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Introduction

Mars est, aprés la Terre, la plancte la plus étudiée par les sondes spatiales.
Pourtant, la nature de son interaction avec le vent solaire, le plasma magnétisé constitué
principalement par des protons et des ¢lectrons en expansion radiale depuis la couronne
solaire, a été en débat pour longtemps jusqu'a récemment.

Dans un plasma spatial comme le vent solaire aux environs de Mars, les collisions
entre particules sont extrémement rares, le libre parcours moyen d'un proton aux
alentours de Mars étant de l'ordre de 10° km. Pour cette raison il regoit l'appellatif de
"non collisionel". Dans un tel plasma, la longueur de Debye (de 1'ordre de ~ 10 m) est
trés petite devant les échelles spatiales typiques des structures d'interaction (de I'ordre
de quelques milliers de km). En conséquence, les parties éloignées du plasma
interagiront par le biais d'interactions collectives et non par interactions individuelles.
Les interactions collectives se produisent par l'intermédiaire des forces é€lectriques et
magnétiques dues a répartition des densités de charge et de courant électrique dans le
plasma. En plus d'étre non collisionnel, et magnétisé (puisqu'il transporte avec lui le
champ magnétique coronal), le plasma du vent solaire est supersonique. En
conséquence, ses particules n'arrivent pas a étre "averties" de la présence des obstacles
dans I'¢écoulement, et donc en général nous aurons devant chaque obstacle une onde de
choc qui se forme afin que I'écoulement puisse contourner le corps.

C'est a propos de la nature de l'obstacle martien que portaient les principales
questions. On savait que Mars était entourée par une couronne de plasma formée par des
particules d'origine atmosphérique ionisées principalement par les radiations
¢lectromagnétiques du Soleil. On savait également que l'interaction du vent solaire avec
ces particules se faisait au niveau microscopique ou les champs magnétique et
¢lectrique servent de liaison entre les propriétés physiques des deux populations grace a
l'action des ondes qui se développent. Au niveau macroscopique, cette interaction va
provoquer le ralentissement de 1'écoulement du vent solaire par l'incorporation des
particules d'origine planétaire et donc 1'échappement de ces particules loin de la planéte,

ainsi que l'apparition de frontiéres plasma a l'intérieur de 1'onde de choc.
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Or, avant l'arrivée de la sonde Mars Global Surveyor (MGS) le 11 septembre
1997, on ignorait si la plancte possédait en plus un champ magnétique global généré par
l'effet dynamo comme dans le cas de la Terre qui soit capable d'empécher
I'échappement de ces particules chargées. Cette énigme a été élucidée avec l'arrivée de
MGS et plus précisément grace aux mesures des deux magnétomeétres et du
spectrometre d'électrons groupés dans l'expérience MAG/ER. En effet, l'orbite
parcourue par la sonde pendant I'étape initiale de la mission lui a permit de se
rapprocher suffisamment de la planéte (~ 100 km d'altitude) pour confirmer
définitivement, qu'un tel champ n'y existe pas.

Suite a cette découverte, MGS s'est consacrée a caractériser l'environnement
martien au cours de plusieurs années terrestres jusqu'a présent en caractérisant les
propriétés du champ magnétique et celles des électrons du plasma entourant la planéte.

Le principal objectif de ce travail de these est l'analyse et l'interprétation des
données fournies par I'expérience MAG/ER afin d'étudier le couplage électrodynamique
entre le vent solaire et I’environnement neutre martien via les processus d’ionisation en
essayant d'examiner quelles sont les conséquences de cette interaction sur
I'échappement de son atmosphere. Cette these est le résultat d'un travail de 3 ans sous la
direction de Christian Mazelle dans le Centre d'Etude Spatiale des Rayonnements
(CESR) a Toulouse, lun des laboratoires impliqués dans le développement de
l'expérience MAG/ER.

Ce mémoire de thése comprend 5 chapitres:

Dans le chapitre I, nous présentons 1'état de connaissance de l'interaction vent
solaire — Mars avant l'arrivée de MGS en décrivant les principales régions et fronticres,
ainsi que les interprétations a l'issue des observations faites par des missions antérieures.
Nous y décrivons aussi les principaux modéles d'interaction du vent solaire avec un
corps non magnétisé comme Mars.

Le chapitre II résume les principales caractéristiques de la sonde Mars Global
Surveyor et l'expérience MAG/ER en particulier. Ensuite, il décrit les méthodes
d'analyse utilisées dans le cadre de ce travail pour le traitement des données MAG/ER,
et finalement il explique les méthodes de calibration et de validation de ces données,

notamment celles des magnétomeétres.
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Dans le chapitre III nous synthétisons les principales découvertes et apports faits
par l'expérience MAG/ER a bord de MGS depuis le début de la mission en 1997 en y
ajoutant quelques études récentes réalisées dans le cadre de cette these.

Le chapitre IV est enti¢rement consacré a I'é¢tude des ondes en amont de 1'onde de
choc martienne a l'aide des données MAG/ER. Dans ce chapitre nous cherchons a
établir des conclusions sur 1'é¢tendue de I'exosphére martienne en utilisant des modeles
théoriques sur la génération des ondes dans un plasma.

Enfin, dans le chapitre V nous étudions les propriétés physiques d'une frontiére
observée déja autour des cométes qui n'était pas prévue par les modéeles théoriques
classiques: la "frontiere d'empilement magnétique". Apreés avoir caractérisé cette
frontiére nous démontrons son caractére général pour tout corps non magnétisé

possédant une atmosphere.
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1.1 Généralités sur l'interaction du vent solaire avec Mars:
La situation avant I'arrivée de MGS

Avant l'arrivée de la sonde Mars Global Surveyor (MGS), 5 sondes avaient déja
obtenu des observations in situ de l'environnement ionis¢ martien: Mariner 4 (1964),
Mars-2 et 3 (1972), Mars-5 (1975), et Phobos 2 (1989). Pourtant, la nature de
l'interaction avec le vent solaire n'avait pas pu étre ¢lucidée a cause de l'absence de
mesures magnétiques a basse altitude [par exemple, Slavin and Holzer, 1982; Axford,

1991; Zakharov, 1992].

Tableau I.1. Critéres pour identifier le type d'interaction martienne [d'apres Vaisberg,

1992a]

Modeé¢le d'interaction En faveur En défaveur

- Existence de 'onde de choc et de la
"magnétopause"

- Controle partiel de la direction du
champ par le champ interplanétaire

- Effets d'interaction "visqueuse"

- Dimension transverse de 1'obstacle

Absorption directe

- Arrét de I'écoulement externe au
niveau de la frontiére planétaire

Discontinuité
tangentielle

- Augmentation du champ magnétique
du c6té jour

Barriére magnétique

- Controle partiel de la direction du
champ par le champ interplanétaire

- Arrét de I'écoulement interne au
niveau d'une coquille fine (?)

Magnétosphérique - Traversées lointaines du choc (?) - Localisation moyenne du choc
- Augmentation du champ magnétique - Contrdle partiel de la direction du
du coté jour (?) champ par le champ interplanétaire.
- Dimension transverse de la queue. - Faible influence de la pression
dynamique sur la position des
frontiéres.
- Champ stable dans la queue. - Cas des champs faibles dans la
queue.
- Arrét de I'écoulement interne au - Interaction visqueuse effet dans
niveau d'une coquille fine (?) 'écoulement externe.
- Décroissance de |B| prés du
périastre.
Magnétosphérique/ - Observations mentionnées - Décroissance de |B| prés du
Atmosphérique précédemment. périastre.

Lorsque la sonde Phobos 2 se préparait a étudier 1'interaction du vent solaire avec
Mars, deux visions s'opposaient. D'un coté, il y avait I'idée que Mars possédait un
champ magnétique dynamo global comme dans le cas de la Terre [par exemple,
Dolginov et al., 1976]. De l'autre coté, il y avait I'idée que cette interaction était

similaire a celle de Vénus, une planéte pour laquelle 1'absence du champ magnétique
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intrinséque avait ét¢ démontrée de fagon définitive par la sonde Pioneer Venus [par
exemple, Luhmann and Brace, 1991]. Ceci impliquait que Mars ne possédait pas de
champ magnétique et que par conséquent le vent solaire interagissait directement avec
son ionosphere. Le Tableau 1.1 résume les arguments en faveur et défaveur des
principaux modeles proposés pour l'interaction du vent solaire avec Mars [Vaisberg,
1992a].

Malheureusement, l'altitude des périastres (~800 km) des cinq orbites elliptiques
initiales de Phobos 2 n'a pas permis de résoudre le probléme de 1'existence ou non d'un
champ magnétique intrinseque [Zakharov, 1992]. Pourtant, comme nous allons le voir,
les premiers résultats obtenus par la sonde consolidaient 1'hypothése que 1'éventuel
champ magnétique intrins€que martien ne jouait pas un role important dans l'interaction
[Vaisberg, 1992a]. L'état de connaissance de l'interaction du Vent Solaire avec Mars
apres les observations de la sonde Phobos 2 comprenait les régions et fronticres

suivantes (Figure [.1):

e Tout d'abord, une région nommée "région en amont", ou les effets de la
présence de la planéte sont déja évidents [e.g., Russell et al., 1990; Dubinin et
al., 2000].

e Le pré-choc, une région particuliére incluse dans la précédente et ou les lignes
de champ magnétique interplanétaire coupent I'onde de choc [e.g., Trotignon,
et al., 1992; 2000; Barabash and Lundin, 1993; Delva and Dubinin, 1998]

e L'onde de choc, située a une distance subsolaire moyenne de ~1.6 Ry [e.g.,
Schwingenschuh et al., 1990; Slavin et al., 1991; Trotignon et al., 1991a, b;
1993].

e La magnétogaine, caractérisée par de grandes variations des paramétres du
plasma et une grande diversité d'ondes électromagnétiques [e.g., Dubinin et
al., 1993].

e Une frontiére appelée "planétopause" [ Trotignon et al., 1996], "magnétopause"
[Lundin et al., 1990], "ion composition boundary" [Breus et al., 1991],
"protonopause" [Sauer et al., 1994] etc. Interprétée comme une magnétopause
ou simplement comme une structure transitoire, sa nature exacte étant

fortement débattue.
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e La région limitée par la "planétopause", trés peu explorée. Selon
l'interprétation, elle s'appelait "magnétosphére" (interaction magnéto-
sphérique), ou "ion cushion" (interaction atmosphérique) [ Vaisberg, 1992a].

e FEt finalement, pour l'interprétation atmosphérique, l'obstacle final martien
[e.g., Luhmann et al.,1987]. Sa nature restait a dévoiler. Si Mars ne possédait
pas de champ magnétique intrinseéque, 1'obstacle final a l'interaction était
probablement une "ionopause" comme dans le cas de Vénus [Brace et al.,

1980].

PHOBOS

Figure 1.1. Vue schématique de l'interaction du vent solaire avec Mars avant 'arrivée de MGS.

Afin de caractériser le plasma du vent solaire autour de Mars nous disposons de
quelques paramétres indispensables, auxquels nous ferons référence tout au long de ce
travail:

a. Le rayon de giration des protons autour du champ magnétique By:

_myvy
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b. La pulsation cyclotron des ions Q; et la fréquence cyclotron des ions f.;:

Q== = (1.2)

c. La longueur d'inertie des ions c/w,; ou @y,; est la pulsation plasma des ions:

C gomi
—=C ] (I.3)
D pi en;

d. La vitesse thermique des ions:

2k,

m;

Vi =

(L4)

e. Vitesse d'Alfven:
By

C, =—20

f. Vitesse du son:

kT, 3T
Ce. = . Y : . Co= e
s ; Vj m, fréquemment: Cg i (1.6)
g. Le rapport entre la pression thermique et magnétique du plasma:
Zn ikpT;
BO
241
h. Nombre de Mach alfvénique:
Vys
M, =5
4 C, (1.8)
i. Nombre de Mach acoustique:
_ Vs
Mg = C (L9)
Jj. Nombre de Mach magnétosonore:
M M
Mg =———25 (1.10)
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ou c¢ est la vitesse de la lumiére, kz est la constante de Boltzmann, e la charge de
'¢lectron, & est la permittivité du vide, et 14 est la perméabilité magnétique du vide, 7;
et T, les températures des ions et des électrons, By le champ magnétique moyen, »; la
densité¢ des ions d'une espeéce déterminée, m; la masse des ions, Vys la vitesse de
'ensemble du plasma du vent solaire, et y; 1'indice d'adiabaticité pour l'espéce ;.

Les valeurs de ces paramétres nous aiderons a caractériser les différentes régions
ainsi que les processus prédominants dans chacune d'entre elles. Le Tableau 1.2 indique
les valeurs de ces parametres pour la région en amont de l'onde de choc martienne
d'apres les mesures de la sonde Phobos 2 pendant ses trois premiéres orbites autour de la

planete:

Tableau 1.2. Parameétres caractéristiques du vent solaire lors de 3 premicres orbites de

Phobos 2 autour de Mars [Tarasov, 1998].

Paramétres Orbite 1 Orbite 2 Orbite 3

nys (cm™) 2-3 2-3 1-1.5
[Vys| (km/s) 750 600 410
[B| (nT) 2.7 2.9 2.8
pr (km) 2900 2100 1500
My 15-18 11-13 7-8
Mg 9-11 7-8 6-7
Mus 7-9 6-7 4-5
B 3-6 4-8 2-3
T. (eV) 11 8 8
Ti (eV) 12 15 11

Ces valeurs montrent que le vent solaire aux alentours de Mars est supersonique,
superalfvenique, et "chaud" puisque le [ est trés nettement supérieur a 1.
Dans les prochaines sections nous allons décrire I'état de connaissance de
l'interaction vent solaire — Mars avant l'arrivée de MGS. La plupart de ces résultats ont
¢té obtenus a partir des observations de la sonde Phobos 2, qui embarquait plusieurs

instruments destinés a la caractérisation de 1'environnement martien.
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1.1.1 Région en amont du choc
Les effets de la présence de Mars perturbant le vent solaire magnétisé

commencent a se voir bien avant que ce dernier n'atteigne 1'onde de choc. La planéte est
entourée d'une exosphére d'hydrogene tres étendue [par exemple, Nagy et al., 1990; Kim
et al., 1998]. Ces atomes parcourent une distance de quelques rayons planétaires avant
d'étre ionisés par la radiation ¢lectromagnétique provenant du soleil (photons EUV).

Implantation d'ions planétaires. Le processus d'implantation ce ces ions
exosphériques joue un rdle trés important dans l'interaction du vent solaire avec Mars.
Les différentes étapes de ce processus ont ét¢ amplement étudiées dans le contexte de
I'é¢tude des cometes, ou il est le phénomene fondamental sur lequel se base 1'interaction.

La premiere partie de ce processus est bien comprise. L'ion nouvellement créé
est immédiatement injecté sur une orbite cycloidale dans un repére inertiel ou il effectue
son mouvement de giration autour du champ magnétique tout en subissant une dérive
perpendiculaire a celui-ci avec une vitesse égale a la composante de la vitesse du vent
solaire perpendiculaire au champ. L'ion percoit une accélération due au champ
¢lectrique de convection du vent solaire.

E=-V,s xB (L11)

Cette accélération étant perpendiculaire au champ magnétique, la seule

contribution sur la vitesse parall¢le dans ce repere sera celle du neutre parent.

Fonctions de distribution. Juste apres leur création, les ions implantés forment
une distribution particuliére dans l'espace des vitesses.

Pour des ions récemment implantés, il est raisonnable de supposer que leur
vitesse par rapport au repere de I'objet (une planéte, une cométe) est trés petite devant la
vitesse du vent solaire [ Tsurutani and Smith, 1986], puisqu'elle est essentiellement celle
du neutre parent (vitesse de quelques km/s). La vitesse initiale de ces ions dans le repére
du vent solaire sera donc —Vyg et dans ce repere ces particules se trouveront dans
I'espace des vitesses sur une distribution en faisceau-anneau, tant qu'elles n'ont pas été
diffusées en angle d'attaque et/ou en énergie. La vitesse du faisceau sera alors |v,| = [v|
= Vys|cos(ayp)|, et la vitesse de I'anneau sera |v, o| = Vyssin(ayg), ou ayp est 1'angle entre
la vitesse du vent solaire et le champ magnétique interplanétaire (Figure 1.2). Par

conséquent, la fonction de distribution initiale des ions planétaires implantés est la
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combinaison d’une distribution en faisceau aligné le long du champ magnétique et
d’une distribution en anneau autour de celui-ci. Une telle distribution est fortement
instable et peut générer des ondes électromagnétiques, via des instabilités, a des
fréquences inférieures a la fréquence plasma [Wu and Davidson, 1972; Brinca, 1991].
Ces ondes garantissent le couplage d'énergie et de quantité de mouvement entre le vent

solaire et les ions nouvellement créés.

|Vo|= Vs sin(owsv)

- Vvs
|Vio|= Vs |cos(aev)|

Figure 1.2. Vitesses paralléle et perpendiculaire d'un ion nouveau né.

Les ondes vont tendre a rendre isotrope la distribution des ions implantés par
diffusion en angle d’attaque dans le repére du vent solaire (distribution en coquille
sphérique), tout en les diffusant également mais plus lentement en énergie, en couplant
les deux populations ioniques de sorte que les nouveaux ions ralentissent le vent solaire
(phénomeéne de "mass loading" ou "alourdissement").

En effet, la variation d'énergie E d'un ion de vitesse v sous l'effet du champ

¢lectrique E d'une onde s'écrit:
dE/dtqu°V (1.12)

On suppose que I'onde se propage le long du champ magnétique ambiant avec la vitesse
de phase V), dans le repere du vent solaire. Si I'on se place dans un repere en translation
a la vitesse V), le long de B, le champ électrique est nul dans ce repere et donc 1'énergie

totale de la particule est conservée, ce qui s'écrit:
(vy V)" +vi =cte (I1.13)
le signe * tenant compte des deux sens de propagation possibles le long de B. Cette

équation définit dans I'espace des vitesses deux sphéres centrées respectivement en *

Von le long de 'axe parallele a B: ce sont les surfaces de diffusion. Par comparaison, sur
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la Figure 1.3, la sphére de rayon Vyg représente le trajet d'énergie constante dans le
repere du vent solaire. Ainsi, a partir du point d'injection dans la fonction de distribution
en faisceau-anneau, 1'ion suivant le trajet (1) diffuse en angle d'attaque en perdant de
I'énergie dans le repére du vent solaire au profit de 1'onde + V), et de la méme manicre
pour le trajet (3) au profit de I'onde - V,;. Au contraire sur les trajets (2) et (4) l'ion est
accéléré au détriment des ondes.

V.
Energie libre

V=

VH

Vers le soleil

Figure 1.3. Schéma expliquant la diffusion en angle d'attaque des particules par interaction avec

deux ondes se propageant en directions opposées.

Les modifications successives de la fonction distribution des particules dues a
l'interaction non linéaire avec les ondes vont générer d'autres fréquences (par exemple
des harmoniques de la fréquence cyclotron) par rapport au signal monochromatique
d'origine, ce qui conduit a un spectre d'ondes ¢largi en fréquence par un effet dit de
cascade de turbulence. La condition d'élargissement du spectre est 1'une des hypothéses
sur lesquelles s'appuie la théorie quasi-linéaire.

Le temps d'auto-cohérence du champ électrique associé aux ondes devient petit
par rapport au temps caractéristique d'évolution de ce champ et a celui de la fonction de
distribution. La dynamique d'une particule du plasma est alors régie par un processus

stochastique et celle-ci "voit" des champs électrique et magnétique aléatoires qui
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modifient son vecteur vitesse et la diffusent aussi bien en angle d'attaque qu'en énergie
[e.g., Terasawa, 1991]. D'apres la théorie quasi-linéaire, les coefficients de diffusion
sont calculés a l'aide du spectre des ondes et sont proportionnels a l'intensité de celles-ci
[e.g., Sagdeev et al., 1986; Galeev, 1989]. Le temps caractéristique de diffusion en
angle d'attaque est:

-2
r ~Q7 B

Q| 5 (L14)

ou €; est la fréquence cyclotron des ions et 6B l'amplitude de 'onde, ce qui donne
typiquement des valeurs entre 1 et 4 périodes cyclotron [e.g. Huddleston et al., 1993].

Le temps de diffusion en énergie est en général estimé par:

2

V

TEp ~ 7T, (%J (I.15)
A

ce qui montre que dans les conditions classiques du vent solaire ou ¥V << Vys, on a:
To << Tg.

Ceci justifie, dans le cadre de cette théorie, I'approximation de distribution en coquille
sphérique pour les ions implantés. Ceci est a la base de la description a un seul fluide
par la théorie magnétohydrodynamique, MHD, (voir §1.2.2) puisque a la fin du
processus d'implantation, la distribution des ions implantés ne présenterait pas de
vitesse relative par rapport a la vitesse du vent solaire. Néanmoins il convient de noter
que la théorie quasi-linéaire ne s'applique que si la turbulence n'est pas trop forte (B> <
0.1 By* ) et que si la turbulence est plus forte les coefficients de diffusion en énergie

sont sensiblement plus élevés [e.g., Terasawa, 1991].

