring source failed to
explain some important experimental characteristics of the SED emissfon, as
the low frequency cutoff at A5 MHz before encounter and the frequency
dependence of SED appearance for the episode centered around V! closest
appreoach . These experimental constraints led Kaiser =t al. {19831 to

propose an equatorial storm system as the source of SED.

In the case of an atmospheric source-location, the study of the
directivity of +the SED emission is interesting for two reasons: first.to
compare it with the radio =2mission associated to terrestrial lightning,
which is always assumed isotropic in the literature, and secondly to derive
the orders of magnitude of %the Saturnian fonospheric peak electron density
over a much wider range of local time than the Radio Science investigation,
which only measured the profiles of jonization near dawn and dusk at each

encounter [Tyler et al., 1331, 19821.
2 Data analysis.

Figure 2 displays the distribution of SED intensities as a function of
time for a period of about 3 days around V1 closest approach (1988/11/12 at
23hG6m). The flux density corresponding to each SED event detected in the

high frequency band of the PRA receiver (1.3-48.2 MHz) is plotted versus
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time, after being corrected from instrumental effects which take into
account the response of the PRA antennas and receiver, which is strongly
dependent on the frequency [Ortega-Molina and Daigne, 1983; Zarka and
Pedersen, 19831,

The threshold at about 3.15-43 W.m-2.Hz-1 corresponds to the detection
Timit of SED above the background due to the cosmic radio noise and
spacecraft interference. The presence of this constant threshoild
fntroduces a systematic bias in the variation with time of the detected SED
mean-intensity. So, we have studied the maximum SED intensity as a
function of time (and distance of the spacecraft to the planet), {.e2. the
envelope of the SED distribution of figure 2. In. order to obtain this
enve1ope.v we have divided the time axis in &t intervals (N t=9.92 day),
and we have constructed for each interval an histogram of the number of SED
versus Log(S), S being the flux density. All histograms present the same
quasi-linear decrease towards high intensities, but are globally shifted
towards low intensities when the distance betwean V! and Saturn increases,
as displayed in figure 3. S50, by correlating the quasi-linear part of each
histogram to the one centered on closest apprcach taken as a reference, we
determine the =2nvelope of the SED distribution, also plotted on figure 2.
The difference between th2 ordinates of 'fwo points  of this curve is
) therefore equal to the intensity shift between both corresponding

histograms.

The & dB8 level has been fixed to the SED detection threshold. The
overall l/R2 variation of +the maximum intensity of SED, where R is the

distance of V1 to Saturn, is evident on figure 2.
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3. Model of the geometry of the SED emission.

We have computed the variations with time of SED intensity which would

be detected by the V1 PRA exper iment during the ~ 3-day period covered by

the data set, by assuming an equatorial atmospheric source of longitudinal
angular width L, revolving around Saturn in 18hg9m and occulted by the
planet at each revolution. Our model is purely geometrical and we assume

that each point of the source has an isotropic emission pattern and that
the radio waves propagate directly from the source to the PRA antennas
without being affected by refraction. This last hypothesis is justified
except when the source s viewed at the 1imb of the planet by V1, but such
occasions represent very short time intervals {(a few minutes) compared to
the 6-7h duration of the episodes, except at closest approach ' [Kaiser et

aill., 198873,

As shown on figure 4, at time t, the distance d of the spacecraft to

the median point M of +the SED source f{s:

d = (RE’2 +RZ -2.R.Rﬁ.cos(l).cos((ZTT/T).{t—tE)+HZ~H))ﬁ% <4 )
where:
R = distance of the SED source to Saturn’'s center = 1 Rs
T = revolution period of +the SED source = 1Ghg9m
HO,t8 = phase parameters, HE being the local time angle of

the source at time t8 (we- have taken t@=day 318.98 of 1888)
R = distance of VI +to the center of the planet
H,1 = local time angle and latitude of the spacecraft with respect

to Saturn.
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For a point of the source at a distance AL from the median point M,

the distance to the spacecraft becomes:
4
D = (REZ+RZw2.R.RO.cos(1).cos((27/T). (t-t@)+Ha-H+ AL /* (2)

So, If the maximum spectral power emitted by each point of the source

is Pm, the maximum intensity S detected by V1 from a source of width L is:

S = Moo Q( P""/L{WDZ) (3>

dog (S) = dog (Bn) = dog (4T) - 2. Hin deg(®) ()
By adding to equations (2) and (4) +the occultationz’pattern of the

source by the planet, we obtain a geometrical model of the envelope of the

SED distribution of figure 2. The free parametérs to be determined are HH,

L and Pm, the varfation of Pm shifting vertically the two curves. Figure

5a displays the best fit between the observations and our model. We derive

for the parameters HY and L the following values:
HZ = 283°# 3° (or 18h52m £ 12m) for t@ = 318.80 d

and L = 55°x 5°

With our @ dB level, the corresponding value of log{(Pm) is 27.7d8B.
The real value of Pm has beentdetermined by Zarka and Pedersen [19831]

( > 389 W.Hz-1).

These values of HZ and L confirm the result of Kaiser et al. (19831
who proposed a 6# degrees wide source with a median point at longitude
24B’° in the Saturn longitude system (SLS) on day 317 of 13988, at 15hl1@m,
by only studying the occultation pattern of SED episodes. The few wéak

events seen between SED episodes on figure 2 probably originate from small
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secondary storms, located eisewhere in the atmosphere.

For a source 1in the B-ring (R@=1.8 Rs), the exper imental and
theoretical curves are 1{n disagreement not only for the occultation
pattern, as pointed out by Kaiser et al. (19831, but also for the values
of the maximum intensity near closest approach, as displayed in figure Sb
(far from closest approach, the difference between b&th values of RH
becomes negligible compared to R). In that figure, the best fit of the
experimental and theoretical curves is obtained for the same values of HO
and log(Pm), but with L=g° (point source). With a different value of L.
the disagreement between the two curves increases. So, we strongly confirm
the localization of the SED source in the equatorial atmosphere of Saturn,

and fts width of about 55° in longitude.

On f}gure S5a, the agreement betweem the two curves Is particularly
good after encounter (except at the edges of the episodes). However,
before encounter, there s a systematic difference between the measured and
calculated values of the Intensity: during the first half of'pre—encounter
episodes and the beginniﬁg of the encounter episode, the measured values of
maximum intensity are about & dB lower than the calculated ones. This
difference goes up to > 1J 4B for jow frequencies { < 1€ MHz) and down to
< 3 dB for high frequencies { > 38 MHz). During the second half of
pre-encounter episodes, however, the difference between the two curves is

only 1 to 3 dB depending on the frequency.

We have tried to explain these puzzling features. It is very
unrealistic to invoke a change in the emission pattern of the SED source
occurring precisely at Vi «closest approach 1in order to explain the

difference between pre- and post-encounter episodes. Moreover, one would
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need a very exotic emission lobe to obtain the shape of pre-encounter
episodes.’ This shape s comparable *o the double-humped one of these
episodes found on the SED occurrence diagram by Evans et al. {19811, and
which has remafined unexplained up to now. The authors proposed a possible
explanation, assuming the existence of +two SED sources with different
periodicities, but this hypothesis had never been confirmed, and in our
case it would imply too many constraints: the +two sources should emit
different power fluxes (one weak and one strong), in very directive beaming
patterns, for the stronger one not screening the weaker. Moreover, the
difference between pre- and post-encounter episodes would imply a
longitudinal .expansion of the stronger source and a disappearance of the
weaker one at closest approach, because the intensity distribution Bf SED
does not display any excess of weak events {(see figure 3), as it should be
the case after closest approach if two distributions were superposed. We
have also checked that the variations of the viewing geometry due to the
spacecraftt motion could not explain the observed fzatures: except for the
encounter episode, the latitude of the spacecraft with respect to Saturn’'s
equatorial plane and 1its 1local time angle did not change significantly
during one SED episode. So we conclude that the differences between +the
exper imental and calculated curves must be due to the propagation of the
waves through the sub-spacecraft saturnian ionosphere, whose parameters are
the only ones to have significantly changed after closest approach, as

already pointed out by Kaiser et al. [138831.