Ondes a la fréquence de giration des ions. Parmi les ondes a basse fréquence
engendrées par les ions nouvellement créés, les ondes aux fréquences proches de la
fréquence cyclotron des ions dénotent la présence d'une exosphere planétaire qui fournit
les ions via des processus d'ionisation comme la photoionisation.

Le cas le plus général de la condition de résonance pour un ion qui a une

fréquence cyclotron Q; et une vitesse paralléle v, avec une onde plane a une fréquence



16 I L’INTERACTION DU VENT SOLAIRE AVEC MARS

o dans le repere du vent solaire et un vecteur d'onde k a lieu lorsque la fréquence ®' = ®
—k - v, dans le repere de la particule (affectée par I'effet Doppler) est un multiple de Q;:
o-kv,xn=0; n=0,12,... (1.16)
Nous obtenons ainsi les différentes résonances en fonction de n: la résonance Landau
pour n = 0, la résonance cyclotron fondamentale pour n=1, et les résonances supérieures
pour n > 1. Dans le cas d'une propagation paralléle au champ magnétique (k = k) et si
'on considére v, = — Vys |cos(apy))|, I'équation 1.16 a la forme suivante:
@ +KkVistnQi=0 (1.17)

Dans cette expression, @ + k-Vys = o est la fréquence de 'onde dans le repére
de 1'objet due a I'effet Doppler, c'est a dire que dans ce repere la condition de résonance
est woy =F nQi. Dans le cas d'une sonde comme MGS dont la vitesse par rapport a
Mars est de ~ 4km/s, une valeur négligeable par rapport a la vitesse du vent solaire a cet
endroit (~400 km/s), le repere de mesure est le méme que celui de 1'objet et la fréquence
observée sera wsc =F nC, quelle que soit la valeur de I'angle agy, entre By et Vgw.
D’autre part, I’inversion dans le signe pour la fréquence implique que la polarisation de
I’onde telle qu’elle est percue par la sonde est I’opposée de celle dans le repere du vent
solaire.

Autour de Mars, les premicres observations des ondes a la fréquence cyclotron
des protons en amont du choc datent de la fin des années 1980. Russell et al., [1990] ont
utilisé les mesures magnétiques de la sonde Phobos 2 pour étudier les propriétés de
quelques événements qui montraient des ondes a la fréquence cyclotron des protons
entre 2 et 3 Ry de Mars. Les ondes étaient d'une trés faible amplitude (0.15 nT), avec
une polarisation gauche elliptique dans le repere de la sonde, ce qui a été interprété
comme des ondes dues au phénomene décrit précédemment qui avaient dans le repére
du vent solaire une polarisation droite.

Autres ondes a basse fréquence. Pourtant, certaines oscillations retrouvées
dans le vent solaire en amont du choc martien peuvent avoir une origine bien différente:
des particules chargées remontant le vent solaire le long des lignes de champ qui
interceptent I'onde de choc: cette région appelée le pré-choc est décrite dans la section

suivante. Ces particules issues du choc peuvent avoir été produites au niveau du choc
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méme par des processus de réflexion d'une portion du vent solaire, ou bien avoir

traversé le choc dans leur parcours depuis la magnétogaine.

1.1.2 Pré-choc

Il y a une région de l'espace en amont du choc ou les lignes de champ
magnétique interplanétaire interceptent 1'onde de choc. Cette région, appelée pré-choc,
est caractérisée par la présence de particules suprathermiques (par rapport aux
populations du vent solaire) qui remontent le vent solaire et peuvent générer plusieurs
types d'ondes.

Une particule remontant le vent solaire va avoir, en plus de sa vitesse paralléle
au champ magnétique interplanétaire, une vitesse de dérive perpendiculaire qui est
indépendante de la masse, de I'énergie et de la charge de la particule. Si Vyg est la

vitesse du vent solaire:
1
Vaerive = (B x (Vg x B))? . (I 1 8)

V.erive €St toujours dirigée dans le sens du vent solaire. La trajectoire de la particule est
ainsi déterminée par sa vitesse paralléle. Comme les électrons sont plus légers et plus
rapides, ils sont moins défléchis que les ions et donc, la région plus lointaine du pré-
choc est peuplée par les ¢électrons. Plus en aval, nous trouverons les ions distribués en
fonction de leur vitesse parallele. La Figure 1.4 montre les pré-chocs électronique et
ionique de la Terre [Russell and Hoppe, 1983], ainsi que les fonctions distributions
d'ions les plus caractéristiques [Greenstadt et al., 1980]. Dans les trois distributions, le
pic étroit représente le faisceau associé au vent solaire non perturbé. En plus de ce pic
nous identifions:
e Une distribution d'ions réfléchis "alignés" caractérisée par un flux relativement
étroit le long du champ magnétique.
e Une distribution "diffuse" caractérisée par une large distribution angulaire et un
large spectre en énergie.

e Une distribution "intermédiaire" avec des propriétés de 1'une et de 1'autre.
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Figure 1.4. Le pré-choc électronique (indiqués par des - ) et ionique (indiqués par des + )
terrestre [d'aprés Russell and Hoppe, 1983], avec trois distributions d'ions typiques dans le pré-

choc ionique [Greenstadt et al., 1980]. Le champ magnétique est dans le plan x,y.

Les faisceaux d'ions réfléchis alignés sont observés a l'intérieur du pré-choc dans
une région limitée en amont par la ligne de champ tangente au choc. Ils se trouvent en
amont des chocs quasi perpendiculaires. Plus a l'intérieur du pré-choc on trouve les
distributions intermédiaires, et encore plus en aval les distributions diffuses.

L'énergie des particules remontant le vent solaire est bien supérieure a I'énergie
moyenne des particules du vent solaire. L'origine de ces particules peut étre tres variée:
elles peuvent soit provenir du choc méme, étre des particules du vent solaire réfléchies
par le choc, ou bien étre des particules qui se sont échappées de la magnétogaine et sont
passées a travers le choc.

Les particules qui remontent le vent solaire forment des distributions en faisceau
dans I’espace de vitesses qui peuvent étre instables et engendrer des ondes qui vont a
leur tour rendre ces distributions isotropes. Ces ondes peuvent étre issues d’une
résonance cyclotron comme dans le cas des ions implantés, mais comme les particules
remontant le vent solaire ont une vitesse dans le repere du vent solaire qui est nettement
supérieure a la vitesse de celui-ci (typiquement deux fois plus), les ondes seront
généralement percues par une sonde a une fréquence nettement plus basse que la

fréquence de giration a cause de I’effet Doppler. Ceci permet normalement de distinguer
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les ondes dues aux ions du pré-choc des ondes dues a I’implantation d’ions
exosphériques.

Quelques travaux ont été consacrés a 1'étude des ondes dans le pré-choc martien,
notamment a partir de l'arrivée de la sonde Phobos 2. Par exemple, des études faites par
Grard et al., [1989] ou Trotignon et al., [2000] (Figure 1.5) ont permis d'avoir un apercu
sur les ondes a plus haute fréquence grace aux données fournies par 'analyseur d'ondes
PWS (d’apres I’anglais "Plasma Wave System"). D'autre part, Barabash and Lundin
[1993] ont étudié les populations d'ions remontant le vent solaire et Delva and Dubinin
[1998] les propriétés des ondes associées aux ions dans le pré-choc. Pourtant, la
géométrie de 1'orbite de la sonde ainsi que l'abrupte fin de la mission n'a pas permis de

faire des études statistiques, en particulier sur ces régions lointaines.

PHOBOS 2, Wave Map, Method 2

15
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Figure 1.5. Ondes de Langmuir a la fréquence plasma du vent solaire ("electrons plasma
waves") dans le pré-choc martien [Trotignon et al., 2000]
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1.1.3 L'onde de choc

Lorsque le vent solaire supersonique et superalfvénique rencontre un objet (une
magnétosphere planétaire ou l'atmosphére ionisée d'un corps non magnétisé¢) qui
s'oppose a son passage, il se forme une onde de choc en amont de l'obstacle. En
traversant la surface de cette onde de choc, dont 1'épaisseur est limitée, le vent solaire
est ralenti et devient subsonique. Ainsi les signaux qui annoncent la présence de
I'obstacle peuvent remonter 1'écoulement subsonique et lui permettre de contourner
l'obstacle. Comme le libre parcours moyen d'une particule du vent solaire entre deux
collisions est trés grand comparé a 1'épaisseur du choc, le choc créé est qualifi¢ de "choc
sans collision". Les processus mis en jeu dans ces chocs sont de natures trés complexes.
Leur rdle est d'une part de transformer I'excés d'énergie cinétique du flux incident en
énergie magnétique et thermique redistribuée au plasma transmis vers l'aval et d'autre
part de dissiper I'énergie apportée jusque la par les signaux remontant I'écoulement
subsonique. Les mécanismes de dissipation d'énergie déterminent le caractére du choc
et dépendent de plusieurs parametres tels que le nombre de Mach du vent solaire, le
rapport de la pression thermique du plasma a la pression magnétique, ou l'inclinaison du
champ magnétique par rapport a la surface du choc [c.f. Meziane, 1988]. Le choc sépare
alors deux milieux: la région en amont, ou la densit¢ de plasma et les champs sont
faibles, et la "magnétogaine" caractérisée par une densité et une température plus
¢levées, un champ magnétique plus intense et un état d'entropie plus €levé.

La taille de 1'obstacle a I'écoulement du vent solaire détermine en grande mesure
la taille du choc, comme le montre la Figure 1.6. Nous pouvons voir que Mars et Vénus
possedent des chocs petits par rapport a leur taille, et que cette taille est toujours plus
grande pour les planétes avec un champ magnétique interne, comme Mercure et la
Terre.

Pourtant, la taille physique du choc détermine les échelles de distance pour les
processus physiques pres du choc ainsi que la taille de la région ou le vent solaire doit
freiner et éviter I'obstacle planétaire. Ici, nous pouvons constater que le choc martien est
légerement plus grand que celui de Venus par rapport a la taille de l'objet ce qui est
probablement dii a un alourdissement (ou "massloading effect" en anglais) plus

important pour le cas de Mars, mais il est plus petit en termes "physiques".
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Figure 1.6. Ondes de choc des planétes telluriques [d'aprés Slavin and Holzer, 1982]. A gauche,
les ondes de choc normalisées a la taille des planétes. A droite, les ondes de choc normalisées

a leur distance subsolaire.

La théorie magnétohydrodynamique (MHD) permet de décrire une onde de choc
au niveau macroscopique en tant qu'une discontinuité d'épaisseur infinitésimale. Toutes
les grandeurs macroscopiques comme la densité, la température, et les pressions des
cOtés amont et aval du choc sont liées par les relations de Rankine-Hugoniot. Cette
théorie ne tient pas compte des effets dus aux particules individuelles (cinétiques). C'est
pourquoi, elle ne nous apprend rien sur les processus de dissipation qui ont lieu au
niveau du choc et en aval, ou sur la structure interne du choc.

Dans la MHD il y a seulement trois types de chocs qui correspondent aux trois
modes d'ondes MHD de basse amplitude: rapide, lent et intermédiaire (ou Alfvén). A
travers un choc rapide, la magnitude du champ magnétique augmente, mais la
composante normale reste constante, et le champ magnétique en aval s'éloigne de la
direction normale par rapport au champ magnétique en amont. Inversement, pour des
chocs lents, le champ magnétique en aval se rapproche de la direction normale. La
plupart des chocs rencontrés autour des objets du systéme solaire (y compris le choc
martien) sont de type rapide.

Les chocs de mode rapide compressifs et les chocs de mode lent oblique sont

tels que la direction du champ magnétique en amont ("upstream" en anglais) B, et en
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aval ("downstream") B4 se trouvent sur le méme plan que le vecteur normal a la surface
du choc n. Cette propriété est connue comme le théoréme de coplanarité. Ainsi, il y a
plusieurs vecteurs qui se trouvent sur le plan du choc: la variation du champ magnétique
et le produit vectoriel des champs en amont et en aval. Ces vecteurs fournissent des
contraintes pour trouver n:

(Bs-By)-n=0 (1.19)

(BaxBy)-n=0 (1.20)
A partir de ces expressions, on peut déterminer la direction du vecteur normal n pour les
cas ou O, = 0° et 90° .
noy BgxB,)x(B,; -B,)
(B, xB,)x(B, ~B,) @21

Dans le calcul de n, les valeurs de B, et By choisies sont des valeurs moyennes.
Pourtant, comme toute méthode mono-satellite celle-ci repose sur la stationnarité¢ en
supposant que les quantités en amont et en aval mesurées a des instants différents
correspondent aux mémes conditions du choc. La méthode suppose de plus une
géométrie plane du choc.

L'efficacité des mécanismes de dissipation détermine la structure du choc. Pour
un choc non-collisionnel, la principale difficulté est d'identifier les différentes sources
de dissipation puisque les mécanismes associés varient de facon considérable en
fonction des paramétres du choc.

Les valeurs des nombres de Mach acoustique My, alfvénique M,y et
magnétoacoustique My (voir §I.1) montrent le degré de ralentissement et
d'échauffement de I'écoulement du plasma du vent solaire.

Etant donné que les ions nouvellement créés sont accélérés par le champ
¢lectrique de convection, certaines simulations numériques qui considérent ce processus
[par exemple, Moore et al., 1991] prévoient une asymétrie dans la forme de I'onde de
choc due au fait que l'alourdissement s'intensifierait dans I'hémisphere ou pointe le
champ électrique de convection en repoussant le choc plus loin.

Du point de vue phénoménologique, les ondes de choc peuvent étre classifiées

de la fagon suivante:
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e Par rapport a angle entre la normale au choc et le champ magnétique juste en
amont du choc: les chocs quasi-perpendiculaires correspondent a 90° > Oy, >
45°, et les chocs quasi paralléles a 45°> 0, > 0°.

e Par rapport a leur nombre de Mach alfvénique associé Ma: les chocs
subcritiques: (Ma < My), et les chocs supercritiques (Ma > Mar). Ma est le
nombre de Mach critique, au dessus duquel la simple résistivité ne peut pas
fournir la dissipation totale du choc. Mu' est une fonction des différents

parameétres du choc mais en général sa valeur est ~ 1 et il ne dépasse jamais 2.7

[Schwartz, 1998].

En plus de ces deux quantités deux parametres additionnels servent a caractériser
les chocs. Le premier est la valeur de B en amont du choc, qui contrdle l'importance
relative du champ magnétique et le niveau de turbulence. Le second parametre est le
rapport entre la température des électrons et des ions T./T; puisqu'il contrdle les micro-
instabilités attendues.

L'angle entre le champ magnétique juste en amont du choc et la normale a sa
surface (Op,) affecte le mouvement des particules chargées proches du choc et
détermine la morphologie locale de la frontiére. Un choc quasi-perpendiculaire se
caractérise par un saut fin, abrupt et bien défini sur la magnitude du champ magnétique,
ainsi que sur d'autres grandeurs. Par contre, la région de transition est difficile a
identifier dans le cas des chocs quasi-paralléles puisque le champ magnétique est en
général trés turbulent et montre des oscillations sur une échelle trés étendue dans
l'espace.

Pour des nombres de Mach faibles (choc subcritiques), les chocs se caractérisent
par une couche de transition monotone avec un saut abrupt sur le champ magnétique
[Lembége, 1990]. Parfois un train d'onde oscillatoire peut avoir lieu en aval en fonction
de la valeur de 3. Des ondes sifflement a phase stationnaire ont été observées aupres des
chocs subcritiques quasi perpendiculaires. Pour des nombres de Mach ¢levés
(supercritiques), les chocs quasi perpendiculaires ont une structure beaucoup plus riche,
avec 3 régions bien différenciées [Russell and Greenstadt, 1979]: un "pied" d'épaisseur
de l'ordre de c/mpi juste en amont d'une "rampe" étroite, d'une taille << c/w,; , ou

l'intensité du champ magnétique augmente abruptement, et finalement un "overshoot"



24 I L’INTERACTION DU VENT SOLAIRE AVEC MARS

de quelques c/mp; d'épaisseur qui marque le début d'un train d'onde qui est amorti bien
en aval de la rampe, ou le champ magnétique atteint sa valeur définitive en aval du
choc. La magnitude de 1'overshoot augmente en fonction croissante de la valeur du
nombre de Mach rapide [Tatrallyay et al, 1997]. Le "pied" sur le champ magnétique est
une signature importante des chocs supercritiques: il est associé a un profil de densité
d'ions analogue et a un saut drastique sur la température des ions Tj. Par contre, la

variation sur la température des électrons T, est plutdt limitée [Lembeége, 1990].
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Figure I.7. A gauche, profils caractéristiques du choc vénusien pour différentes valeurs du
nombre de Mach magnétosonore, de 0g, et de B [Russell et Vaisberg, 1983]. A droite, trois
profils du choc martien d'aprés les données magnétiques de la sonde Phobos 2
[Schwingenschuh et al., 1990].
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Les Figures 1.7 montrent des profils caractéristiques du choc vénusien [Russell
and Vaisberg, 1983] et martien [Schwingenschuh et al., 1990]. Nous pouvons
clairement observer que la signature du choc sur le champ magnétique est beaucoup
plus abrupte dans le cas de Vénus, tandis que pour Mars, le choc est plus difficile a
localiser a cause de la présence des fluctuations en amont et en aval.

La Figure 1.8 [Greenstadt et al., 1980] résume les aspects morphologiques les
plus importants associ€s au choc terrestre. La plupart de ces caractéristiques pouvaient
étre attendues pour le choc martien, mais on peut anticiper deux différences. La
premicre est que l'effet d'alourdissement par les ions d'origine exosphérique est
susceptible de jouer un role clé dans la morphologie du choc martien et on peut trouver
des distributions autres que celles présentées sur la Figure 1.8. La deuxi¢me est que la
valeur du rayon de giration des ions en amont du choc martien est comparable au rayon
de courbure de la fronticre [Moses et al., 1988]. Récemment, plusieurs travaux [e.g.
Lembeége and Savoini, 2002; Modolo and Chanteur, 2003] ont été faits afin d'étudier les
caractéristiques des chocs courbes non uniformes. Une revue des phénomenes en amont

et au niveau du choc de Mars est présentée dans Mazelle et al., [sous presse, 2004a].

DISTRIBUT ION

Figure 1.8. Schéma montrant les principales caractéristiques morphologiques du choc terrestre
[d'apres Greenstadt et al., 1980].
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1.1.4 La magnétogaine
Les mesures de Phobos 2 de plasma du vent solaire et de champ magnétique

dans la magnétogaine martienne ont révélé des caractéristiques communes avec les
magnétogaines d'autres objets [voir par exemple une revue récente par Nagy et al.,
2003]. Cependant, dans le cas des objets avec une exosphére étendue comme Mars,
Vénus et les cometes, les ions d'origine planétaire modifient fortement la dynamique de
I'ensemble du plasma de la magnétogaine.

Or, la taille de la magnétogaine de Mars est de l'ordre du rayon de giration des
protons. A cause de cette particularité, la thermalisation compléte des protons du vent

solaire et des protons exosphériques est rarement observée .

1.1.5 La "planétopause"
La frontiere connue a I'époque des observations de Phobos 2 sous le nom de

"planétopause" [Riedler et al., 1989] était 1'une des structures dont la nature était la plus
discutée. Cette frontiere avait été identifiée comme la limite inférieure de la
magnétogaine, mais les ambiguités par rapport a l'existence d'un champ magnétique
intrinséque subsistaient. Lors des premicres traversées par les sondes Mars 2, 3 et 5,
[Dolginov et al., 1976; 1978a, b], cette frontiere a été appelée "magnétopause" a partir
des similitudes dans le profil du champ magnétique par rapport aux observations de la
magnétopause terrestre. Pourtant, les observations montraient en méme temps des
aspects qui contredisaient cette affirmation, comme le fait que l'intensité du champ
magnétique au niveau du périastre était inférieur a celle a la dite "magnétopause"
[Vaisberg et al., 1991].

Lors des premiéres orbites de Phobos 2, la "planétopause" a été¢ observée sur
plusieurs orbites comme une signature claire par différents instruments (Figure 1.9). Les
magnétometres (FGMM, MAGMA) ont identifié cette frontiere vers 05:47 a ~1080 km
d'altitude (~1.32 Ry de distance), caractérisée par une rotation du champ magnétique
ainsi que par une décroissance des fluctuations de la direction et la magnitude du
champ, a mesure que la magnitude du champ augmentait. Pour ces raisons, elle a été
appelée "magnétopause" [par exemple, Verigin et al., 1997]. En méme temps,
l'analyseur ASPERA (Automatic Space Plasma Experiment with Rotating Analyzer)

[Lundin et al., 1989] détectait aussi la présence de cette frontiere a partir dune forte
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décroissance de la densité des protons du vent solaire, ainsi que de leur vitesse (Figure

1.10).