We shall develop this result and discuss its implications on the
Saturnian ionosphere in section 5, but first we can derive the beaming

pattern of the SED source.
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4. Emission lobe of the SED source.

After closest approach, SED were often detected below 188 KHz, and
sometimes at frequencies as low as 2% KHz [Zarka and Pedersen, 19831,
Since radio waves cannot propagate at frequencies below the local electron
plasma frequency, these values represent an upper 1imit to the plasma
frequency fp in the nightside fonosphere of Saturn, and imply an electron
density of 5-198 cm-3 in that region of the ionosphere. Consequently,
SED occurring after closest approach fn the high-band of the PRA receiver
{at frequencies > 1 MHz >> fp) are unaffected by their propagation to the
spacecraft through the nightside fonosphere of Saturn. So, from the
post-encounter part of figure 5a, we can deduce the beaming pattern of the
SED emission, which is the only parameter not taken into account in our

model.

Figure 6 displays the emission Jlobe of the SED source ({(or more

precisely, its projection along V1 trajctory). We have plotted in polar
coordinates (M,8), for the three post-encounter episodes, the normalized
difference between the two curves of figure Sa ,

{ Sm - éc ) / Sc

where Sm is the measured fntensity of SED and Sc the calculated one.

As expected from figure 5a, this emission lobe fs quasi {sotropic in
the half space crossed by V1, except for very large values of 8 ( 8 > 78°).
Such a result was expected from the burstiness of the emission and it
clearly states the isotropy of the radio emission associated to Saturnién
lightning. By analogy, we can confirm the isotrepy - of the +terrestrial

1ightning radio emission, always assumed in the literature.
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5. lonospheric implications.

With an isotropic SED emission, the shape of pre-encounter ep isodes

can now be understood in terms of ionospheric propagation.
The ionosphere has two major effects on the radio wave propagation:

(1) The refraction (reflection) of waves with frequencies below
fp/cos(8), where 8 is the angle of incidence of the waves at the ionosphere
(see figure 4), and fp is the local electron plasma frequency

fp (KHz) = 8 (Ne)vz , where Ne {(cm-3) is the local electron density.

(2) The absorption (attenuation) of the waves with frequencies above
fp/cos(©), which propagate through the J{onosphere. The absorption

generally increases with the electron density Ne.

The envelope of figure 2 has been obtained by considering SED
appearing at all frequencies between 1 and 44 MHz. Since the SED spectrum
is flat between 1 MHz and 48 MHz [Zarka and Pedersen, 19831, the fact thét
the events occurring in the first half of pre-encounter episodes are seen
at globally lower intensity cannot be due to a cutoff effect, which would
be frequency dependent, but certainly results from an absorption effect.

This implies a first qualitative result:

The ionospheric electron density is higher in the region under which
the SED source passes during the first half of pre-encounter episodes
{region 1) than in the region scanned during the second half of these
episodes (region 2). With the values of HJ, t& and T derived in section 3,
these regions correspond respectively to LT 6h-12h34m and LT 14h39m-18h30m
with a transition zone between 12h38m and 14h36m LT. This qualitative

result is consistent with those of the Voyager Radio Science investigation,
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which found a higher peak value of Ne at predawn (V1 and V2 egress,
Ne = 1.6 194 em-3 and 2.3 18% cm-3 respectively) than at dusk (V2 {ngress,
Ne = 6. 19° cm-3) [Tyler et al. 1981, 19821,

In order to obtain quantitative values of these electron densities, we
have examined the detailed variations of the low frequency cutoff during
the episode just before encounter (which contains more events and is 1less
noisy than ‘the previous one). The observed cutoff frequency is plotted on
figure 7 versus the local time angle of the SED source, and confirms our
previous qualitative conclusion. The very high values of the cutoff
frequencies (about 15 MHz) at the edges of the episode are due to the fact
that the source is at the 1imb of the planet, as seen from V1 (8« 89°), and
that the <cutoff frequency 1is expressed as a function of fp by
fc = fp/cos{® ) . This fact can also partly explain the difference seen on
figure 6 between the observed em?ss1on lobe of the SED emission and an
isotropic pattern for large incidence angles of the waves. at the
fonosphere. For the rest of the curve, cos( 8)=~1 . so the values of Ne

that we derfve from figure 7 are:

Ne = 9. 155 cm=-3 in regifon 1 (where fc = 8.6 MHz)

and Ne = 4.5 lﬂs cm=3 in region 2 (where fc = 6.1 MHz, slightly different

from the 5 MHz claimed by Kaiser et al. 1[19831]).

These values of Ne are higher than those measured by the Radio Science
team, but their values were measured at predawn and dusk, and one can
expect much larger values of the electron density near the local noon, as
it is the case for the Earth [Davies, 1965]. Such large diurnal variations
are plausible on Saturn and our values of Ne are consistent witﬁ the

theoretical model of a Saturn's solar-EUV controlled ioncesphere by Atreya
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and Waite [19811.

To test our hypothesis, we have calculated with these values of Ne the
attenuation between 18 MHz and 48 MHz (above the cutoff frequencies)

resulting from the <collisions of electrons with 1{ons and molecules

{non-deviative absorption). Our calculations are detafled in the appendix.
We obtain in this way the attenuation curves of figure 8. In the nightside
ionosphere, where Ne=5-108 cm-3 , the attenuation of the waves is

negligible, as we assumed in section 4. For the dayside part of Saturn’s
ifonosphere, the calculated values of the attenuation are in good agreement
with the observed ones above ~ 15 MHz (-3 to -19 dB in region | and -1 to
-3 dB in region 2). Moreover, for frequencies < 15 MHz, the orders of

magnitude of the measured and calculated attenuations remain consistent.

So, by using simple absorption calculations, we find acceptable orders
of magnitude for the attenuation of SED propagating from the source to the
spacecraft through Saturn’'s ionosphere. Other processes probably take
place in the saturnian ionosphere and the previous calculations can be
refined in order to fit better with the observationnal facts. However,
these simple <calculations allow wus to confirm the results suggested on
figure 7 for the diurnal (longitudinal) variations of the electron density

over the equatorial ionosphere of Saturn.

6. Discussion.

We can now explain two puzzling features observed by V1 during its
encounter with Saturn: the presence of double-humped pre-encounter SED
episodes [Evans et al., 19811 and the fact that SED remained detectable for
a slightly 1longer time after encounter than they were before encounter

(Evans et al. [1981] claimad that post-encounter episodes continued for
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about 3 times as long as pre-encounter ones, but Zarka and Pedersen (19831
have shown that the difference was in fact much smaller). Both features

result from the different attenuation of the SED emission through the three

different regions of Saturn’s fonosphere, and from the presence of a
detection threshold for the PRA experiment. SED occcurring during
Post-encounter episodes were observed with an intensity 1-3 dB stronger

than those occurring before encounter, and were therefore detected from a
greater distance from Saturn. Moreover, an important part of the events
emitted from the morning side of the planet underwent a 3-19 dB attenuation
and therefore arrived to the PRA  antennas with an fntensity below the
detection threshold, which explains the smaller number of events detected

in the first half of pre-encounter episodes.

We have also examined the SED observed by Voyager 2 (V2). Although
the intrinsic characteristics of SED bursts were the same for both
encounters, there were striking differences in their number, intensities
and occurrence rate between VI and V2 Saturn encounters [Warwick et al.,
1982; Zarka and Pederssn, 139337. The SED ndmber and intensities were
smaller at the time of the V2 encounter. The SED episodes were much less

well-defined for V2, due to a very fluctuating occurrence rate of events

(especially near closest appreoach), and there were more bursts between
episodes. Consequently, no quantitative result has been obtained from V2
data.