(d"aprés Sauer et al., 1992)
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Figure 1.9. Densité des protons du vent solaire, vitesse des protons et champ magnétique en
coordonnées MSO (Mars Solar Orbital) sphériques pendant la premiére orbite de Phobos 2. La

planétopause (PP) est indiquée par les deux lignes verticales [d'aprés Sauer et al.,1992].

D'autres mesures de 1'expérience ASPERA ont aussi permis d'identifier cette
frontiere comme I'endroit ou les ions lourds d'origine planétaire devenaient majoritaires
par rapport aux protons du vent solaire (Figure 1.10). Ainsi, la planétopause a recu les
dénominations de "ion composition boundary" [Breus et al., 1991] et de "protonopause"

[Sauer et al., 1994].
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Figure 1.10. Mesures de linstrument ASPERA a bord de Phobos 2 et module du champ

magnétique au niveau de la "planétopause” (PP) [d'aprés Sauer et al., 1992].

Cette fronticre a enfin été mise en évidence par l'expérience PWS qui mesurait
les spectres ¢lectriques des ondes dans le plasma entre 0 et 150 kHz ainsi que la densité
de plasma respectivement a l'aide d'un antenne double sphére et d'une sonde de
Langmuir [Grard et al., 1989; Trotignon et al., 1993; 1996]. La Figure 1.11 montre un
spectre dynamique du champ électrique (premier panneau du haut), les fluctuations
RMS (écart quadratique moyen) du courant collecté par la sonde de Langmuir
(deuxiéme panneau), ses variations a haute fréquence (troisi¢me panneau), et dans les
deux derniers panneaux le champ électrique moyenné entre 100 Hz et 6 kHz et ses
variations a haute fréquence. Ces mesures montrent que l'activité ondulatoire décroit a
mesure que Phobos 2 se rapproche de la "planétopause" [Grard et al., 1989, 1991, 1993;
Trotignon et al., 1993, 1996]. Les panneaux 3 et 5 (a partir du haut) montrent aussi que
la turbulence décroit depuis le choc en atteignant son minimum devant la
"planetopause". En méme temps, la sonde de Langmuir montre qu'au niveau de la
planétopause il y a un saut sur le courant ce qui indique une forte croissance de la
densité totale des ¢€lectrons [Trotignon et al., 1993, 1996] (voir Figure 1.12 d'apres Sauer
et al., 1994).
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Figure 1.11. Mesures de l'expérience PWS a bord de Phobos 2 au niveau de la planétopause

[d'apres Trotignon et al., 1996].
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Figure 1.12. Champ magnétique, densité des électrons, densité et vitesse des protons au niveau

de la planétopause (PP) [d'aprés Sauer et al., 1994].
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1.1.6 La barriére magnétique et I'obstacle final martien
Comme nous l'avons vu précédemment, I'analyse des mesures des sondes

antérieures @ MGS menait a deux interprétations en ce qui concernait la nature de
l'obstacle martien. Si Mars avait en effet une magnétopause, elle constituerait 1'obstacle
ultime a 1'écoulement du vent solaire. Si, par contre, Mars ne possédait pas de champ
magnétique global important [Luhmann and Brace, 1991], l'interaction ressemblerait a
celle de Vénus et donc on devrait s'attendre a avoir une barriére magnétique juste au-
dessus d'un obstacle ionosphérique.

Vaisberg et al., [1990] est I'un des auteurs qui depuis les mesures des sondes
Mars proposaient que la population ionique dominante dans la région de la barriere
magnétique était celle d'origine planétaire. Ce plasma formait un "coussin de plasma"
qui était équivalent au "manteau de plasma" trouvé dans la barriere magnétique
vénusienne et possiblement connecté aux lobes de la queue magnétique [Vaisberg and
Zeleny, 1984]. Une idée similaire par rapport a la nature de la barriere magnétique
martienne avait ét¢ présentée par Dubinin et al. [1996] qui ont appelé cette région "la
couche fronti¢re".

En ce qui concerne la nature de l'obstacle ionosphérique, il devait se caractériser
par 1'équilibre entre la pression magnétique de la barriére et la pression thermique de
l'ionosphére. La condition pour l'apparition de cette "ionopause martienne" €tait que la
pression ionosphérique soit supérieure a la pression dynamique du vent solaire en amont
de l'onde de choc [Brace et al., 1980]. "lonopause" est le nom que regoit fréquemment
(et improprement puisque les ions planétaires sont présents également au-dela de cette
frontieére) la couche de courant qui marque I'entrée dans une région ou le plasma est
suffisamment collisionnel pour créer des courants capables d'annuler le champ
magnétique transporté par le vent solaire. Ainsi de maniere idéale le plasma et le champ
magnétique du vent solaire ne peut pas pénétrer cette frontiere (s'il constitue un obstacle
conducteur parfait) et le plasma a l'intérieur de celle ci est entierement d'origine
planétaire. L'ionosphere de Mars a été étudiée principalement par radio occultation [e.g.
Kliore, 1992], mais les observations in situ étaient trés parcellaires: deux profils de
température et densité d'électrons obtenus par les sondes Viking 1 et 2 lors de leur
descente sur la surface martienne [e.g., Hanson and Mantas, 1988]. En conséquence,

l'existence d'une frontiere comme 1"'ionopause" vénusienne restait a prouver, ce qui n'a
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pourtant pas freiné le développement de modeles pour expliquer de fagon globale

I'interaction du vent solaire avec Mars.

1.2 Modeles d'interaction du vent solaire avec Mars

Les objectifs principaux de la modélisation de l'interaction du vent solaire avec
une planete sont: prédire la position des principales frontieres et régions (onde de choc,
magnétogaine,...), et fournir des valeurs caractérisant le plasma dans la région
d'interaction susceptibles d'étre mesurées par les sondes spatiales. Parmi les grandeurs
supposées connues on trouve les propriétés du vent solaire aux environs de la planéte et
celles de la planete elle-méme: ionosphére, exosphere, champ magnétique, etc.

La méthodologie employée dans le développement de la plupart des modeles
mathématiques se décompose en quatre étapes: a) considérer les processus physiques les
plus pertinents (dans la mesure du possible); b) introduire des approximations plausibles
afin d'arriver a des temps de calcul raisonnables pour résoudre les équations qui
caractérisent les modeles; c) calculer des solutions numériques; et d) évaluer les
résultats via des comparaisons avec les données in situ disponibles et d'autres résultats
théoriques.

Il existe une hiérarchie des modéles d'approximation ordonnés en fonction de
leur degré de "réalisme" dans la représentation de la physique sous-jacente. Ces
représentations peuvent étre fluides, avec des particules, ou des combinaisons hybrides
des deux. Voici les principaux modeles utilisés pour décrire l'interaction du vent solaire

avec Mars:

Dynamique des gaz plus champ magnétique convecté. Ces modeles traitent le
plasma du vent solaire comme 1'écoulement d'un gaz idéal (en négligeant les effets des
champs magnétiques et électriques) sous la forme d'un fluide a proximité d'un obstacle
dur (dont la taille est imposée de fagon arbitraire) via les équations de conservation de
masse, quantité de mouvement et d'énergie de I'hydrodynamique. Une fois les solutions

obtenues, le champ magnétique "s'ajoute" a 1'écoulement en lui imposant au niveau local

la méme vitesse que celle du gaz. Cette approche n'est donc pas auto-cohérente.
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Modéles magnétohydrodynamiques (MHD). La théorie MHD nous fournit la
représentation auto-cohérente la plus simple. Les équations employées sont obtenues a
partir des principes de conservation (masse, quantit¢ de mouvement, énergie) et sont
accompagnées par les équations de Maxwell et d'autres relations accessoires en
considérant un plasma a une seule composante. Méme si au début on considére
plusieurs espéces (par exemple, H', O,", O+, en plus des électrons) ainsi que les
réactions chimiques qui interviennent dans leurs production et perte, la solution finale
apparait en termes de densité, vitesse, pression, température, etc. uniques. [Spreiter and

Rizzi, 1972; Liu et al., 1999; Tanaka and Murawski, 1997, Ma et al., 2002].

Modéeles de plasma multi-fluide. Ces modé¢les représentent un niveau supérieur
dans la description de l'interaction, en utilisant un groupe d'équations de continuité et de
conservation de quantité¢ de mouvement de la MHD pour chaque composante considérée
du plasma. En général, on choisit parmi les ions deux composantes: 1'une représentant le
plasma du vent solaire (des H') et 'autre représentant les ions d'origine planétaire (H+,
O+, etc.). Ces modeles se montrent de plus en plus performants dans la description de
l'interaction du vent solaire avec les comeétes et Mars. Ils essayent de reproduire la
nature multi-ionique de l'interaction en permettant des valeurs différentes de vitesse
pour les différentes composantes de fluide, malgré quelques restrictions, comme le fait
que la pression des ions est considérée négligeable (approximation "plasma froid") ou le

fait que la description est a deux dimensions [Sauer et al., 1994].

Modéeles cinétiques et hybrides. La théorie cinétique est un modele & mi-
parcours entre les modeles décrivant les particules individuellement et les modeles
fluides. Les équations utilisées sont celles qui déterminent 1'évolution de la fonction de
distribution de vitesse des particules, plus les équations de Maxwell. Quoiqu'il y ait des
modeles cinétiques qui décrivent des aspects locaux de l'interaction [par exemple,
Lembege, 1990], aucun modele global cinétique de l'interaction vent solaire-Mars
n'existe a présent du fait des limitations concernant la connaissance de certains
processus physiques microscopiques et la capacité de calcul des ordinateurs existants.
Cependant, des modéles dits "hybrides" ou semi-cinétiques qui considérent les ions

(d'origine planétaire et solaire) comme des particules et les ¢lectrons comme un fluide
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sans masse, sont trés performants en décrivant le caractére asymétrique de certaines
structures dans l'interaction puisqu'ils tiennent compte des phénomeénes comme
l'implantation d'ions planétaires dans le vent solaire [par exemple, Moore et al., 1991;

Chanteur, 2000; Chanteur and Modolo, 2003].

1.2.1 Dynamique des gaz plus champ magnétique convecté.

La version la plus répandue du modele gasdynamique ou de la dynamique des
gaz avec convection du champ magnétique pour une planéte non magnétisée est celle
développée dans Spreiter and Stahara, [1985]. Le point de départ de ce modele est
I'ensemble des équations de la magnétohydrodynamique a symétrie cylindrique
(coordonnées x et R) sans dissipation pour un gaz idéal auquel on impose les
simplifications suivantes, on considere: a) que la surface qui représente l'obstacle a
'écoulement du vent solaire (l'ionopause dans le cas de Venus, la magnetopause dans le
cas de la Terre) est une discontinuité tangentielle MHD; b) que le choc ressemble a une
onde de choc gasdynamique (en supposant que le choc corresponde a un choc MHD
rapide avec une valeur de M grande loin de la planéte); ¢) que le champ magnétique est
négligeable dans les équations de conservation de la quantité de mouvement et de
I'énergie (pour des My grands, les termes magnétiques sont petits), et d) on néglige les
effets gravitationnels.

Ainsi, si I'on fournit la position de l'obstacle il est possible de calculer la position
de l'onde de choc (axisymétrique) et les propriétés du flot (pression p, vitesse v = (u, v),
u et v étant les composantes axiale et radiale respectivement, p la densité, et T la

température), a partir des équations qui sont identiques a celles de la dynamique des

gaz:
R'T
p= £ — (1.22)
op
2 + V. (p V)=0 (1.23)
@+V.(pvv+pl)=0 (1.24)
N + OE  OF _ H (1.25)
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ou R” est la constante universelle des gaz, 7 est la masse moléculaire moyenne du gaz
en u.m.a., p est la pression scalaire, p la densité, e 1'énergie interne par unité de masse.
Le champ magnétique n'a pas d'influence sur la solution et est calculé a partir des
solutions obtenues en utilisant les équations de Maxwell pour le cas MHD non
dissipatif:
B

%:VX(VXB); V-B=0 (1.26)
Ainsi, les valeurs de B obtenues par ce modele non auto-cohérent sont différentes de
celles données par la MHD non dissipative.

La Figure 1.13 montre le résultat d'une simulation de l'interaction du vent solaire
avec Vénus d'aprés la dynamique des gaz [Spreiter and Stahara, 1992]. Sur le panneau
du haut, nous voyons les lignes d'écoulement et sur le panneau du bas les lignes de
champ magnétique convecté. Nous pouvons voir que le choc est la seule discontinuité
crée par le modele, puisque l'obstacle final, normalement associé a "l'ionopause", est
imposé. Entre ces deux frontieres, le flot est laminaire et le champ magnétique
s'enroule (effet de "draping" ou "d'enroulement") autour de l'obstacle de fagon régulicre
et continue depuis 1'onde de choc. Ce draping apparait car le champ magnétique est gelé
dans le fluide.

La dynamique des gaz est un modele qui ne peut rien nous apprendre sur les
processus physiques ayant lieu dans le plasma, c'est donc un modéle purement

descriptif.
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(D'aprés Spreiter et Stahara, 1992)

Figure 1.13. Exemple de simulation de I'écoulement du vent solaire autour d'un obstacle dur
d'aprés le modéle basique de dynamique des gaz plus un champ magnétique convecté pour
des conditions représentatives du vent solaire a l'orbite vénusienne [Spreiter and Stahara,
1992]

.2.2 MHD monofluide

Les modeles MHD présentent une vision plus réaliste et cohérente de
l'interaction comparée a celle de la dynamique des gaz, puisqu'ils tiennent compte des
processus physiques les plus importants. Cependant, les modéles MHD donnent une
description basée sur des hypotheses qui en général ne sont pas satisfaites. La premiére
est l'aspect macroscopique, la description par la MHD se justifie dans le cas ou les
structures concernées et les variations spatiales ont une taille trés supérieure au rayon de
giration de l'espece ionique la plus lourde. La deuxiéme hypothése est la limite
inférieure sur les temps caractéristiques de variation des différentes grandeurs qui

doivent étre beaucoup plus grands que la période cyclotron de l'espece la plus lourde
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considérée. En particulier, la premiere de ces deux conditions n'est pas satisfaite dans le
cas de Mars car l'épaisseur de la magnétogaine dans la direction subsolaire est
comparable au rayon de giration des protons. A ces hypothéses, il faut encore ajouter
une limitation majeure: afin de simplifier on suppose en effet que toutes les
composantes du plasma ont la méme vitesse et la méme température.

Le groupe d'équations utilisées dans la plupart des travaux en MHD sont du type

suivant [Ma et al., 2002]:

N v - Q (127)
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Dans ces équations les deuxiemes membres contiennent les termes de perte et

production et varient en fonction de la quantité d'especes considérée. Dans des travaux
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récents [e.g. Ma et al., 2002], trois espéces ioniques de densités différentes (o5, 02 p3)
mais possédant toutes la méme vitesse u ont ét¢ introduites: des protons qui représentent
le vent solaire, et O” et O, comme les constituants les plus importants de I'ionosphére.

B_(nT)
100

Ma et al., 2002

Figure 1.14. Simulation MHD de l'interaction du vent solaire avec Vénus [Ma et al., 2002].

Les simulations reproduisent une onde de choc stationnaire au travers de laquelle
I'écoulement est fortement ralenti, chauffé et devient plus dense. Ensuite, le plasma
continue a une vitesse de plus en plus lente tandis qu'il commence a changer de
direction afin d'éviter l'obstacle représenté par la planete. A mesure que le flot se
ralentit, le champ magnétique se modifie aussi en devenant progressivement plus fort et
les différences de vitesse des lignes du champ magnétique entre la région proche a la
plancte et les régions lointaines provoquent le phénoméne de "draping" mentionné
précédemment. Cet empilement du champ se poursuit jusqu'a une deuxieme fronticre
interne ou I'écoulement devient presque entierement tangentiel. En méme temps, par
conservation de la pression, la densité juste au dessus de cette frontiére est minimale,
tandis que la pression magnétique y atteint son maximum (barriére magnétique). Les
propriétés de cette fronticre ont permis de l'associer a "l'ionopause" pour le cas de
Vénus quand la pression dynamique du vent solaire était inférieure a la pression

thermique du plasma de l'ionosphére. Dans ce cas, la frontiere a les caractéristiques
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d'une discontinuité tangentielle et marque l'entrée dans une région ou le champ

magnétique est presque nul et I'écoulement quasi stagnant (Figure 1.14).

1.2.3 MHD Hall multifluide

L'idée d'appliquer des modeles MHD multifluides afin de décrire l'interaction du
vent solaire avec un objet non magnétisé entouré d'une exosphere est survenue a partir
des observations des cometes qui montraient que ces objets étaient des sources intenses
d'ions dits "lourds" (par exemple, les ions du groupe de l'eau) avec des propriétés
différentes de celles des populations du vent solaire.

Les observations de la mission AMPTE [Valenzuela et al., 1986], pendant
laquelle un "obstacle" du type cométaire était crée artificiellement en langant du baryum
(Ba) dans le vent solaire, ont permis d'observer que les propriétés dynamiques des ions
lourds (en l'occurrence, Ba) étaient différentes de celles des protons du vent solaire et
donc l'approche MHD ne pouvait pas €tre appliquée. Quelques années plus tard, on
assistait aux premiers travaux décrivant l'interaction du vent solaire avec les cométes a
partir des modeles MHD multifluides comme une alternative aux modeles MHD a un
seul fluide, incapables de reproduire une troisieme frontiere plasma située entre 1'onde
de choc et la cavité diamagnétique rencontrée initialement par la sonde Giotto: la
frontiere d'empilement magnétique [Neubauer, 1987] que nous décrirons plus loin et qui
fera 1'objet d'une étude décrite dans le chapitre V.

Dans la version la plus répandue de ces modeles, Sauer et al.[1995] considerent
deux fluides ioniques séparés: les protons (p) qui représentent le vent solaire et des ions
lourds (h) qui représentent la population d'origine planétaire. Afin d'obtenir les
équations qui décrivent la dynamique de ces deux populations, il faut considérer tout
d'abord les équations de conservation de la quantité de mouvement pour chacune d'entre

elles en supposant que la pression des ions est isotrope (scalaire) et le plasma d'ions

isotherme:
0 P
6—(nava)+v. N,V,Vy +—= :en—“(E+Va xB); a=ph (1.32)
t m, mey

Les deux fluides sont couplés seulement par les champs électromagnétiques

macroscopiques (force de Lorentz) déterminés par les lois de Faraday et d'Ampére:
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OB

— +VxE=0

o (1.33)
VxB:,uoe(npvarnhvh—neve) (1.34)

Afin d'assurer la quasi neutralité, le modele utilise un fluide d'électrons chaud
non isotherme et sans masse qui transporte le champ magnétique (Hall MHD). Ainsi, le
champ électrique est exprimé de la fagon suivante (loi d'Ohm):

1
E :__Vpe _VexB (1.35)

en,

ou n, est la densité, p, est la pression thermique et v, la vitesse moyenne des électrons.
Enfin v, est remplacée par sa valeur d'apres la loi d'Ampére et la condition de
quasi-neutralit¢ compléte le systéme d'équations. Les équations qui décrivent le
couplage entre les deux fluides ioniques s'obtiennent en combinant les équations de
continuité et de quantité de mouvement mentionnées plus haut, plus la loi de Faraday et

1'équation d'énergie pour les électrons:

atnp+V.(an )=O (1.36)
8t(npvp)+V.(npvpvp):n—p{—%V(ﬂePe +B*)+B.VB+n,(v, —Vh)xB} (1.37)
ne

o,n, +V.(nhvh)= o, (1.38)
o, (nhvh)+ V.(nhvhvh)=n—h&{—%v(ﬂe}’e +B2)+B.VB+np(vh —vp)xB} (1.39)

n, my,

et

0,B+V-(v,B)=B-Vy, (1.40)
0,P, +V-(Pv,)+(y, -1)P,V-v,=0 (141)

ou 0, = olot, y = 5/3 et T, = T), = cte (en général = 0, i.e., approximation du
plasma froid). Le taux de production est ¢ = ny v ou ny est la densité de neutres et v le

taux d'ionisation.
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La différence essentielle avec la MHD monofluide est I'apparition du terme de
couplage (vp-vi) x B dans les équations (1.37,1.39) qui provient de la possibilité d'avoir
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Figure 1.15. Résultats d'une simulation 2D Hall MHD bi-ionique de l'interaction du vent solaire
avec une source d'ions lourds (sans champ magnétique). Les panneaux montrent la densité
des protons du vent solaire n, et la densité d'ions lourds n, sur I'un des flancs (panneaux de

gauche) et a travers la queue (panneaux de droite) [Sauer and Dubinin, 2004, en préparation].

Dans le cas plus simple, Sauer et al., [1995] ont étudié le couplage entre les
deux composantes ioniques via le champ électrique di au gradient de la pression des
électrons, en considérant B = 0, T, = T}, = 0 ainsi qu'une source d'ions lourds. La Figure
I.15 montre les résultats de cette simulation pour la densité des protons (n,) et la densité
des ions lourds (n,) pour deux plans dans la boite bidimensionnelle de simulation, dans
laquelle on utilise un systeéme de coordonnées cartésiennes centré sur 1'objet ou l'axe x
pointe dans la direction du vent solaire. Le premier plan se situe sur 1'un des flancs (y/L
= 0.5 ou L est I'échelle de hauteur des ions lourds) et le deuxiéme plan coupe la région
de la queue (x/L = 2.5). Pour le premier plan nous pouvons observer que 1'onde de choc
est caractérisée par une forte augmentation dans la densité des protons (x/L ~ -4). Plus a

l'intérieur nous observons une autre frontiére caractérisée par une forte chute de n,
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(autour de x/L = -2) qui est accompagnée par une brusque croissance de la densité d'ions
lourds. Ce méme comportement peut aussi étre observé sur le plan x/L = 2.5 en révélant
qu'au niveau de cette fronticre il y a un remplacement des protons du vent solaire par les
ions lourds. La Figure .16 montre que cette frontiére représente un obstacle pour la
population du vent solaire qui transfeére presque toute sa quantit¢ de mouvement aux

ions lourds. Pour cette raison cette fronticre avait été appelée protonopause (PP) par

Sauer et al. [1994].
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Figure 1.16. Distribution de la densité des protons obtenue a partir d'une simulation Hall MHD bi-
ionique a deux dimensions de l'interaction du vent solaire avec une source d'ions lourds (sans

champ magnétique) [d'aprés Sauer and Dubinin, 2004, en préparation].

Le champ magnétique B peut étre obtenu a partir de la dynamique des électrons
et ainsi la chute dans la vitesse des électrons a travers cette frontiere a comme
contrepartie des changements drastiques au niveau de la direction et de la magnitude du

champ magnétique. Nous discuterons ces résultats dans le chapitre V.

1.2.4 Modéles cinétiques et hybrides

Dans le cas d'une planéte comme Mars ou Vénus, ou l'interaction est
essentiellement multi-ionique et ou la taille de certaines régions et frontiéres sont
comparables avec le rayon de giration des ions, les modéles cinétiques et hybrides
deviennent absolument nécessaires [Phillips and McComas, 1991]. Pour des raisons
"économiques" vis-a-vis du temps de calcul, le formalisme hybride traite les ions

comme des particules individuelles et les électrons comme un fluide. Cet approche est
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justifié lorsque le comportement du plasma a étudier est dominé par la physique des
ions. L'utilisation du formalisme hybride [Harned, 1982] sous la forme des codes
numériques a commencé pendant les années 80 avec des études a une dimension des
frontieres comme 1'onde de choc [Leroy et al., 1982], suivies des applications plus
générales comme l'interaction du vent solaire avec les cométes [Omidi and Winske,
1986] et Vénus [Winske and Quest, 1986]. Les simulations 3D appliquées a l'interaction
martienne et vénusienne commencent au début des années 90 avec des travaux qui
modélisent des portions dans la région c6té jour d'interaction, mais avec des limitations
importantes comme I'absence d'alourdissement [Brecht, 1990]. Les plus récents de ces
types de travaux appartiennent a Brecht and Ferrante [1991] et Brecht [1997] qui
simulent I'ionosphére par une simple "boule" conductrice, ce qui est trés peu réaliste
compte tenu de ce qui a été décrit auparavant.

D'autres simulations 3D ont inclus une source de masse, mais parfois au
détriment de la taille de la région simulée a cause des limitations liées au temps de
calcul. Ceci est le cas du modele utilisé par Moore et al. [1991] qui simule la région
coté jour de l'interaction du vent solaire avec Vénus. Pourtant, il s'agit de 1un des
modeles les plus complets en ce qui concerne les éléments qui interviennent dans
l'interaction ainsi que la variété des processus physiques qui peuvent avoir lieu. Ce
modele utilise des valeurs réalistes pour le champ magnétique interplanétaire ainsi que
pour le taux de production d'ions planétaires. Cependant, la simulation ne comprend que
la moitié de la planéte. Finalement, ce modele inclut les effets liés aux valeurs finies du
rayon de giration des ions, les effets non isotropes ainsi que l'effet Hall (d¢ja mentionné
dans la section précédente). La méthodologie employée est la suivante: les champs
¢lectrique et magnétique sont tout d'abord obtenus en fonction des distributions spatiales
des ions et électrons préexistantes. Ensuite, les ions et les électrons sont censés se
déplacer sous l'influence de ces champs. Ces deux étapes se répétent pour chaque point
d'une maille de simulation pendant une période de temps prédéfinie. Comme résultat, on
trouve de la méme mani€re que pour les simulations bi-ioniques une différentiation
entre la population du vent solaire et les ions planétaires a l'endroit ou I'on observe le
début de la région de la barriere magnétique.

Des développements tres récents ont été montrés par Chanteur et al. [2003] dans

le cas de Mars. Les résultats de ces simulations seront discutés dans le chapitre V.



Chapitre I

Les moyens experimentaux
et les principales methodes
d'analyse
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Il.1 Mars Global Surveyor

11.1.1 La mission

La sonde Mars Global Surveyor (MGS) a été lancée le 7 novembre 1996 depuis

le centre spatial Kennedy en Floride (Etats Unis) en route pour Mars. Apres 309 jours

de voyage interplanétaire, la sonde atteignait enfin son objectif le 11 septembre 1997, 4

ans apres 1'échec de la précédente, la sonde Mars Observer (MOM) perdue lors de son

insertion en orbite.

Suite a I'échec de MOM, plusieurs de ses instruments ont été¢ ré-embarqués sur

MGS et ainsi, la plupart des objectifs de MOM ont été repris par MGS:

Caractériser la morphologie de la surface martienne.

Déterminer la composition, la distribution, et mesurer les propriétés thermiques de
la surface.

Déterminer la topographie globale, la forme géodésique et le champ gravitationnel
martien.

Etablir la nature du champ magnétique martien et le caractériser.

Surveiller la météorologie et la structure thermique de 1'atmosphere.

Etudier l'interaction surface / atmosphére le long d'un cycle saisonnier.

Fournir un relais satellite pour des missions a venir.

Originellement, la Mission Mars Global Surveyor était divisée en cinq phases

(Figure I1.1):

Le voyage interplanétaire (7 novembre, 1996 — 11 septembre, 1997).

Une phase courte d'insertion en orbite autour de Mars.

La phase d'aérofreinage (prévue entre le 11 septembre 1997 et mars 1998), ou la
sonde devait s'insérer sur une orbite elliptique autour de la planéte avec un
périastre suffisamment bas pour que la friction provoquée par l'atmospheére
martienne remplace le freinage par des moteurs afin d'arriver a une orbite finale
circulaire pour la cartographie.

La phase de cartographie de la surface martienne depuis une orbite a 400 km

d'altitude (mars 1998 — février 2000) avec une période orbitale de 2 heures.
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e Enfin, jusqu'a 2003 MGS était censée servir comme relais satellite pour des

missions futures (Mars Climate Orbiter et Mars Polar Lander).
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Figure 1.1. Les cinq phases de la mission Mars Global Surveyor initialement prévues (site

internet de MGS: http//mars.jpl.nasa.gov/mgs/)

La Figure I1.2 montre la sonde MGS sous différentes configurations au cours de
la mission. Juste apres le lancement et pendant toute la phase de croisiere, MGS s'est
trouvée dans une configuration semi-ouverte, en rotation controlée autour de I'axe X du
repere dit "payload", qui coincidait avec I'axe de symétrie de son antenne a haut gain
(HGA d'apres l'anglais "high gain antenna") qui n'était pas encore déployée. Lors de
l'arrivée a Mars, MGS a été placée sur une orbite trés elliptique de 45 heures de période
grace a l'allumage des moteurs de la sonde pendant 23 minutes. Une fois en orbite, la
phase d'aérofreinage n'a commencé qu'au cours du troisiéme passage au périastre (orbite
P003, ou P indique le périastre) ou la sonde a adopté une configuration en forme de V
ou la surface des panneaux solaire jouait un role central dans la dissipation de I'énergie
cinétique par frottement avec l'atmosphere. En méme temps, la sonde pointait vers la
planéte (nadir) pour tester les différentes expériences a bord (en particulier la caméra).
Une fois l'aérofreinage achevé, la sonde devait déployer son antenne HGA en mettant
ses panneaux solaires en orientation paralléle.

Pourtant, au point le plus bas de l'orbite PO15 la sonde a subit de fortes
vibrations au niveau d'un de ses panneaux solaires. Ces vibrations étaient dues a I'un des
¢léments du mécanisme de contrdle de I'un des panneaux qui avait été endommagé lors

du déploiement de la sonde juste apres le lancement (le panneau n'étant pas
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completement déployé¢). Le périastre de l'orbite a donc été rapidement relevé afin de
diminuer la pression sur les panneaux en interrompant temporairement la phase

d'aérofreinage telle qu'elle était prévue initialement.

Lancement
+L

Direction du
Vecteur Vitesse

Direction du
Vecteur Vitesse

Figure 11.2. Différentes configurations de la sonde MGS pour les différentes étapes de la

mission [d'aprés Albee et al., 2001].

La Figure I1.3 montre les variations de la période orbitale, le temps local et
l'altitude du périastre de MGS en fonction du temps avant et aprés l'incident lors de
I'orbite PO15. Aprés quelques orbites, 'aérofreinage a été repris mais de fagon moins
intense (en modifiant 'orientation des panneaux pour éviter de détériorer voire de
replier le panneau incomplétement déployé). Ainsi, contrairement au plan original, la
date d'arrivée a une orbite circulaire a été reportée d'un an. Pour arriver a une orbite
similaire a celle prévue a l'origine, la phase d'aérofreinage a du étre divisée en deux
étapes AB1 et AB2, séparées par une période dite Science Phasing Orbits (SPO) ou
l'aérofreinage était suspendu. Au cours de cette phase intermédiaire, qui va du 27 mars

au 22 septembre 1998, l'altitude du périastre a été¢ remontée a 170 km et l'altitude de
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I'apoastre a ¢été fixée a 17800 km. Ces orbites avaient un temps local variable entre
Minuit et 16 heures, et une période de 11.6 h. Ensuite, la deuxiéme phase d'aérofreinage
s'est étendue jusqu'au 19 février 1999, ou la sonde est arrivée a une orbite circulaire de
378 km d'altitude et un temps local de 2 h. Le Tableau II.1 montre les événements les
plus importants postérieurs a l'insertion de MGS en orbite autour de Mars. C'est
uniquement sur cet ensemble d'orbites que porte ce travail. Les orbites antérieures a la
phase de cartographie sont désignées P001...P1683 en commencant par le périastre de
l'orbite d'insertion. Le résultat des problémes techniques évoqués a été d'augmenter
énormément le nombre d'orbites elliptiques et la gamme de temps local explorée par
rapport a la mission initialement prévue, ce qui a été in fine un avantage du point de vue

des résultats scientifiques [voir par exemple Acusia et al., 2001].
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Figure 11.3. Période orbitale de MGS en fonction du temps d'aprés le plan initial (en pointillé) et
aprés (trait continu) la détection du probléme sur I'un des panneaux solaires lors de I'orbite
P015 [d'aprés Albee et al. 1998].

En dépit de la fin nominale de la mission prévue en février 2000, MGS se trouve
toujours en opération a l'heure ou sont écrites ces lignes, c'est-a-dire a la fin de sa

quatriéme année de mission étendue, apres avoir parcouru plus de 20000 orbites.
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Tableau II.1: Evénements postérieurs a l'insertion en orbite martienne [d'apres

Albee et al., 2001].

Evénement Orbite Date périastre Période Altitude Altitude
orbitale (h) périastre apoastre
(km) (km)
Insertion en orbite P001 12/09/1997 44.993 262.9 54026
Début Aérofreinage nominal P003 15/09/1997 45.3 263 54026
Elévation du périastre PO18 12/10/1997 ~115
Acérofreinage suspendu P019 13/10/1997 35.4 175 45100
Début phase AB1 P036 07/11/1997 354 175 45100
Fin phase AB1 P201 27/03/1998 ~125
Début SPO 1 P202 27/03/1998 11.6 175 17800
Conjonction Solaire P269 29/04/1998
Début SPO2 P328 27/05/1998
Fin SPO2/Début AB2 P573 24/09/1998 11.6 175 17800
AB2 ~127
Calibrage Gravit¢/MOC P1285 04/02/1999 118 min 377 454
Fin étape pré-cartographie P1683 09/03/1999
Début phase de cartographie =~ DEXI1 09/03/1999 118 min 367.8 438.5

Fin nominale de la mission = DEX8506 01/02/2000

Pour accomplir les objectives scientifiques décrits précédemment, la sonde MGS
emporte les expériences suivantes:

e Une caméra a haute résolution (Mars Orbiter Camera ou MOC) pour la
cartographie globale de la planéte [Malin et al., 1992].

e Un altimetre laser (Mars Orbiter Laser Altimeter ou MOLA) visant a caractériser
la topographie et le champ gravitationnel martien [Zuber et al., 1992].

e Un spectrométre d'émission thermique (Thermal Emission Spectrometer ou TES)
destiné a étudier la surface et I'atmosphére en utilisant la spectroscopie infrarouge
[Christensen et al., 1992].

e L'expérience MAG/ER, composée de deux magnétometres (MAG) qui mesurent
l'orientation et l'intensit¢ du champ magnétique et d'un spectrometre d'électrons
(ER) qui mesure la fonction de distribution des ¢lectrons entre 10 keV et 20 keV

[Acuria et al., 1992].
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La Figure I1.4 montre la position des instruments a bord de MGS pendant la
phase de cartographie. Tous les instruments sauf les magnétomeétres se trouvent sur une

plate-forme d'observation nadir située sur le corps de la sonde.
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Figure 11.4. Instruments a bord de la sonde MGS [Albee et al., 2001].

1.1.2 L'expérience MAG/ER

Bien qu'emportant deux instruments, l'expérience MAG/ER est souvent
considérée comme une seule unité les deux instruments ayant toujours été utilisés de
manic¢re complémentaire pour la détermination de l'intensité et la direction du champ
magnétique. Plus précisément, les objectifs principaux de l'expérience MAG/ER sur
MGS étaient centrés sur la description approfondie de la structure du champ magnétique
autour de Mars afin de:

e Etablir de mani¢re définitive si Mars possédait ou non un champ magnétique
global associ¢ a une dynamo active.

e Développer des modeles appropriés pour représenter ce champ.
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e Cartographier le champ magnétique d'origine crustale (s'il y en avait un) avec une
résolution compatible avec l'altitude de la sonde et la séparation entre les
projections des différentes orbites sur la surface.

e Et finalement, en tant qu'objectif complémentaire pendant 1'étape d'aérofreinage,
¢tudier l'interaction du vent solaire avec 1'exosphere, 1'ionosphére et/ou le champ
magnétique de la planéte. Ce dernier point était le seul ou les deux instruments

pouvaient étre utilisés de maniére totalement indépendante.

Les magnétometres (MAG)

L'instrument MAG consiste en deux magnétometres fluxgate tri-axiaux qui
mesurent la valeur du champ magnétique ambiant dans des gammes allant de + 4 nT
jusqu'a £ 65536 nT avec une résolution numérique de 12 bits. Les senseurs se trouvent
sur les extrémités des panneaux solaires (2 ~ 5 m du corps principal de la sonde). Les
mesures fournies par ces senseurs jumeaux permettent d'avoir une redondance sur les
mesures du champ ambiant, ainsi que de déterminer en temps réel le champ magnétique
produit par la sonde [Acuria et al., 1992].

Une fois acquises par les senseurs, les mesures des magnétomeétres sont tout
d'abord traitées par leur sous-systéme ¢€lectronique analogique respectif puis envoyées a
I'unité¢ digitale de traitement. Cette derniére incorpore un convertisseur analogique
numérique. Les deux magnétometres effectuent les mesures avec 32 échantillons par
seconde. Ces échantillons sont ensuite moyennés ou non en fonction du taux de
télémesure. Ainsi nous avons des mesures a 32, 16, et 8 Hz pour des taux de télémesure
de 1296 (maximal), 648 et 324 bits/s respectivement.

L'unité¢ digitale de traitement fournit également au microprocesseur de
l'expérience l'information nécessaire pour identifier automatiquement, en fonction de la
valeur de champ magnétique, l'une des huit gammes préétablies pour le champ
magnétique (Tableau I1.2).

Si I'amplitude de la composante mesurée dépasse ou passe en dessous du seuil
présélectionné, le facteur d'échelle de chaque magnétomeétre est augmenté ou diminué
de facon a maintenir une résolution optimale. La stratégie de balayage des gammes de

mesure est illustrée par la Figure 11.5.
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Tableau I1.2. Gammes de mesure et résolution des magnétometres.

Gamme Champ Maximal (nT) Résolution (nT)
0 +4 +0.002
1 +16 +0.008
2 + 64 +0.032
3 + 256 +0.128
4 + 1024 +0.512
5 + 4096 +2.048
6 + 16384 +8.192
7 + 65536 +32.768
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Figure II.5 Stratégie de balayage des gammes de mesure des magnétomeétres [Acufia et al.,
1992].

Pour optimiser l'utilisation de la largeur de bande destinée a la transmission des
données de l'expérience ver la Terre, les observations sont enregistrées de la fagcon
suivante. Au lieu d'envoyer toutes les mesures digitalisées a 12 bits, on prend tout
d'abord une mesure sur 24 et on la digitalise a 12 bits (mesure compléete ou "full word").
Ensuite, on calcule I'écart entre la mesure "full word" et chacune des 23 mesures
suivantes et ces différences sont digitalisées a 6 bits. Toutes ces valeurs (1 mesure

complete a 12 bits + 23 écarts a 6 bits) sont alors mises dans le paquet de données, de
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sorte que pour reconstruire la série de données il suffit d'ajouter la valeur de la mesure
complete aux écarts.

Une fois regues, les données contenues dans les paquets sont traitées par le
programme MGAN (Mars Global surveyor ANalysis program développé par le GSFC)
afin d'obtenir une série temporelle continue des vecteurs de champ magnétique dans les
différents repeéres a des résolutions temporelles qui varient en fonction du taux de
télémesure. Pour chaque valeur du taux de télémesure, on pourra toujours choisir entre
des données a "basse résolution", dans le cas ou on ne considére que les mesures
completes, et des données a "haute résolution" lorsqu'on considére aussi les écarts. Le

Tableau I1.3 montre la résolution temporelle des données magnétiques en fonction du

taux de télémesure.

Tableau I1.3. Résolution temporelle des données magnétiques en fonction du

taux de télémesure.

Télémesure (bits/s) ot Haute résolution (s) Ot Basse résolution (s)
324 0.1250 3.00
648 0.0625 1.50
1296 0.0313 0.75

Le systéme de coordonnées utilisé pour représenter le champ magnétique utilisé
dans I'¢tude de l'interaction avec le vent solaire est le MSO (de d'apres l'anglais "Mars
Solar Orbital"). Ce repere, appelé aussi Sun State (SS), est centré au centre de Mars.
L'axe Xymso pointe vers le soleil et 1'axe Yyso est antiparalléle au vecteur vitesse orbitale
de la planéte et I'axe Zyso compléte la base orthogonale directe.

Le programme MGAN permet d'obtenir les données magnétiques dans d'autres
systémes de coordonnées, comme le repére "payload" précédemment introduit et le
repere SENSOR qui est centré sur chaque magnétometre et dont les axes correspondent
aux trois axes de chacun des détecteurs.

L'un des problemes le plus important concernant la qualit¢ des mesures
magnétiques de MGS était le fait que la sonde n'était pas complétement propre du point
de vue magnétique. Méme si avant le lancement de différents tests avaient contribué a

compenser les champs parasites créés par les différents instruments a bord, une
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contribution de quelques nT persistait et les magnétometres mesuraient donc la
superposition du champ ambiant plus cette contribution rémanente. Pour estimer et puis
compenser cette contribution rémanente, les sources a bord de la sonde ont été groupées
en des sources statiques (associées a une magnétisation permanente) et des sources
dynamiques (associ€¢es aux courants). La contribution la plus importante parmi les
sources statiques est celle liée aux aimants situés derriere 1'antenne HGA (qui pendant
les phases AB et SPO ¢tait pliée), tandis que parmi les champs dynamiques qui
influencaient le plus les mesures se trouvaient ceux engendrés par les courants circulant
dans les panneaux solaires. Dans sa premicre version, le programme MGAN ne tenait
pas compte de ces effets et donc la premiére distribution des données (Release A)
comportait des mesures affectées par ces derniers.