However, as the structure of Saturn's ionosphere did not change
dramatically during the 9 months separating the two encounters [Tyler et
al., 1981, 19821, we must atiribute the varfations of the observed SED
characteristics to fmportant changes at *he source. This variability has

been pointed out by Zarka and Pedersen [19831. Either V1 and V2 observed
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two different storm systems, which would ifmply a lifetime longer than about
a week (one encounter) but shorter than 9 months for a given storm system,
or it is the same storm system which has been observed by both spacecraft.
In that case, the observed differences imply a longitudinal spreading of
the source region in 9 months, aue to the fluctuations of the equatorial
wind velocities with the time and the latitude, and a weakening of its
emission. The discreteness of SED episodes for the V! encounter could then
suggest that the observed storm system was not formed long time before the

first Saturn encounter.

7. Conclusion.

We have confirmed the localization of the SED source in Saturn’s
atmosphere and have shown that the SED emission is q?asi isotropic. The
differences between the observed level during a given episode and the one
which would be expected from an isotropic source is due to fonospheric
propagation and absorption. This has allowed us to determine +the diurnal
variations of the electron density over the equatorial ionosphere of the

planet:
Ne = 5-189 cm-3 over the nightside fonosphere (LT 22h89%m to Shg@m),
Ne = 9.135 cm-3 over the morning side (LT 6h88m to 12h3%m), and
Ne = 4.5 18° cm=-3 ovef the afternoon side (LT 14h3% to 18h38).

The variations of the electron density as a function of the local time
are smooth between regions 1 and 2, but very sharp between the day and
night sides of the ionosphere. This behaviour is comparable +to those of

the E and Fl layers of the terrestrial {onosphere [Davies, 19651].
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APPENDIX

Estimation of the attenuation of radio waves propagating through
Saturn’s fonosphere, due to the collision of electrons with ions, atoms and

molecules (non-deviative collisionnal absorption).

We have considered the simplest case of absorption, without magnetic
field. This approximmation fis Justified by the fact that Saturn’s magnetic
field has a value of .21 Gauss at the surface of the planet [Ness et al.,
19821 and then the corresponding gyromagnetic frequency is about 689 KHz.
This frequency is small compared to the values of frequency in the studied
range (10-49 MHz). With this hypothesis, the collisionnal absorption
coefficient is given by:

2.2 Ne . V (,q_,{ 5
N Ee m. (qTT‘:{Z+ Y )

[Ratcliffe, 1962], where e and m are the charge and mass of the

K

electron, ¢ is the speed of light, N2 is the ionospheric electron density,
(5 is the dielectric permittivity of the free space, f is the frequency of
the ‘wave. /U is the refraction index in the ionosphere and )) is the
collision frequency. In the absence of magnetic field, and if the

collision frequency is small compared to the wave frequency ( V<< o

BREAS: Jh (h-2)

where fp is the electron plasma frequency. The collision frequency is

in fact the sum of two terms:

J ) ) '
Y = V@'¢Ctl'uel§~f0/‘§ t Z{_f&:hons.‘ atcms/mdecu/es . = V S )e.—a (A 3>

e-t
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From Ratcliffe [1962], we have (in c.g.s. wunits):

No= 64 A0 (T /300) Ry ray)

Voo = A8 Ao™¢ (7/300)4/?- o (5.5)

where T is the temperature of the fonosphere, Ni the concentration of
ions and Na the concentration of atoms and molecules in Saturn’'s

fonosphere.