Pendant les mois de Janvier et Février 2000, I'antenne HGA étant déja déployée,
I'équipe MAG/ER a entrepris une série de manceuvres visant a mieux modéliser le
champ produit par la sonde [Acuria et al., 2001]. Tout d'abord ont été considérées les
mesures obtenues par chacun des deux senseurs en identifiant celui situé sur l'axe +Y
"payload" comme "outboard" et celui sur l'axe —Y comme "inboard" par analogie avec
I'appellation classique des senseurs situés sur un seul bras. Le champ magnétique

mesuré par chaque senseur en coordonnées "payload" (pl) a été modélisé comme:

BPI = [H] BS + [T] BO + Ba + Bc + [T] Bod + Bcd (H.l)

ou Bs est le champ statique de I'antenne HGA dans un repere 1ié a l'antenne, H est la
matrice de transformation entre le repere HGS et le repére "payload", By est le vecteur
offset (constant), T est la matrice de transformation entre le repére des senseurs et le
repére "payload", B, est le champ ambiant, B, est le champ statique de la sonde, Bog et
B.q représentent les champs dynamiques. La différence [B,(IB) — B, (OB)] est utilisée
pour enlever B, et des manceuvres au niveau des senseurs et au niveau de la HGA sont
mises en place afin de contraindre les valeurs de By et Bs. La Figure 11.6 montre le
champ de la sonde modélisé a partir des composantes (ABx, ABy, ABz) du vecteur

[Bpi(IB) — Bpi(OB)].
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Mars Global Surveyor Spacecraft Magnetic Field Model MAG/ER
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Figure 11.6. Modéle du champ magnétique de MGS.

Les observations dans l'ombre de Mars corrigées par ce champ modélisé
présentent une incertitude nominale de = 0.5 nT, mais dés que les panneaux solaires
sont illuminés cette incertitude augmente a = 1 nT [Acuria et al., 2001]. Ces corrections
ne concernent que les données "full word" et elles ne sont donc pas disponibles pour les
données a haute résolution. Les données magnétiques calibrées ont ét¢ distribuées
comme "Release B" pour les différencier de la premiére distribution de données non

corrigées "Release A".

Le spectromeétre d'électrons (ER)

Le spectrométre d'électrons ER, I'autre instrument de 1'expérience MAG/ER, est
un analyseur ¢électrostatique a symétrie hémisphérique, avec pour systéme de détection
une galette de micro canaux (MCP, de l'anglais "micro channel plate") et une anode
collectrice. Il a été développé par le Laboratoire de Sciences Spatiales de 1'Université de
Berkeley (Etats-Unis) et le Centre d'Etude Spatiale des Rayonnements (Toulouse,
France). Cet instrument peut étre utilis¢ de facon complémentaire aux magnétometres
MAG dans la détermination des champs magnétiques en utilisant la technique de

réflectométrie d'électrons, d'ou son nom "Electron Reflectometer" ou ER. Dans cette
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section nous allons décrire l'instrument tel qu'il est utilisé dans 1'étude de l'interaction
avec le vent solaire.

La Figure I1.7 montre un schéma qui aide a décrire le fonctionnement de 1'ER.
L'analyseur comprend deux plaques hémisphériques. L'hémisphére extérieur est
connecté a la terre (sonde) et la tension sur 1'hémisphére intérieur est réglée pour
défléchir des électrons dans une certaine gamme d'énergie vers la galette de micro
canaux (MCP). Chaque électron qui impacte sur la MCP produit un nuage de ~10°
¢lectrons secondaires qui sont par la suite récoltés par une anode. La position de
I'événement sur l'anode est déterminée par l'analyseur de position du pulse (PPA,
d'aprés l'anglais "pulse position analyzer") qui identifie également la direction du
faisceau incident sur le plan du champ de vue grace a la focalisation produite par les
plaques. L'ER mesure les flux d'électrons sur des intervalles d'intégration allant de 2 a
48 s, en fonction du taux de télémesure et de 1'énergie, dans 16 secteurs de 22.5° x 14°

qui couvrent un champ de vue total de 360°x14°.

SYMMETRY AXIS

INCOMINGPARTICLE ¢ — - ~ ELEVATION ANGLE
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Figure 11.7. Schéma qui montre la section transversale et une vue de haut du spectrométre
d'électrons ER [Mitchell et al., 2001].

Pendant chaque intégration, l'instrument ER mesure sur 30 canaux d'énergie

séparés de facon logarithmique entre 10 eV et 20 keV avec une résolution en énergie de
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25%. L'échelle d'énergie est définie par rapport au potentiel de la sonde. Lorsque le
satellite est illuminé le potentiel de la sonde differe 1égérement de celui du plasma ou il
se trouve en produisant l'accélération des électrons avant qu'ils ne rentrent dans le
détecteur. D'autre part, les trajectoires des électrons de basse énergie peuvent étre
défléchies par des champs ¢électriques proches de la sonde. Principalement a cause de
ces deux effets les mesures de flux ne sont pas toujours fiables pour les plus basses
énergies (10-30 eV).

Le champ de vue balaie 4n stéradians toutes les 50 minutes (la moiti¢ de la
période de rotation de la sonde) ce qui est un temps beaucoup plus long que le temps
caractéristique de la plupart des échelles de temps d'intérét dans l'interaction du vent
solaire avec Mars. En conséquence, environ 12% de la distribution angulaire des
¢électrons peut étre mesuré pendant le temps d'intégration. Avec la valeur du champ
magnétique obtenue par le magnétomeétre, et pendant la phase de cartographie, le champ
de vue peut s'organiser en fonction de I'angle d'attaque o entre la vitesse de 1'¢lectron et
le champ magnétique:

cos(a) = cos(¢- @p) cos(0Os)
ou ¢ est 'azimut de la vitesse de I'¢lectron incident sur le plan du champ de vue, ¢p et 65
sont respectivement 1'azimut et 1'¢lévation du champ magnétique. Pendant une période
d'intégration, I'ER couvre la gamme |05| < oo < 180° - |0g|. A cause de la rotation lente
de la sonde les faisceaux d'électrons alignés au champ magnétique sont rarement
détectés, tandis que la population a o = 90° peut étre toujours observée.

Le facteur de géométrie pour tout le champ de vue est de 0.02 cm?” sr. D'autre
part, l'instrument incorpore plusieurs aménagements nécessaires pour mesurer les flux
intenses d'électrons ionosphériques ou de photo-électrons de basse énergie. La gamme
de flux d'électrons s'étend sur 11 décades en amplitude et sur 4 en énergie. Le taux de
comptage du détecteur est proportionnel au flux d'énergie et couvre 7 décades. Pour
maintenir une bonne sensibilité a haute énergie sans pour autant saturer a basse énergie,
I'analyseur est équipé d'un atténuateur qui peut réduire le facteur de géométrie par 43.5
pour les énergies inférieures a une centaine d'é¢lectron-volts. L'atténuation est achevée
en appliquant une tension sur une grille de la fenétre d'entrée de l'analyseur, ce qui
repousse une partie des électrons de basses énergies tout en maintenant la résolution

angulaire.
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Les événements ¢lectrons sont classés par un codeur de position, comptabilisés
dans les secteurs d'angle d'attaque et stockés dans la banque de comptage. Ensuite, pour
chaque palier d'énergie, le contenu des compteurs est verrouillé et lu par l'unité de
traitement des données. Le volume de données acquises par 1'ER étant trop important
pour étre transmis, 1'une des taches principales de 'unité de traitement est de réduire ces
données aux parametres significatifs (angle du cone de perte, spectres en énergie,
distributions moyennes) et de les formater pour les transmettre ultérieurement. De la
méme manicre que pour les paquets MAG, les paquets ER sont traités par MGAN afin
de produire des séries temporelles avec les valeurs des flux d'électrons pour chaque

palier d'énergie a une résolution temporelle maximale de 2s (Tableau 11.4).

Tableau II.4. Résolution des données ER (en secondes) pour chaque niveau d'énergie

en fonction des différents taux de télémesure.

E (eV) St (324 bits/s) ot (648 bits/s) ot (1296 bits/s)
844,515,314, 191, 116 8 4 2
3689, 2255, 1380 16 8 4
79,61, 36,21, 11 24 12 6
9868, 6035, 47, 27, 15 48 24 12

L'instrument ER est orient¢ de telle fagon que son axe de symétrie est
perpendiculaire a I'axe z de la sonde (Figure 11.2) et quasi-perpendiculaire (80°) a I'axe
X. A cause de son orientation, le champ de vue est bloqué par différentes parties de la
sonde. Pendant 1'aérofreinage l'antenne a haut gain (HGA), qui était pli¢e, bloquait un
secteur de 70°, tandis qu'apres le déploiement de 1'antenne seuls une extrémité du corps
de la sonde et I'un des bras des panneaux solaires obstruent le champ de vue. Lorsque
ces obstacles sont illuminés par le soleil, les photoélectrons ainsi créés (< ~80 eV)
rentrent dans 1'analyseur en produisant un signal qui dépend du temps a mesure que la
sonde tourne. D'autre part, toutes les 50 minutes et pendant ~4 minutes, le soleil rentre
dans le champ de vue en produisant des cascades de photoélectrons a l'intérieur de
l'analyseur qui sont également mesurés par le détecteur. Cet effet s'observe sur toutes les

énergies mais il est plus notable dans la gamme 10 — 80eV.
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1.2 Méthodes d'analyse

Dans cette section, nous allons décrire quelques techniques de traitement de
données utilisées habituellement dans I'étude des plasmas spatiaux a partir des données

de champ magnétique.

1.2.1 Analyse de Minimum de variance (MVA)

L'objectif principal de l'analyse de minimum de variance (ou MVA d'apres
l'anglais minimum variance analysis) est de trouver, a partir des données obtenues par
un seul satellite, une estimation de la direction normale a une couche de courant
unidimensionnelle ou apparemment unidimensionnelle, un front d'onde ou autre couche
de transition dans un plasma. Cette méthode a été utilisée pour la premiere fois par
Sonnerup and Cahill, [1967] pour la détermination du vecteur normal a la couche de
courant associée a la magnétopause terrestre.

La technique de minimum de variance fournie une estimation de la normale n a
une couche a partir d'une série temporelle (B1,B,,....Bx), en calculant la direction du
vecteur n pour lequel la variance de l'ensemble {B"™.n} (o0 m=1...N) est minimale.

Ceci équivaut a minimiser 1'expression:

N
0% = Y [B™ ~(B))-n]* 112)
m=1
ou
15
<B>EFZ_‘TB( ) (11.3)

Si nous imposons en plus la contrainte [n|*=1 nous pouvons l'implémenter en
utilisant le multiplieur de Lagrange A , en trouvant la solution du systéme d'équations

homogene:
Vo2 = A(n* ~1n]=0 (11.4)

ou la dérivée est calculée par rapport au coordonnées de n dans le repere cartésien
(X,Y,Z) choisi pour B. Ces équations peuvent donc aussi étre écrites sous la forme

matricielle:
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3
ZMﬁV n,=An, (1L.5)
v=1

ou 1 v=1, 2, 3 indiquent les composantes X, Y, Z et M? est la matrice de covariance
du champ magnétique:
M® =(8,8,)-(B,)B,) (IL6)
Or, 1'équation II.5 montre que les valeurs de A sont en fait les valeurs propres (A;,A2,A3,
en ordre décroissant) de la matrice de covariance. Puisque M” est diagonale par
définition, les valeurs propres sont réelles et leurs vecteurs propres correspondants
(e1,ez,e3) sont orthogonaux. Les trois vecteurs propres représentent les directions de
variance maximale, intermédiaire et minimale du champ magnétique. En conséquence
l'analyse MVA consiste a construire la matrice M? pour obtenir ensuite ses valeurs
propres et vecteurs propres, la direction de minimum de variance étant définie par le
vecteur propre es.
Apres le calcul des vecteurs (e,es,e3) nous pouvons exprimer les composantes

du champ magnétique dans la base qu'ils définissent d'une fagon simple:
B"M=B"-e:; i=1,2,3 (IL.7)

Les incertitudes dans les orientations des vecteurs propres (ej,e;,es) ainsi que
dans les valeurs des composantes du champ magnétique moyen (B)-e; peuvent étre
purement statistiques ou bien produites par la non stationnarité ou l'aspect non quasi-
unidimensionnel de la structure étudiée. Dans ce cas, nous ne nous occuperons que des
premicres, en sachant que pour le cas des données mono-satellitaires on peut limiter
lI'influence des derniéres en considérant des intervalles ou A, est grand par rapport a As,
ainsi que des intervalles d'analyse qui ne soient pas trop longs. Khrabrov and Sonnerup
[1998] ont déduit des expressions analytiques pour ces erreurs par analyse de
perturbation a partir de 1'équation II.5 autour des valeurs non perturbées indiquées avec
un astérisque.

(M*+AM)-(x:+Ax:)=(A+A L) (¢ +Axi) (11.8)
ou i = 1,2,3 indique les variances maximales, intermédiaire et minimale associées a M*.
En linéarisant la derniére équation et en réécrivant les expressions dans la base des

vecteurs propres non perturbés, nous arrivons a l'expression qui permet d'obtenir les
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perturbations Ax;; du vecteur propre x; dans la direction du vecteur propre x; en fonction

de AM pour l'approximation linéaire:

Aozt =—Axi3=— AM:3

(A41-4%)
Axz2=—Ax23 =——( f*j\{ /213*)
2 (I1.9)
Ay —_AM>i
Noo1=—Axi2 CAi—1%)
Axi =0

Ensuite, on fait une moyenne d'ensemble (indiquée par "({ ))") de chaque Ax;. Ces
moyennes sont proportionnelles aux ((AM;; )), qui peuvent également étre exprimées en
fonction de l'erreur sur le champ magnétique AB [Khrabrov and Sonnerup, 1998]. De
cette maniere on peut arriver aux erreurs angulaires |[A¢;| (en radians) entre les vecteurs
propres Ax;., en négligeant les termes d'ordre e=[hs/(h2 — A3)]/(N=1)* (ou N est le

nombre total d'échantillons considérés dans 1'é¢tude):

=Pl )= (o)) - [y S o

Les magnitudes de ces erreurs pour es; décroissent des lors que A3 est petit devant
Ay et Ay, et lorsque N augmente. En conséquence, une valeur A,/As bien supérieure a 1
(en général >10 pour N < 50) garantit une bonne détermination de la direction de
minimum de variance.

Dans ce travail, nous avons appliqué l'analyse MVA a la détermination du
vecteur normal au front d'onde et la caractérisation de ses parametres vectoriels

(Chapitre 1V), ainsi qu'a la détermination du vecteur normal aux frontieres étudiées par

MGS.

[1.2.1.1 Application a I'étude d'ondes

La méthode de minimum de variance a aussi été utilisée pour l'estimation de la
direction (pas le sens) du vecteur normal au front d'une onde ou vecteur d'onde k [par
exemple, Hoppe et al., 1981]. Ainsi, une bonne détermination du vecteur de minimum

de variance permet d'établir que 1'onde est plane ou quasi-plane.
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D'autre part, I'étude des variations du champ magnétique dans le plan de
variance maximale et intermédiaire permet d'étudier la polarisation des ondes en
utilisant des hodogrammes. Un hodogramme est un tracé ou on relie les extrémités des
vecteurs {Bj, By, B3} sur un plan de variance choisi en suivant la séquence temporelle.
Méme dans le cas ou Az ~ Ay, si A;>>A, on peut déduire que la polarisation est quasi-
linéaire. Pour le cas d'une polarisation elliptique (A3 << A, < A) ou circulaire (A3 << A,
~ A1) le sens de giration du champ magnétique sur 'hodogramme (B;,B;) détermine le
sens de la polarisation dans le repére du satellite.

Une autre source d'information sur l'onde est l'orientation du vecteur de
minimum de variance par rapport a celle du champ magnétique moyen (B) = Bj. On
calcule pour cela I'angle Oxp (la notation suppose que la direction de minimum de

variance corresponde a celle du vecteur d'onde) entre ces deux vecteurs.

e3-Bo
Os= arccos ( B j (IL.11)

en imposant 0 < Oy < 7/2.
La valeur de Oxg permet d'avoir une idée de la propagation (parallele, oblique,
perpendiculaire) dans le repere du satellite. L'erreur AByg dérive de l'expression de

l'erreur dans le calcul du produit scalaire entre (B) et es:

(-,

:J%+(A(/’32<B>.x2)z +(A¢31<B>.Xl)z (le)

11.2.1.2 Détermination de la normale a une frontiére

Dans le cas de la détermination du vecteur normal a une frontiére n, le vecteur
propre e; associé a la valeur propre A3 donne une estimation de cette normale, tandis que
les vecteurs propres e; et e, sont tangentiels a la frontiére et donc parall¢les a la couche
de courant. L'incertitude statistique dans la détermination de la composante normale du
vecteur champ magnétique moyen (B, = By - n; ou n est parall¢le a e; mais pointant vers
l'extérieur de la frontiere) est calculée directement a partir de I'équation I1.12.

Nous verrons dans le chapitre V que la valeur du rapport entre B, et By permet

d'obtenir des informations sur les propriétés de la discontinuité [par exemple Lepping

and Behannon, 1980].
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1.2.2 Analyse de Fourier et en ondelettes

Pour analyser le contenu fréquentiel des oscillations détectées par 1'expérience
MGS /MAGER, nous avons employé l'analyse classique de Fourier et I'analyse en
ondelettes, un nouvel outil trés puissant dont le champ d'application est en plein
développement. Ces deux méthodes consistent a calculer les coefficients d'expansion du

signal en diverses fonctions propres. Voici les ¢léments essentiels de chacun.

Analyse de Fourier
On obtient le spectre d'un signal x(t) en calculant sa transformée de Fourier X(m)

sur un intervalle de durée T, soit:

X (o) =% j x(t) exp(i2nw ) dt (IL.13)

Au lieu de la transformée de Fourier, qui est une grandeur complexe, on utilise
trés souvent le spectre ou densité spectrale de puissance S(@), une grandeur réelle qui

donne la densité de puissance du signal entre ® et ®+dm,
S(@) =T |X (o)’ (IL14)

Nous utiliserons par la suite le terme spectre pour faire référence a S(w) tout en
sachant qu'elle ne représente qu'une partie de la transformée de Fourier. La partie

imaginaire de la transformée contient de l'information sur la phase.

Dans la pratique, les calculs de spectres se font en utilisant la transformée de
Fourier discrete:

La fréquence maximale du spectre qu'on peut distinguer sans ambiguité (la
fréquence de Nyquist) est définie comme fy,q = feer / 2 OU foon est la fréquence
d'échantillonnage du signal. La résolution en fréquence du spectre étant l'inverse de
l'intervalle ou le spectre est calculé, on aura intérét a choisir un T le plus grand possible.
Or, lors de l'analyse des signaux peu stationnaires on devra trés souvent choisir des T
limités aux intervalles définis par les paquets d'ondes.

Les résultats du calcul des spectres sur des intervalles limités sont gravement

affectés par les effets de bord associés aux spectres a proximité des extrémités des



64 1I. LES MOYENS EXPERIMENTAUX ET LES PRINCIPALES METHODES D’ANALYSE

intervalles d'analyse. Afin de diminuer 1'impact de ces effets on utilise I'apodisation des
signaux par des fenétres. Le choix de la meilleure fenétre d'apodisation est trés
important. Dans la plupart des cas, nous avons utilisé la fenétre de Blackman (Figure

I1.8), I'une des mieux adaptées pour I'analyse des signaux multi-fréquentiels.

Fenetre Blackman
1 T T

0.9 b

0.81 b

0.7r J

0.61 4

0.5r J

0.4r 1

0.3r 4

0.2r b
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0 I I I I I I I I I
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100

Figure 11.8. Fenétre d'apodisation Blackman.

Analyse en Ondelettes

Sans aucun doute, le plus connu des outils d'analyse fréquentielle est 1'analyse de
Fourier, qui décompose le signal en sinusoides de différentes fréquences. Une autre
facon de voir l'analyse de Fourier est de la considérer comme une technique
mathématique qui transforme notre vision du signal basée sur le temps en une vision
basée sur les fréquences. Pourtant, elle a un grand inconvénient. Lorsqu'on passe au
domaine fréquentiel, I'information temporelle est perdue et il est impossible de savoir
quand un événement a eu lieu.

Si les propriétés du signal ne changent pas en fonction du temps (c'est a dire, si
le signal est stationnaire) cette limitation n'est pas trop importante. Pourtant, la plupart
des signaux contiennent plusieurs caractéristiques non stationnaires ou transitoires:
dérive, tendances, changements abrupts des débuts et fins des événements. Ces
caractéristiques sont parfois les parties les plus importantes du signal et I'analyse de
Fourier ne permet pas de les détecter.

Afin de corriger cette déficience, Gabor [1946] a adapté la transformée de

Fourier pour analyser seulement une petite partie du signal a la fois — une technique
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nommée fenétrage du signal. L'adaptation de Gabor, nommeée transformée de Fourier de
temps court (STFT d'apres l'anglais "Short Time Fourier Transform"), est une fonction
du temps et de la fréquence.

La STFT est une solution de compromis entre la description du signal en
fonction du temps et de la fréquence, puisqu'elle fournit de I'information sur quand et a
quelle fréquence un événement a lieu. La représentation classique de la STFT est le
spectrogramme. Cependant, cette information n'est disponible qu'avec une précision
limitée, la méme pour toutes les fréquences, déterminée par la taille de la fenétre
utilisée.

L'analyse par ondelettes permet de varier la taille de la fenétre afin de déterminer
d'une facon plus précise le temps ou la fréquence. Elle emploie une technique de
fenétrage de taille variable en utilisant des intervalles longs pour obtenir plus
d'information sur les basses fréquences et des intervalles courts pour obtenir plus
d'information sur les hautes fréquences.

La transformée continue en ondelettes CWT (d'aprés l'anglais "Continuous
Wavelet Transform™) est la sommation pour tous les temps du produit entre le signal et
les versions comprimées/étalées et déplacées de 1'ondelette. Les coefficients résultants
sont fonction de I'échelle et de la position sur la série temporelle. Ce processus se fait en
5 étapes:

1. On compare 1'ondelette a un intervalle qui se trouve au début du signal original.

2. On calcule le coefficient C, qui représente le degré de ressemblance entre cette
partie du signal et I'ondelette. Plus grand est C, meilleur est la ressemblance. Plus
précisément, si les énergies du signal et de l'ondelette valent 1, C peut étre
considéré comme un coefficient de corrélation. Il faut noter que les résultats vont
dépendre de la forme de 'ondelette choisie.

3. On déplace l'ondelette vers la droite et on répete les étapes 1 et 2 jusqu'a la fin du
signal.

4. On modifie I'échelle de I'ondelette en I'étalant et on répete les étapes 1 a 3.

5. On répéte les étapes précédentes pour toutes les échelles.

A la fin, on obtient les coefficients correspondants aux différentes échelles pour
les différentes sections ou parties du signal. Ces coefficients dépendent de deux indices

a et b liés au changement de taille (échelle) et au déplacement le long du signal
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(position), respectivement. Ainsi C = C(a,b) et on appelle CWT I'ensemble des C(a,b).

L'expression qui permet de les calculer est la suivante (dans le cas unidimensionnel):
— (x-Lowl 22 ) ar
C(ab) = }[2 x(7) s w( - jdt, (IL15)

ou y est l'ondelette, a détermine 1'échelle et b sa position par rapport au signal.

L'expression:

b
f‘"(%j (I1.16)

définit la famille associée a l'ondelette y. Nous disposons de deux types d'analyse:
I'analyse continue et 1'analyse discréte. Pour le premier cas, les parametres a et b varient
de facon continue:

aeR-{0}, beR, (IL.17)

pour le cas de I'analyse discrete, a et b prennent des valeurs discretes.
a=2", b=k2', (jk)eZz* (I1.18)
Voici les 3 types d'ondelettes les plus utilisées, rangées en fonction décroissante
de la résolution en échelle et croissante par rapport au temps. L'ondelette de Morlet

(Figure I1.9) est la plus répandue pour I'analyse du signal:

y(t)=C e 2cos(5¢) (IL.19)
Ondelette "Morlet”

0.6+
04+

0.2+

Figure 11.9. Ondelette de Morlet.
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L'ondelette "chapeau mexicain" (Figure 11.10), est mieux localisée dans le temps

et plus utilisée pour l'analyse de singularités isolées,

12

y(f) = (% 7r‘”4j (1-12)e 2 (I1.20)

Ondelette "Chapeau Mexicain"

Figure 11.10. Ondelette "Chapeau Mexicain".

Enfin, I'ondelette de Haar, est la plus localisée dans le temps.
y(f)=1si t€[0,0,5); w()=-1site[0,51); w({@)=0sire[0,1). (I1.21)
et
o(f)=1sitel0,1];  o@()=0 st t¢[0,1]. (11.22)
Pour représenter les coefficients, on utilise un "échellogramme" au lieu d'un
spectrogramme. Il s'agit d'une vision du contenu du signal différente de celle donnée par
I'analyse de Fourier, mais les deux sont liées puisque l'échelle peut étre lie a la
fréquence deés qu'on connait le type d'ondelette utilisé.
De la méme manicere que pour la transformée de Fourier, nous disposons de deux
types de transformée en ondelettes: la continue et la discréte DWT. Dans le chapitre [V
nous appliquerons l'analyse de Fourier dans la forme discréte et 1'analyse par ondelettes

de fagon continue (CWT).
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1.3 Etude de I'effet des champs parasites

Dés I'obtention des premieres mesures lors de la phase de croisiere, il est apparu
que des champs magnétiques produits par la sonde affectaient parfois gravement les
mesures du champ magnétique ambiant dans le vent solaire (Figure II.11). Il est
important de réaliser que MGS n'est pas une mission de Physique des Plasmas et que
ces magnétometres n'ont pas €té congus en priorité pour ce type d'étude (ils auraient en
effet été placés sur des bras les plus long possibles). De plus, les mesures de champ
continu dans le vent solaire en amont de Mars sont trés délicates vu le faible niveau
moyen de B (~3.5 nT). Nous avons vu que les champs parasites peuvent étre divisé€s en
champs statiques et champs dynamiques en fonction de leur origine (courant ou pas de
courant générateur). L'effet de la présence de ces champs apparaissait dans les données
initiales sous la forme d'une forte modulation avec une période de 100 minutes, la

période de giration de la sonde pendant les phases hors aérofreinage avant la phase de

cartographie.
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Figure 11.11. Données magnétiques basse résolution (6t = 0.75 s) non corrigées (Release A)

dans le vent solaire lors de l'orbite P237.
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Les calibrations menées en orbite entre janvier et février 2000 ont permis de
modéliser le champ produit par les aimants de I'antenne de haut gain et les courants (y
compris transitoires) dans les panneaux solaires. Les corrections associées ont été
appliquées aux données a basse résolution. Pourtant, malgré ces corrections, une
contribution de quelques nanoteslas subsiste sur de nombreuses orbites (Figure I1.12).
Pendant la période SPO, cet effet était évident principalement sur les composantes By et
Bz puisque 1'axe de rotation de la sonde (I'axe X sur la Figure 11.2) coincidait presque
avec l'axe Xyso.

Nous avons du rejeter la possibilité de corriger cet effet en appliquant un filtrage
passe haut des données (comme c'est le cas pour les missions ou le rapport entre la
période de spin et la période orbitale est plus petite) puisqu'en général la quantité de
périodes de 100 minutes de mesure en amont du choc, ou l'effet est plus important, est

de 3 — 4, ce qui est insuffisant pour l'application d'un tel filtrage.

Bx (nT)

By (nT)

Bz (nT)

100 minutes i

IBI (nT)
So = N w B0

5 15000 |-
3
£
-
5000 L CESR - MGS/MAGER Team |
| | | . |
TEMPS 15:30 16:00 16.30 17:00 17.30 18:00

Xso 6387 6999 6614 5746 4608 km

Y 4483 5680 6083 6047 5727 km

Z"s0 2770 7632 ~11493 —14545 ~16925km

Figure 11.12. Données magnétiques basse résolution (5t = 0.75 s) corrigées (Release B) dans le

vent solaire lors de I'orbite P237.
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Pour essayer de quantifier cette influence rémanente sur les données
magnétiques corrigées en amont du choc, nous avons quantifié¢ 1'amplitude des
oscillations a 100 minutes sur les différentes composantes MSO du champ magnétique
pour plusieurs orbites de la période SPO.

Tout d'abord, nous avons choisi des orbites pour lesquelles la modulation de 100
minutes était clairement visible sur au moins l'une des composantes ou le module pour
des intervalles de temps d'au moins 100 minutes. Ensuite nous avons appliqué une
moyenne sur une fenétre glissante sur chaque composante choisie afin de calculer
I'amplitude de cette modulation (en minimisant les amplitudes des oscillations a des
fréquences plus hautes) sur une période de 100 minutes. Le nombre d'orbites
sélectionnées est de 48 pour la composante By, 48 pour la composante By, et 43 pour la

composante B, . Les résultats de cette étude sont montrés sur le Tableau IL.5:

Tableau IL.5. Amplitude moyenne sur 100 minutes due aux champs parasites.

Amplitude sur 100 min N. orbites Moyenne (nT)
ABx 48 0.51£0.34
ABy 48 0.97+0.57
ABz 43 1.03+£0.68

Si I'on ne considére que la moyenne de l'intensité du champ magnétique sur
chaque intervalle de 100 minutes (|B|)100, la moyenne sur toutes les orbites est de 3.99
+2.29 nT. Les valeurs du Tableau II.5 montrent que les déviations dues aux champs
parasites sont importantes par rapport a des valeurs courantes de la magnitude du champ
magnétique en amont de 1'onde de choc.

De fagon complémentaire, nous avons ensuite étudié les dépendances entre ABx,
ABy, ABz et la moyenne de l'intensit¢ du champ magnétique sur chaque intervalle de
100 minutes (|B|)i00 choisi dans chaque orbite. Nous observons sur la Figure II.13 que
(|B|)100 est corrélé avec ABx (le coefficient de régression étant de r = 0.75). D'autre part,

la corrélation est trés pauvre avec ABy, et ABz (r =0.45 et r = 0.38).
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Nous avons utilis¢ les résultats de cette ¢tude pour étudier l'influence des

champs parasites sur les valeurs des parametres des ondes observées sur le champ

magnetique.
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Figure 11.13. Dépendance entre (|B|)100 €t ABx.

Afin de quantifier les erreurs commises dans la détermination de la direction de
minimum de variance (liée au vecteur d'onde) ainsi que dans le calcul de la
gyrofréquence des protons, un programme de simulation des champs parasites a été
développé au CESR [lors du stage de maitrise de David Attie, 2001] (Figure 11.14). Le
programme génere un signal qui est celui que I'on détecterait en I'absence des champs
parasites. Les caractéristiques du signal non affect¢ sont celles d'une onde
¢lectromagnétique plane monochromatique, c'est a dire, une onde avec les
caractéristiques suivantes:

e k// By,

®  Mobs = L2,

e polarisation circulaire (gauche),

e d'amplitude réglable,

e avec du bruit aléatoire sur les composantes pour éviter des variances nulles, non
réalistes physiquement.

On rentre les composantes MSO du champ moyen mesuré.
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Ensuite, un champ parasite est modélisé dans le repere de la sonde. 11 comprend
deux parties:

e Une contribution statique, dont I'ordre de grandeur a été fixé a partir des résultats
de I'¢tude décrite précédemment.

e Une contribution dynamique constituée par des discontinuités (fonctions échelon
ou "en escalier") plus des perturbations linéaires, disposées de fagon aléatoire,
I'écart minimal entre chaque début de saut, I'amplitude et la durée maximales
étant réglables, de méme que 1'écart minimal, la durée maximale et la pente

maximale des perturbations linéaires.
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duree du signal en heuiss g
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Figure 11.14. Image montrant l'interface graphique du programme de simulation des erreurs

commises dans la détermination des différents paramétres d'une onde simulée.

Le champ parasite est ensuite exprimé dans le repére MSO via des rotations
faisant intervenir les angles d'Euler: deux sont fixés en fonction de la configuration du
satellite par rapport au repere MSO et le troisiéme varie a sa période de rotation.

Finalement, les deux champs sont additionnés.
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Nous avons ainsi créé¢ une onde électromagnétique avec les caractéristiques
J4 o e s i o
une orbite ou l'intensité du champ magnétique en amont du choc est particuliérement

¢levée (Tableau 11.6):

Tableau II.6. Parameétres d'entrée pour 1'étude des artefacts dus aux champs

parasites
XMSO YmMso ZMSO
Champ Moyen (nT) 6 -3 2
Amplitude (nT) 0 1.5 1.5

Le champ parasite statique dans le repere du satellite était (0, 1.5, 0) nT.

Une fois le signal perturbé créé, il suffit de comparer les résultats de 'analyse
MVA de ce signal et du signal non perturbé. Le choix de l'intervalle d'analyse est trés
important. Il répond a 3 critéres: a) sa durée; b) la position de l'intervalle par rapport a la
phase de la modulation; et c) la présence d'une fluctuation du champ parasite
dynamique.

Pour le signal non perturbé, les rapports des valeurs propres sont: Ay/A; = 74.5,
Ai/hy = 1.05, le vecteur propre de minimum de variance est e; = (-0.854, 0.426, -0.297),

et 'angle de propagation par rapport au champ moyen est Oz = 0.66° + 0.78°, le champ
moyen ayant pour composantes dans la base des vecteurs propres: By = ( -0.003, 0.081,
-7.011) nT et [Bo| = 7.012 nT.

Pour le signal perturbé, les rapports des valeurs propres sont: Ay/Az = 80.6, A1/A;
= 1.03, le vecteur propre de minimum de variance est e; = (-0.856, 0.423, -0.297), et
I'angle de propagation par rapport au champ moyen est Oy = 10.26° + 0.72°, le champ
moyen ayant pour composantes dans la base des vecteurs propres: By = ( -1.143, 0.789,
-7.673) nT et |Bg| = 7.798 nT.

Pour le signal non perturbé on retrouve bien une propagation parallele a By, la
différence venant du bruit aléatoire ajouté au signal sinusoidal théorique. Pour les
données perturbées par la modulation due au spin du satellite, le champ magnétique
moyen est modifié aussi bien en direction qu'en module. Ceci entraine d'abord une

erreur sur la gyropériode calculée qui est de 8.41 s au lieu de 9.35 s pour le signal non
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perturbé, ce qui donne un pourcentage d'erreur de 10%. D'autre part, on constate que
l'on obtient une différence de 10° environ entre les deux déterminations de l'angle de
propagation. Néanmoins, la comparaison des deux vecteurs propres es;, qui sont
pratiquement identiques, montre que I'estimation de la direction du vecteur d'onde k
n'est pas perturbée mais que la différence de O provient uniquement de la modification
de la direction de By. Dans les deux cas l'erreur déterminée par la méthode MVA est
comparable et de 'ordre de 1°. En conclusion, pour un champ magnétique ambiant
observé d'environ 7 ou 8 nT l'erreur commise sur Oxg uniquement a cause de l'artefact

li¢ aux champs parasites peut étre estimée a environ 10°, ce qui reste acceptable.
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Jusqu'a l'arrivée de MGS en 1997 le sujet de l'interaction du vent solaire avec
Mars était I'objet d'un vigoureux débat parce que la nature de I'obstacle martien n'avait
pas été éclaircie. Dés les premicres orbites, les observations de l'expérience MGS
MAG/ER ont permis de confirmer définitivement, et au-dela de la présence des sources
crustales de magnétisation dont nous allons parler plus tard, I'absence de tout type de
champ global d'origine interne comme dans le cas de la Terre [Acusia et al., 1998].
Comme corollaire de cette découverte, l'interaction avec le vent solaire est dominée par
son ionosphére et/ou son exosphere, comme pour Vénus et les cometes.

Par rapport aux observations précédentes (c.f. Chapitre I), I'interaction du vent
solaire avec Mars telle qu'elle est observée par l'expérience MAG/ER est caractérisée
par des régions et frontieres bien définies. En fonction décroissante de la distance, du
coté jour, MGS a en effet rencontré les régions et frontiéres suivantes (Figure I11.1):

e Tout d'abord, une région nommée "région en amont", ou les effets de la

présence de la planéte sont déja évidents.

e L'onde de choc, située a une distance subsolaire moyenne de 1.7 Ry et de 2.6
Ry dans le plan du terminateur [ Vignes et al., 2000].

e La magnétogaine, avec son plasma chauffé et "turbulent".

e La frontiére d'empilement magnétique ou MPB (d'apreés son nom en anglais:
"Magnetic Pileup Boundary"), a une distance subsolaire moyenne de 1.3 Ry
et de 1.5 Ry dans le plan du terminateur [ Vignes et al., 2000].

e La région limitée par la MPB: la région d'empilement magnétique ou MPR
(d'aprés son nom en anglais: "Magnetic Pileup Region").

e Une frontiére observée sur les flux d'électrons suprathermiques [Mitchell et
al., 2001]: la frontiére des photoélectrons ou PEB (d'aprés son nom en
anglais: "Photo Electron Boundary"). Celle-ci a été parfois qualifiée
d'ionopause lors des présentations des premiers résultats de MGS [e.g.,
Acuna et al., 1998]

e Pour certaines latitudes (principalement au sud de la planéte), la région a
l'intérieur de la PEB est dominée par la présence de champs intenses

d'origine crustale.
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Figure 111.1. Régions et frontieres identifiées par I'expérience MAG/ER a bord de MGS.

La géométrie orbitale de MGS ne lui a pas permis d'avoir une couverture
adéquate des régions du coté queue (Figure II1.2). Les mesures des différentes
expériences a bord de la sonde Phobos 2 ont permis d'établir la présence d'une queue
magnétique formée par les lignes de champ magnétique interplanétaire fortement
enroulées autour de la planéte [Yeroshenko et al., 1990], comme dans le cas des
cometes.

Dans ce chapitre nous allons décrire de fagon générale l'interaction du vent
solaire avec Mars en nous appuyant sur les observations de l'expérience MAG/ER a

bord de MGS.
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Couverture des Données MGS/MAGER
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Figure IIl.2. Couverture des données MGS MAGER pour la période d'aérofreinage en
coordonnées MSO cylindriques [Brain, 2002]. La quantité d'information recueillie est présentée
en termes d'une densité de données correspondant a des parcelles d'espace. La position
moyenne de l'onde de choc et de la frontiere d'empilement magnétique [Vignes et al., 2000]

sont montrées en référence. La couverture s'étend au-dela des 6 Ry de la ligne Mars-Soleil.

lll.1 Le vent solaire en amont du choc martien

Les effets de la présence de Mars perturbant le vent solaire magnétisé
commencent a se voir bien avant que celui-ci n'atteigne 1'onde de choc. La planéte est
entourée d'une exosphere d'hydrogene tres étendue [e.g. Nagy et al., 1990]. Ces atomes
parcourent une distance de quelques rayons planétaires avant d'étre ionisés par les
photons EUV provenant du soleil. Une fois ionisés, les ions nouvellement créés sont
incorporés au vent solaire a des distances de quelques rayons planétaires en créant des
instabilités capables d'engendrer des ondes électromagnétiques a des fréquences basses
par rapport a la fréquence plasma (c.f. chapitre I).

L'identification et l'interprétation physique des différents modes d'oscillation se
fait a partir des grandeurs observables mesurées in situ par les sondes. Les valeurs de
ces observables nous permettent, dans le meilleur des cas, d'identifier de facon assez

certaine le mode d'oscillation associé et parfois le mécanisme qui le génére. Les
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différentes caractéristiques observables ainsi que l'identification/interprétation physique

des différents types d'oscillation sont montrés schématiquement sur la Figure II1.3.

Ondes en amont du choc

Observables Identification

Location: Choc, pied, vent solaire en

amont du choc, pré-choc ionique or
) ' Ions ou électrons
¢lectronique.

o Mode d'oscillation:
Propriétés vectorielles: Polarisation,
Sifflement, magnétoacoustique
O, ellipticité, .... S )
rapide, ion acoustique, ...

Gamme de Fréquence: 0.03 Hz - 150

Origine des particules:
kHz

Réfléchies, fuite, exosphérique...

Especes et Populations de particules: L
Mécanismes:

Densité, Corrélation croisée, Vitesse, o ) )
Instabilité faisceau, interaction onde-

Flux de chaleur, etc.
onde.

Electrostatique/Electromagnétique

Figure 111.3. Caractéristiques observables des ondes en amont du choc, et leur identification /

interprétation physique (adapté de Brain, 2003, sous presse).

Il n'y avait pas sur MGS d'instrument capable de mesurer les ondes de haute
fréquence. Pourtant, les mesures de l'expérience MAG/ER ont mis clairement en
évidence la présence des ondes ¢électromagnétiques de basse fréquence, notamment a la
gyrofréquence des protons [Mazelle et al., 2000; 2001]. La Figure II11.4 montre les trois
composantes du champ magnétique (en haute résolution) dans le repére MSO, sa
magnitude et le flux d'électrons pour deux niveaux d'énergie. Nous pouvons observer
des oscillations quasi sinusoidales sur toutes les quantités, les flux d'électrons étant
clairement corrélés avec 1'une des composantes du champ (B,). La fréquence de ces

oscillations est proche de la fréquence de giration locale des protons.
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Figure 1l11.4. Ondes électromagnétiques de basse fréquence a la fréquence cyclotron des
protons en amont du choc martien sur les données MGS MAG/ER [Mazelle et al., 2000].