The major fon in Saturn’'s ionosphere is H+ [Atreya and Waite, 19811 ;
so Ni=Ne. The temperature is 429 K £ 39 K [Smith et al., 1983]. So, with

Ne=4.5 135 cm=3 to 9.1.0'5 cm=-3, we derive an order of magnitude of 133 s-1

for V

e’

Smith et al. [19831 give for Saturn the concentrations in H and H2 at
2599 km above the | bar level: (HI=55 19 6cm--3 and IZH2]=1‘@"8 cm=3. These
concentrations lead to an order of magnitude of 1 for L&-q s much smaller
than Y.l ( Veea <« Vpoi), and then V= Y, : . as V<< £ (~18MHz),
we derive from ( A.4):

W = & %, A&.. )) Cf*.é >

- 2—“-_(',./.)-59--’“’1-#)2

(case of the non-deviative absorption). Numerically, in c.g.s.

units, the equation ( A.6) gives:
h o= (.95 A N G
| 1% (- g.10% m)%
. :fz
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The attenuation a (fn dB) of

a wave crossing the 1onosphere s
therefore: :

a = AO.'&%[:wf (" 5 h'AS )] (A.g)

For simplicity, we have assumed here that Ne is constant over a
1999 km-thick fonosphere [Tyler et al., 1981, 19821, so:

A0 e - 40 K A.9)

a = : % ot P A0°. K ) -

We have plotted the resulting curves for Ne=9.lﬂS cm-3 and
Ne=4.5 18 5cm-3 on figure 8, with 18 MHz  f

K 48 MHz.

These simple calculations allow us to obtain correct orders of
magnitude for

the attenuation of radio waves propagating through Saturn’s
fonosphere.
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FIGURE CAPTIONS

Figure 1: Dynamic spectrum obtafned ~1 hour after VI closest
approach by the PRA experiment. This spectrum fis generated by sweeping the
frequency axis in 65 198-steps scans at 3¢ ms per step in 128 299-KHz~wide
channels uniformly spaced from 48.2 MHz to 1.2 MHz and 79 1-KHz-wide
channels uniformly spaced from 1.326 MHz to 28.4 KHz. SED which are
impulsive broadband phenomena, appear therefore as short streaks parallel
to the frequency axis. Saturn Kilometric Radiation 1is detected in the
frequency range 199-799 KHz. Our study is 1limited to the high frequency
band (f>1.3 MHz).

Figure 2: Distribution of SED intensities versus time and distance to
Saturn, corrected from instrumental effects. The determination of the
envelope of the distribution , i.e. the variationis with time and distance
of the SED maximum intensity, is explained in the text (section 2). CA
indfcates V1 closest approach to Saturn. There is a data gap in each of

the last two episodes.

Figure 3: Distributions of SED intensities for two typical time
intervals ( At=9.02d) centered on 317:12h (thin line) and 318:29 (closest

approach, thick 1line). Sees the text, section 2. for details.

Figure 4: Geometry of the V1-Saturn encounter in projection on
Saturn’s equatorial plane. M is the median point of the L=55 ¢ -wide SED
source located at RZ=1 Rs from the center of the planet. We have plotted
'here the configuration at closest approach. The parameters indicated on

this figure are explained in the text.
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Figure 5: Best fits of the exper imental and calculated variations
with time of SED maximum fntensfty: a/ for R@=1.Rs and b/ for R¥=1.8 Rs.
The better agreement between the +two curves  is obtained for R#=1.Rs,

confirming the Jlocalization of +the SED source in Saturn’s equatorial

atmosphere.

Figure 6: Emission Jlobe of the SED source derived from the 3

post-encounters episodes. The symbols used are respectively
X) o and % for the first, second and third post-encounter episode.
The dashed curve represents the emission lobe of an {sotropic source. M

and © are, as on figure 4, the median point of the source and the angle
between the direction of VI as seen from the source and the perpendicular

to the source motion.

Figure 7: Measured SED low frequency cutoff as a function of the
local time angle of the SED source for the episode before closest approach.
The error bars represent * 399 KHz, which correspond to the frequency gap
between two adjacent channels fn the high-frequency band of the PRA

receiver.

Figure 8: Absorption curves computed for values of the electron
S
density of Ne=4.5 19° cm-3 ..and Ne=9.18 ~ cm-3. The calculations are

detailed in the appendix.
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