La premiere étude statistique sur les ondes basse fréquence rencontrées par MGS
en amont du choc a été réalisée par Brain et al., [2002] pendant les étapes AB1 SPO1 et
2 ou la sonde décrivait une orbite elliptique. Deux signatures récurrentes sont présentes
dans les données: la premiére est la présence des ondes aux fréquences proches de la
fréquence cyclotron locale des protons Q, dans le repére du satellite (0.04 — 0.10 Hz), et
la deuxieme consiste en des ondes a une plus haute fréquence (0.4 — 2.3 Hz) identifié¢es
comme des ondes "sifflement" (ou "whistler" en anglais).

Les ondes a la fréquence cyclotron des protons ont été associées a 1'implantation
de protons provenant de 1'exosphére. Elles se propagent a des faibles angles par rapport
au champ magnétique ambiant (Oxg ~ 20°) et ont une polarisation elliptique gauche dans
le repére du satellite. Leur distribution spatiale se concentre proche des flancs et prés de
la région subsolaire, ou elles ont une polarisation plus circulaire et une amplitude plus

petite (Figure IILS).
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Ondes a Basse Fréquence
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Figure lIl.5. Distribution spatiale des ondes a Q, [d'aprés Brain et al., 2002]. En rouge, la

position moyenne de I'onde de choc (BS).

D'autre part, leur puissance décroit dés qu'on s'éloigne de la planéte (Figure
I11.6).

Les ondes de type "sifflement" (Figure II1.7) ont été déja observées autour
d'autres objets du systéme solaire [Orlowski and Russell, 1995]. Dans tous les cas la
fréquence et 'amplitude de ces ondes décroissent avec la distance héliocentrique, tandis
que l'angle entre le champ magnétique ambiant et la direction de propagation Oyp
augmente. La Figure I11.7 montre un exemple d'observation simultanée de ces ondes a
9.36 Rym. Nous pouvons distinguer clairement les deux types d'oscillations superposées:
le premier type correspond au mode sifflement et possede une fréquence autour de 1 Hz,
tandis que le deuxieme possede une plus basse fréquence (~ 0.04 Hz), trés proche de la

fréquence de giration des protons.
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Puissance a Oy = Bpemp1

Distance a la ligne Mars-Soleil (Rwm)
Log Puissance

Figure [1.6. Distribution spatiale de la puissance & €, sur l'une des composantes
perpendiculaires au champ magnétique moyen [d'aprés Brain et al., 2002]. En noir, la position
moyenne de l'onde de choc (BS).

D'aprés Brain et al., [2002], les ondes du type "sifflement" observées dans leur
travail sont probablement associées au pré-choc électronique Martien. Elles seraient
générées par des faisceaux d'électrons alignés remontant le vent solaire le long des
lignes de champ magnétique qui coupent le choc. D'aprés les auteurs, le fait que MGS
soit connectée au choc martien dans 88% de ces observations de ces ondes serait
compatible avec cette affirmation.

D'autre part, et de fagon compatible avec des observations autour de la Terre,
Mercure, Vénus et Saturne [Orlowsky and Russell, 1995], le sens de polarisation de ces
ondes est corrélé avec la valeur de l'angle entre le champ magnétique ambiant et la
direction du vent solaire, et leur amplitude décroit avec la distance depuis le choc, le

long de la direction du champ magnétique.
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Pourtant, dans le chapitre IV nous verrons que des trains d'ondes du type
"sifflement" peuvent aussi apparaitre en amont du choc martien, mais en étant associés
aux ondes magnétosonores raidies, de fagon similaire a ceux observés en amont du choc
terrestre [e.g. Hoppe et al., 1981] ou autour de la comete Giacobini-Zinner [Tsurutani et

al., 1987].
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Figure 11l.7. Exemple d'ondes de type sifflement (~1 Hz) superposées a des ondes a la

girofréquence des protons a 9.36 Ry, en amont du choc martien.

L'une des signatures les plus étonnantes observées par MGS dans la région en
amont de 1'onde de choc martienne est la présence d'ondes a basse fréquence de grande
amplitude et néanmoins trés cohérentes. Ces ondes possédent la caractéristique de
maintenir une trés haute cohérence pendant des intervalles de quelques heures, méme a
trés grandes distances. La Figure I11.8 montre un exemple de ces ondes auxquelles nous

consacrerons une ¢tude détaillée dans le chapitre I'V.
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Figure 111.8. Exemple d'ondes trés cohérentes observées dans le vent solaire & ~7.4 Ry en

amont du choc martien pour l'orbite P080.

/ll.2 L'onde de choc

Pendant la majorité de la phase d'aérofreinage, la géométrie orbitale de MGS lui
a permis de traverser 'onde de choc martienne un grand nombre de fois. La Figure II1.9
montre une traversée du choc martien vue par MGS MAG/ER. Les quatre panneaux du
haut montrent le champ magnétique en coordonnées MSO et le dernier panneau le flux
d'¢lectrons pour trois niveaux d'énergie (déterminés par la moyenne géométrique sur
chaque palier) compris entre 10 et 200 eV. Autour de 07:15 TU, la sonde se trouve dans
la région en amont du choc. Quelques secondes apreés 07:10 TU nous apercevons une
augmentation du module du champ magnétique et de ses fluctuations en coincidence
avec la compression du plasma révélée par l'augmentation des flux d'électrons
suprathermiques, caractéristique d'un choc rapide. Cette derniére signature a permis
aussi clairement d'identifier 'entrée dans la magnétogaine sur de trés nombreuses
orbites.

A partir d'une détermination de la position moyenne du choc par un ajustement
des traversées de MGS dont nous allons parler plus tard dans cette section et griace a une
routine qui sera décrite dans le chapitre IV, nous avons pu estimer l'angle 0, entre la
normale a la position moyenne du choc et la direction du champ magnétique moyen
juste en amont de la traversée. Pour cet exemple, la valeur de la magnitude du champ
magnétique (environ 9 nT) est suffisamment élevée pour négliger les effets dus aux
champs parasites (c.f. chapitre II), nous avons obtenu 0g, = 62°, ce qui correspond a un

choc oblique ou quasi-perpendiculaire.
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Figure 111.9. Données MAG/ER lors d'une traversée du choc martien.

Les mesures obtenues par MGS MAG/ER lors de nombreuses traversées
permettent de voir que le choc martien a toujours une largeur appréciable, ce qui différe
des aux profils vus autour de Venus. Encore une fois, I'absence d'instrument capable de
mesurer les ions et I'effet des champs parasites sur les mesures magnétiques dans le vent
solaire ont réduit fortement la possibilit¢ de faire des études approfondies sur cette
structure. La Figure III.10 montre trois différents profils de champ magnétique pour des
valeurs différentes de Og,. Dans le premier panneau, nous pouvons voir un exemple de
choc quasi-perpendiculaire (Og, = 87°). Pourtant, il est intéressant de voir que méme
pour cette valeur de Og,, le champ magnétique présente une structure complexe. Le
deuxiéme panneau montre un profil pour un cas de choc d'inclinaison intermédiaire (Og,

= 48°). Dans cet exemple, nous observons une grande activité ondulatoire qui rend plus
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difficile I'identification du choc en tant que simple discontinuit¢ MHD. Ceci suggere
que la structure du choc martien est fortement affectée par des effets cinétiques comme
I'implantation d'ions d'origine exosphérique comme observé prés des cometes [e.g.
Coates et al., 1997]. 1l est intéressant de comparer ce profil avec celui d'un choc
vénusien ayant pratiquement la méme valeur de Og, (voir troisiéme panneau de la Figure
1.7) ou nous observons une signature beaucoup plus raide. Enfin, le panneau du bas
montre un exemple de choc quasi-paralléle (0, ~ 30°, l'incertitude étant associée a
lI'influence des champs parasites de la sonde). Dans ce cas, le choc occupe une région
trés large (entre ~12:30 TU et ~13:00 TU) et il est impossible d'observer une signature
claire de sa traversée a partir du champ magnétique, ce qui est di a la présence d'ondes
de grande amplitude. Dans ce cas particulier, nous pouvons observer des ondes raidies

non linéaires qui sont présentes dans le vent solaire ainsi que dans la magnétogaine.
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Figure 111.10. Trois traversées du choc martien par MGS pour 0g, = 87°, 48°, 30°.
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En utilisant comme critére de sélection la nécessité d'avoir un champ magnétique
interplanétaire fort, nous avons choisi plusieurs traversées afin d'avoir des estimations
du vecteur normal a la frontiére a partir du théoreme de coplanarité. Pour chaque cas
nous avons considéré le champ magnétique en amont et en aval de I'onde de choc au-
dela de la région qui appartient a la structure du choc et nous avons calculé le vecteur
normal a partir de I'équation 1.14. Comme exemple, nous présentons les résultats
obtenus pour la traversée du choc montrée sur la Figure II1.9. Pour cette orbite, le choc
est traversé a une distance de 2.53 Ry, a un angle solaire zénithal (SZA) autour de 69°
et pour un temps local de 16 h. En amont du choc nous avons choisi l'intervalle
07:10:52 07:12:07, tandis que l'intervalle en aval du choc va de 07:09:01 a 07:10:11.
Nous avons calculé le champ magnétique moyen pour ces deux intervalles (B, et By) et
en utilisant I'expression 1.14 et nous avons obtenu la direction de n dans le systéme
MSO:

n =[0.6208, 0.3541, —0.6994]

Avec cette valeur de n nous avons calculé l'angle 6p, en prenant B,. La valeur
obtenue O, = 66° est tout a fait en accord avec la valeur O, calculée précédemment
(62°). Avant de tester la validité physique du vecteur n, nous allons décrire les
principaux travaux qui ont permis de connaitre de facon approximative la forme et la
position moyenne du choc martien.

La premiere étude sur la localisation de I'onde de choc martienne en utilisant les
données MGS MAG/ER a ¢été¢ faite par Vignes et al., [2000]. A partir des
caractéristiques observationelles décrites précédemment, 450 traversées ont été
identifiées, et la position moyenne du choc calculée en ajustant une section conique
symétrique par rapport a l'axe X du repere MSO "avec aberration" qui tient compte de
l'effet du mouvement orbital de la plancte sur la direction du vent solaire. Le repére
avec aberration (X',Y',Z') s'obtient en appliquant autour de 1'axe Zyso une rotation d'un
angle d'aberration o calculé en fonction des magnitudes des vecteurs vitesse du vent

solaire et vitesse orbitale de la planéte:

y
a= arctan(o—rb) (IIL.1)

VS w

Dans le cas de Mars, Vs ~ 400 km/s et V5 ~ 28 km/s , donc o ~ 4°.
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L'équation de la conique est:

L

0)=——
r (@) l+ecos@’ (I1.2)

en ayant comme origine le foyer, qui se trouve sur I'axe X' a une distance X, du centre
de la planéte. L est un parametre et e I'excentricité. Les valeurs trouvées par Vignes et
al. [2000] sont: Xp = 0.64 £ 0.02 Ry;; e = 1.03 £0.01; et L =2.04 £ 0.02 Ry. La Figure
II1.11 montre la forme de I'ajustement en coordonnées (X',Y',Z"). La plupart des points
sont distribués de fagon plus ou moins uniforme entre ~20° et ~110° d'angle solaire

zénital (SZA), et un nuage de points plus lointains se trouve autour de ~130° SZA.
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Figure 111.11. Ajustement de la position moyenne du choc martien [Vignes et al., 2000].

Nous avons utilisé une version plus récente de 1'ajustement (553 traversées) afin
de comparer la direction du vecteur normal n, obtenu a partir du théoréme de
coplanarité, avec la direction de la normale prévue par I'ajustement pour le point le plus
proche de la traversée du choc. Dans le cas de 1'orbite P032 l'angle v entre les deux

normales est 13.6°, pour une distance entre la traversée et l'ajustement de ~ 1400 km.
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Des résultats similaires ont été trouvés pour d'autres orbites, ce qui montre la cohérence
entre les propriétés globales et les propriétés locales de la frontiére.

Avant le travail de Vignes et al. [2000], Slavin et al., [1991] et Trotignon et al.
[1991a, 1993], avaient fait un ajustement similaire a partir de respectivement 94 et 126
traversées du choc par Phobos 2. Dans ce cas, la distribution des points n'est pas aussi
uniforme que dans le cas de MGS (seulement ~ 6% des traversées se trouvent hors de la
région du terminateur et il n'y a que 4 traversées en région subsolaire), ce qui rend
moins certaine la position de la frontiere, surtout pour les faibles SZA. En revanche, les
observations de Phobos 2 loin dans la queue magnétique permettent de contraindre le
modele a longue distance.

La Figure III.12 compare les différents ajustements cités précédemment, et
montre qu'ils sont presque identiques. Or, comme nous l'avons dit précédemment
Phobos 2 a visité Mars pendant la période de maximum d'activité solaire, tandis que la
période des observations de MGS correspond a une activité moyenne puis faible. Ceci
montre que, contrairement a ce qu'a été trouvé pour Vénus (Figure I11.13), la position du
choc martien semble étre indépendante du cycle solaire et donc du taux de rayonnement

EUV.
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Figure 111.12. Position moyenne du choc martien obtenue par Vignes et al. [2000] a partir des
données MGS, et par Slavin et al. [1991] et Trotignon et al. [1993] a partir des données Phobos
2.
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Figure II1.13. Position moyenne de l'onde de choc vénusienne en période de maximum et

minimum d'activité solaire [d'aprés Luhmann et al., 1987].

Dans une deuxieéme étude, Vignes et al. [2002] ont analysé 1'écart de la position
du choc par rapport a l'axe X'. Ils ont trouvé que la distance au choc est plus grande
dans 1'hémisphere ou pointe le champ magnétique de convection E = -Vyg x B, ce qui
est compatible avec l'idée que c'est l'alourdissement par les ions implantés qui modifie
la position du choc, en accord avec des résultats obtenus autour d'autres corps non

magnétisés comme Vénus [Zhang et al., 1991Db].

lll.3 La magnétogaine

Apres avoir traversé I'onde de choc, le plasma du vent solaire devient plus dense,
plus chaud, plus lent et plus "turbulent". Cette région qui s'étend jusqu'a la frontiére
d'empilement magnétique (MPB) s'appelle "magnétogaine" d'apres sa similitude avec la
région entre le choc et la magnétopause de la Terre, ce qui est surprenant si l'on
considére qu'un corps non magnétis¢ ne posseéde pas de magnétosphére. Cependant,
dans la magnétogaine de Mars, en plus de la présence majoritaire des populations du
vent solaire nous trouvons aussi des particules chargées d'origine exosphérique qui sont

de plus en plus nombreuses a mesure qu'on se rapproche de la planéte [Lundin et al.,

1990].
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La Figure I11.14 montre des données magnétiques de MGS en coordonnées MSO
dans la magnétogaine de Mars, clairement définie entre le choc et la MPB. Nous
pouvons observer qu'il s'agit d'une région ou I'empilement magnétique n'est pas encore
présent. De plus les grandes fluctuations dans la magnitude et la direction du champ

magnétique donnent des valeurs en général élevées de [0B|/B et de 5|B|/B.
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Figure 111.14. Données MGS MAG/ER dans la magnétogaine martienne.

La Figure III.15 montre la variabilité¢ ou écart quadratique moyen de l'intensité
du champ magnétique autour de Mars a partir des mesures de MGS [d'aprés Brain,
2002]. Nous pouvons voir que la magnétogaine s'identifie comme la région ou cette
variabilité atteint des valeurs maximales.

Comme la plupart des objets du systeme solaire, la magnétogaine martienne est
caractérisée par la présence de fluctuations électro-magnétiques de grande amplitude
(non linéaires), a basse fréquence et trés peu cohérentes. Pourtant, les données MAG/ER
ont permis d'identifier des ondes a des fréquences proches de la fréquence de giration
des protons avec une polarisation circulaire gauche dans le repere de la sonde [Crider,

2000]. Or, comme nous l'avons dit dans le chapitre I, contrairement a Vénus et aux
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cometes actives, I'épaisseur de la magnétogaine de Mars n'est que de quelques rayons de
giration des protons (d'apres Moses et al., 1988, le rayon de giration des protons de la
population du vent solaire juste en amont du choc est ~ 700 km). En considérant la
vitesse de 1'écoulement en aval du choc (typiquement 100 a 200 km/s) il est donc fort
probable que les ondes observées, vu leur degré d'évolution, ne soient pas engendrées
localement dans la magnétogaine mais qu'il s'agissent d'ondes générées en amont du
choc martien qui ont ét¢ emmenées par 1'écoulement comme il a été observé autour des

cometes [Glassmeier and Neubauer, 1993].

Distance a la ligne Mars-Soleil (Rw)
"Variabilite" (nT)

Xuso (Rw) Soleil—p

Figure 111.15. Variabilité (écart quadratique moyen) de la magnitude du champ magnétique en
coordonnées MSO cylindriques [d'aprés Brain, 2002].

La Figure III1.16 montre un exemple d'ondes de grande amplitude non linéaires
de structure monolithique observées par MAG/ER en aval du choc quasi-parallele
montré dans le panneau du bas de la Figure II1.10. Une estimation de la fréquence de
ces ondes donne une valeur qui correspond a la fréquence cyclotron des protons en
amont du choc. Nous verrons dans le chapitre IV que des ondes avec les mémes
caractéristiques sont déja présentes en amont du choc.

Dans la partie inférieure de la magnétogaine, les fluctuations a basse fréquence
deviennent plus compressives, avec une polarisation linéaire dés qu'on s'approche de la
MPB. Dans le chapitre V nous allons étudier les caractéristiques de ces fluctuations afin

de déduire quels sont les mécanismes capables de les générer.
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Figure 111.16. Oscillations non linéaires dans la magnétogaine, en aval d'un choc quasi paralléle.
Des ondes avec les mémes caractéristiques sont observées au niveau du choc et dans le vent

solaire.

lll.4 La frontiére et la région d'empilement magnétique
(MPB et MPR)

La frontiére d'empilement magnétique (MPB) est peut-étre I'une des signatures
les plus spectaculaires et inattendues observées en détail par MGS. La MPB est une
frontiere plasma permanente, fine et abrupte, située du coté jour entre le choc et la
frontiére ionosphérique. Elle marque la limite entre la magnétogaine trés turbulente et
une région aux champs fortement empilés appelée région d'empilement magnétique
(MPR).

La MPB a été observée et caractérisée pour la premiere fois lors de la rencontre
de la cométe de Halley avec la sonde Giotto [Neubauer, 1987]. La Figure II1.17 montre
les données magnétiques de Giotto lors de son passage pres de la comete de Halley (qui

a lieu du co6té jour). Lorsque la sonde s'approche de la comeéte, elle traverse I'onde de
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choc quelques minutes apres 19:30. Le choc posséde une épaisseur appréciable et donc
aucune des deux traversées ne peut étre marquée avec une seule ligne droite. Puis, la
sonde rentre la dans la magnétogaine et finalement autour de 23:30, la sonde détecte un
saut abrupt sur la magnitude du champ magnétique a l'intérieur de laquelle I'empilement
continue de maniere plus réguliere. Neubauer [1987] s'est basé sur cette signature pour
I'appeler MPB. Apres le passage au plus pres, dans la cavité diamagnétique, la sonde

traverse a nouveau la MPB (toujours du c6té jour) quelques minutes avant 01:00 SCET.

Giotto — P/Halley

60

MPB MPB

B| (nT)

20

00:00 02:00 04:00 06:00
SCET 13-14 Mars, 1986

Figure I11.17. Données magnétiques enregistrées par la sonde Giotto a proximité de la comeéte

0 1 1
18:00 20:00 22:00

de Halley. La sonde traverse différentes régions et frontiéres du cété jour, jusqu'au passage au
plus prés a l'intérieur de la cavité diamagnétique (fleche). Les traversées du choc ont lieu autour
de a 19:30 et 03:00 SCET, et la MPB est traversée autour 23:30 SCET, et quelques minutes
avant 01:00 SCET (traits rouges).

En coincidence avec la signature sur |B| on observait une forte décroissance sur
les fluctuations du champ, en direction et en magnitude. La MPB était aussi évidente sur
les mesures d'autres instruments. En effet, les données des expériences RPA (Réme
Plasma Analyzer), JPA (Johnstone Plasma Analyzer), IMS (Ion Mass Spectrometer),
montraient une chute dans les densités des populations appartenant au vent solaire
(Figure II1.18): des protons, des électrons du vent solaire [e.g., Reme et al., 1987,
Mazelle et al., 1989; Mazelle, 1990], ainsi que des He™, a mesure que la densité des

populations d'origine cométaire croissait [ Neugenbauer et al., 1991].
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Figure 111.18. Profils de magnitude du champ magnétique, densité des protons du vent solaire,

et densité des He++ a travers la MPB de la cométe de Halley [d'aprés Mazelle, 1990].

Des caractéristiques similaires avait été rapportées a la frontiére externe de la
queue magnétique de la comete Giaccobini-Zinner par Slavin et al. [1986] et les mémes
signatures sur le champ magnétique autour de la comete Grigg-Skjellerup permettaient a
Giotto pour une deuxieme fois d'identifier la MPB [Neubauer et al., 1993a; Reme et al.,
1993; Mazelle et al., 1995] (Figure I11.19).

Pourtant, ces observations n'étaient toujours pas définitivement acceptées. La
MPB pouvait étre un phénomene transitoire. D'un autre coté, les observations du
magnétometre de Pioneer Venus Orbiter ne montraient pas une telle frontiere sur |B|
autour de Vénus, mais plutdt un empilement graduel, en principe, en accord avec la

dynamique des gaz.
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Figure 111.19. Profils de la magnitude du champ magnétique mesuré lors des rencontres des
sondes Giotto avec les cométes P/Halley et P/Grigg-Skjellerup et ICE avec la comete

Giacobini-Zinner. Les observations sont ordonnées en fonction de I'activité de la cométe.

En paralléle avec la confirmation de 1'absence de champ magnétique global
d'origine interne, les données de l'expérience MAG/ER a bord de MGS ont mis en
évidence au niveau de la partie externe de la barriecre magnétique martienne, des
signatures sur le champ magnétique et les électrons suprathérmiques identiques a celles
observées par Giotto a la MPB de la comeéte de Halley. Acuria et al. [1998] se sont
appuyés sur ces deux constatations pour affirmer que la frontiére rencontrée autour de
Mars était de méme nature. La Figure II1.20 montre de facon claire les différentes
régions et frontieres rencontrées par MGS. La sonde, qui avant 13:40 TU se trouve dans

le vent solaire non perturbé, traverse le choc (BS) autour de 13:45 TU en se rapprochant
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de la planéte du coté nuit. Quelques minutes apres 14:10 TU, MGS traverse la MPB
clairement reconnaissable par la présence d'un abrupt saut d'un facteur 3-4 sur |B| (trait
rouge). Puis, la sonde continue a se rapprocher de la plancte en passant par la région
d'empilement magnétique, et pénétrant la cavité ionosphérique (localisée entre les deux
"CB" pour "Cavity Boundary" en anglais) avant de s'¢loigner de la planete en passant

une autre fois par les régions et fronticres mentionnées précédemment.

Orbit P018 - Start Time "DOY 284 - 1997 Oct 11 - 13:08 UT"

50 ‘ , ‘ ‘
|
_40f MPB 1
B 30f Y 1
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a 20 B | N
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0 L I 1 1 1 l !

TIME (UT) 13:30 14:00 14:30 15:00 15:30

XMSO -2208 km 219 km 2063 km
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1330 km 2635 km -8769 km
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Figure 111.20. Données magnétiques obtenues lors de I'orbite P18.

Les observations de MAG/ER ont montré que, bien qu'il y ait toujours un
gradient sur la magnitude du champ magnétique au niveau de la MPB, celui-ci ne se
manifeste pas toujours sous la forme d'un saut abrupt. Cependant, en plus du gradient de
IB|, deux signatures simultanées caractérisent toujours la MPB: une forte diminution de
la variabilit¢é de la magnitude et l'orientation du champ magnétique par rapport a la
magnétogaine, ainsi qu'une abrupte décroissance sur les flux d'électrons
suprathermiques, associée a un "refroidissement" de la fonction de distribution, a
mesure que la densité d'électrons froids augmente lorsqu'on se rapproche de la plancte
[Grard et al., 1989].

La Figure II1.21 montre une traversée de la MPB vue par MGS MAG/ER lors
d'une orbite proche du plan du terminateur entre 600 km (0.18 Ry) et 5430 km (1.60
Ry) d'altitude. Les trois panneaux du haut montrent le champ magnétique exprimé en
coordonnées MSO sphériques: 0 est I'élévation sur le plan orbital de Mars, ¢ est 'azimut

(0° = vers le soleil). Le troisieme panneau montre la magnitude du champ magnétique.
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Le panneau d'en bas montre les flux d'électrons pour quatre niveaux d'énergie identifiés
par leur moyenne géométrique. Deux fronticres sont clairement identifiables sur la
figure. La premicre, a droite, est le choc, traversée a 07:34 TU. Au dessous de la
magnétogaine, ou le plasma est décéléré et comprimé, nous trouvons la deuxi¢me
frontiére; la MPB. Elle est traversée autour de 07:02 TU, a 1180 km d'altitude et a un
temps local de ~8 h du matin. Les trois signatures mentionnées précédemment sont
présentes dans cet exemple: |B| passe de 10 nT a 25-30 nT en moins de 1 minute (une
variation de ~100 km en altitude). Les fluctuations sur |B|, 6 et ¢ diminuent
considérablement et les flux des électrons suprathermiques décroissent d'un ordre de

grandeur.
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Figure 111.21. Données MAG/ER pour une orbite proche du plan du terminateur.



100 III. MESURES IN SITU DE L’INTERACTION VENT SOLAIRE — MARS

La Figure II1.22 montre 1'évolution du spectre des ¢électrons suprathermiques
pour plusieurs valeurs d'altitude. Nous pouvons observer tout d'abord le spectre en
amont du choc (en bleu), qui se modifie fortement au niveau du choc pour arriver a un
spectre plus chaud, caractéristique de la magnétogaine. Ensuite, a travers la MPB, la
fonction de distribution se refroidit par rapport a cette derniére pour donner dans la
région d'empilement magnétique un spectre treés similaire a celui en amont du choc, en
suggérant le fait que certains électrons passent effectivement a travers de la frontiére en
emportant avec eux le champ magnétique. Finalement, pour comparaison avec le
précédent, le dernier spectre correspondant a une altitude dans 1'ionosphére montre un
plasma beaucoup plus froid, ce qui est compatible avec une population majoritairement

d'origine locale.

Orbit pS27- Start Time "DOY 244 - 1995 Sep 1 - D4:34"
20’ . - peey . .

thmes 71 9957

solar wind
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Magnetic pileup region

.-".
W0 E .
lonosphere

CESR - MGS/MAGER Team

Energy (eV)
Figure 111.22. Spectres d'électrons suprathermiques obtenus par ER en amont du choc, dans la

magnétogaine, dans la région d'empilement magnétique et dans l'ionosphére.

L'un des aspects le plus surprenant de la MPB est 1ié¢ a la fagon dont la pression
du vent solaire dans la magnétogaine (majoritairement thermique apres le passage par le

choc) se transforme en pression magnétique en formant la barriére magnétique du coté
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jour (Figure I11.23). D'apres la vision classique proposée par certains modeles comme la
dynamique des gaz ou la MHD [e.g. Tanaka, 2000], la pression majoritairement
thermique dans la magnétogaine se transforme progressivement en pression magnétique
a mesure que le vent solaire incorpore des ions de plus en plus lourds et froids (panneau
de gauche). De cette maniere on s'attend aussi a voir une augmentation réguliére de la
pression magnétique B*/2 . Cependant, les mesures de MGS montrent que la pression
magnétique augmente d'un ordre de grandeur au niveau de la MPB (panneau de droite)
en montrant qu'il y a une conversion brutale pressions thermique/magnétique au niveau

de la frontiére.

Profils de pression dans la région subsolaire
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Figure 111.23. En haut: Variation de la pression thermique (P), RAM, et magnétique (Pmag) dans
la magnétogaine, la région d'empilement magnétique jusqu'a l'ionosphére d'aprés la MHD pour
une planéte comme Vénus ou Mars [d'aprés Tanaka, 2000]; b) Profil de pression magnétique
obtenue a partir des données MGS MAG pour I'orbite P527.

Vignes et al. [2000] ont identifi¢ 448 traversées de la MPB par MGS auxquelles
ils ont ajusté une section conique axisymétrique par rapport a l'axe X'. Les valeurs
obtenues sont: Xo = 0.78 £ 0.01 Ry; € = 090 £ 0.01; et L = 0.96 + 0.01 Ry. La
ressemblance de ces valeurs avec celles obtenues par Trotignon et al., [1996] pour la
position de la "planétopause", identifiée a partir des données PWS a bord de Phobos 2,

ont permis a Vignes et al. [2000] d'arriver a la conclusion que la MPB et la



102 III. MESURES IN SITU DE L’INTERACTION VENT SOLAIRE — MARS

"planétopause" sont en effet deux noms différents pour la méme frontiere plasma. La
version récente de 1'ajustement de la MPB (Figure I11.24) est été faite a partir de 1149
traversées de la fronticre par MGS [Mazelle et al., en préparation, 2004b]. Les
parameétres de la conique sont: Xo =0.76 £ 0.01 Ry;; e =0.89 £ 0.01; et L =0.97 £ 0.01
Rym. Une discussion sur les types de courbes a ajuster aux traversées de la MPB et de

I'onde de choc peut étre trouvée dans Trotignon, [2003].

' __MGS (Leas't square Ilnethod) '
3 s -
' — — — Phobos 2 (Trotignon et al., 1996)
e~ C N=1149
Q
~+
.
<
D 1

Figure 111.24. Position moyenne de la MPB d'apreés les observations de MGS et Phobos.

En ce qui concerne les facteurs qui contrélent sa position, Mazelle et al. [en
préparation 2004b] trouvent une corrélation claire entre les variations de la position de
la MPB et de I'onde du choc. La Figure II1.25 montre la corrélation entre la distance
radiale cylindrique (distance orthogonale a 1'axe Xuso) de la traversée de la MPB en
fonction du méme paramétre pour le choc pour chaque couple de traversées situées du
méme coté du périastre pour chaque orbite. Malgré le biais di a la géométrie de 1'orbite,
cela permet de comparer les traversées des deux frontieres se produisant pour les mémes
conditions du vent solaire, les propriétés de celui-ci n'étant pas susceptibles de beaucoup
varier dans l'intervalle de temps relativement court entre les deux traversées. Ainsi, de la
méme facon que pour l'onde de choc, la position de la MPB semble peu dépendante du

cycle solaire.
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Figure 111.25. Dépendance entre distances radiales cylindriques de I'onde de choc et de la MPB.

La MPB représente la limite externe de la région d'empilement magnétique ou
MPR (d'aprés l'anglais "magnetic pileup region"). Dans cette région, la pression est
majoritairement magnétique, et |B| continue a augmenter, mais de fagon régulicre a
mesure qu'on se rapproche de la planéte, tandis que la direction varie trés lentement. La
Figure II1.26 montre clairement la MPR comme une région bien distincte de la
magnétogaine en ce qui concerne l'intensit¢ du champ magnétique [d'apres Brain,

2002].

Log |B] (nT)

Distance a la ligne Mars-Soleil (Rw)

Xuso (Rw) ~ Soleil—>

Figure 111.26. Magnitude du champ magnétique d'aprés les mesures de MGS [d'aprés Brain et
al., 2002] .
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Une facon d'observer la décroissance des fluctuations de B au niveau de la MPB
est d'analyser 1'écart quadratique moyen ou RMS (de l'anglais "Root Mean Square") de
ses composantes. Ces valeurs ainsi que la magnitude du champ magnétique pour 1'orbite
P486 sont montrées dans la Figure I11.27. La MPB apparait comme une frontiére trés
nette aussi claire sur |B| que sur le niveau de fluctuation qui sépare une région de fortes
variations, la magnétogaine (MG), de la région d'empilement magnétique (a intérieur de
la MPB) ou le niveau de fluctuation est trés faible. Ce comportement est également

observé sur le RMS de |B| comme le montre la Figure II1.15
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Figure I11.27. Magnitude du champ magnétique et écart quadratique moyen (RMS) de chacune
des composantes MSO pour l'orbite P486. La MPB est clairement identifiable (tirets rouges)

aussi du c6té "inbound" comme du c6té "outbound”.

lll.5 La frontiere des photoélectrons (PEB) et I'ionosphére

L'apparition d'une ionopause du type vénusien n'est susceptible d'avoir lieu dans
le cas de Mars qu'en période de maximum solaire ou l'ionosphére est trés dense et la
pression dynamique du vent solaire en moyenne plus faible. Malheureusement, MGS ne
possede pas un instrument capable de mesurer les ions et donc, la détection d'une

frontiere a partir des populations d'ions thermiques est impossible.
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Pourtant, pendant la période SPO I'altitude du périastre était suffisamment basse
pour que MGS explore l'ionosphére martienne. Autour de chaque périastre, le
spectrometre ER a détecté systématiquement en-dessous de la MPR une couche tres fine
(d'un épaisseur verticale de quelques dizaines de km) ou les flux d'électrons pour des
énergies supérieures a 100 eV décroissent d'un ordre de grandeur (Figure II1.28). Ceci
est accompagné par un changement dans le spectre d'¢lectrons: au-dessus de cette
couche (dans la MPR), le spectre ressemble & celui qu'on trouve en aval de la MPB,
tandis qu'en dessous de cette couche les spectres montrent une signature dans la gamme
20-50 eV qui est compatible avec des pics de photo-ionisation prédits par les modeles
de photo-¢électrons ionosphériques autour de Mars. Pour cette raison, cette couche de
transition systématiquement repérée par MGS MAG/ER a été appelée fronticre des
photo-¢électrons ou PEB (d'apres 1'anglais "Photo-Electron Boundary") [Mitchell et al.,
2001].
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Figure 111.28. Flux d'électrons suprathermiques au niveau de la frontiére de photo électrons
(gauche), spectre des électrons dans la MPR (435 km d'altitude) et lionosphére (225 km
d'altitude) [Mitchell et al., 2001].

L'identification systématique de la PEB indiquerait un possible rapport avec une
"ionopause" martienne. Pourtant, des mesures sur les ions thermiques comme a été fait
pour Vénus [Brace et al., 1980], sont nécessaires afin d'identifier cette frontiere autour

de Mars.
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Ill.6 Les champs d'origine crustale

Le résultat, peut étre, le plus important de l'expérience MAG/ER apres la
confirmation de l'absence de champ magnétique globale produit par une dynamo active,
est la découverte des sources crustales de magnétisation rémanente [Acuria et al., 1998].
Ces champs, observés deés les premicres orbites de MGS, ont été cartographiés de
manic¢re systématique en utilisant les instruments MAG et ER de maniere
complémentaire afin de connaitre leur intensité, leur topologie, et la distribution de leurs
sources sur la surface de la plancte [Acuria et al., 1999; Connerney et al., 1999]. La
Figure I11.29 montre la composante radiale du champ magnétique (associée avec les
champs crustaux) a 400 km d'altitude en fonction de la longitude et la latitude martienne
[Connerney et al., 2001]. Comme le montre la figure, a part quelques exceptions, les

sources les plus intenses se trouvent dans I'hémisphére sud de la planéte.

Mars Crustal Magnetism Mars Global Surveyor MAG/ER

90°

Connerney et al., Geophys.Res. Lett., 28, 4015-4018, 2001. ConJ2001187,001v

Figure 111.29. Composante radiale du champ magnétique a une altitude de 400 (+/- 30) km (a
une résolution de 1° x 1°). Les observations utilisées pour cette carte ont été obtenues lorsque
MGS était dans I'ombre de Mars. Des contours isomagnétiques ont été tracés pour Br = +/- 10,
20, 50, 100 et 200 nT [Connerney et al., 2001].
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L'utilisation conjointe des données MGS MAG/ER et MOLA a permis de
localiser les sources de magnétisme par rapport a la topographie martienne. La Figure
II1.30 montre que la plupart des sources magnétiques se trouvent dans la région des
anciens bassins ou les impacts sont les plus nombreux, au sud de la frontiére de la
dichotomie située a des latitudes entre +30° et —30°. Ainsi, le champ dynamo a l'origine
de ces sources n'était plus présent au moment de la formation de cette frontiére.
D'ailleurs, 1'absence de magnétisme crustal au niveau des bassins Hellas et Argyre au
sud indiquent probablement qu'a I'époque de leur formation, il y a 4 10° ans, la dynamo

avait déja cessé d'étre active [Acuria et al., 2001].

Mars Crustal Magnetism - MAG/ER
Topography - MOLA

Mars Global Surveyor

East Longitude

Connemey et al., Geophys. Res. Lett., 28, 4015-4018, 2001.

Coni2o

Figure 111.30. Carte topographique de Mars obtenue par I'altimetre laser de MGS (MOLA), avec
des contours de champ magnétique radial constant (noir = négatif; blanc = positif), comme sur
la figure précédente. L'aimantation crustale est associée aux anciennes régions élevées du sud.
Les régions volcaniques telles que Tharsis, et les régions qui entourent les bassins d'impact

Hellas et Argyre ne sont pas magnétisées [Connerney et al., 2001].

L'influence de ces champs sur les structures propres a l'interaction avec le vent
solaire est sans doute négligeable [Brain, 2002]. Pourtant, a basse altitude, ces champs
affectent la position de la limite supérieure de 1'ionosphére. La Figure II11.31 montre la

probabilité¢ pour que MGS soit au-dessous de la PEB précédemment décrite pour une
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altitude constante. Nous pouvons voir que cette probabilité augmente de facon corrélée
avec la position des sources magnétiques crustales [Mitchell et al., 2001], ce qui
suggere que la contribution en pression magnétique due aux champs d'origine crustale
se rajoute a la pression thermique de l'ionosphére et fait monter (surtout dans
I'hémisphere sud) l'altitude de la frontiére d'équilibre avec la pression magnétique du
vent solaire. Cependant, l'influence des champs magnétiques crustaux en général se

limite a des altitudes en-dessous de la MPB [Brain, 2002].

Il Probability

MGS/Electron Reflectometer

Figure 111.31. Probabilité de que MGS soit au-dessous de la PEB pour une altitude constante
(400 km) en fonction de la latitude et longitude [Mitchell et al., 2001].
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IV.1 Ondes a la fréquence cyclotron des protons

Au cours de ce chapitre, nous analyserons les propriétés des ondes a la fréquence
de giration des protons détectées en amont du choc martien. En particulier, nous nous
consacrerons a 1'étude de ces ondes qui se caractérisent par une grande cohérence. Nous
allons étudier leurs propriétés pour ensuite discuter des mécanismes possibles de
génération.

De fagon complémentaire nous examinerons les propriétés des ondes
magnétosonores raidies ainsi que des trains d'ondes du type sifflement associés aux
premieres.

Enfin, nous allons étudier quelles sont les implications des résultats obtenus en

vue des parametres qui caractérisent les modeles actuels de I'exosphére martienne.

IV.1.1 Ondes cohérentes a la fréquence cyclotron des protons

IV.1.1.1 Observations

La géométrie orbitale de MGS pendant une grande partie des phases
d'aérofreinage (AB) et la totalité¢ des phases "Science Phasing Orbits" (SPO1, SPO2) a
permis d'explorer une vaste région en amont de 1'onde de choc martienne (Figure IV.1).
Pendant la premicre phase d'aérofreinage (AB1), l'orbite de la sonde a évoluée
considérablement et inclut des observations aux grands angles solaires zénithaux (SZA)
et aux grandes distances aréocentriques. Pendant la phase SPO1, aux valeurs basses et
modérées de SZA, les observations en amont du choc ont lieu dans une région plus
limitée. La phase SPO2 comprend des observations plus proches du terminateur que
pour SPO1 mais elles ne dépassent pas les distances de celles de AB1. Dans la plupart
des orbites, l'activité des ondes en amont du choc est évidente sur les données
magnétiques lorsqu'on applique les outils les plus simples de l'analyse fréquentielle. La
puissance et la fréquence en fonction de la distance et du temps peuvent étre étudiées en
calculant un spectre dynamique de Fourier sur chacune des composantes du champ
magnétique. La Figure IV.2 montre le module du champ magnétique mesuré par MGS
pour une résolution temporelle de 0.75 s, le spectre de Fourier dynamique de la

composante By MSO et l'altitude de MGS pour la partie "outbound" de I'orbite P216
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(période SPOT). Avant 10:00 TU, la sonde se rapproche de la planéte du c6té nuit, elle
atteint le périastre a 150 km d'altitude dans 1'ionospheére, et puis s'éloigne de la plancte
du co6té jour, en traversant l'onde de choc a 10:16:13, a 1250 km d'altitude, 32° SZA et
11 h LT. La Figure I'V.3 montre la trajectoire de MGS pendant la durée de l'intervalle de

mesures correspondant a l'orbite P216.

Géométrie Orbitale de MGS

LB l L] LI ' LI I LI I L]

15F -

! AB1

j—
o
T

Distance a la ligne Mars - Soleil (Rw)
(1]

0 ] L L l L L L l L L
-6 -4 = 0 2
Xwmso (Rm)

Figure IV.1. Géométrie orbitale de MGS pour trois phases de la mission avant I'étape d'orbites
circulaires [d'aprés Brain, 2004, sous presse]. La courbe en noir (BS) représente la position
moyenne de l'onde de choc d'aprés Vignes et al. [2000].
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Figure IV.2. Magnitude du champ magnétique, spectre de Fourier dynamique de la composante
By MSO (NFFT 3072, fenétre Blackman 128 échantillons = 170,7 s; "Overlap" = 64
échantillons) et altitude de MGS pour la partie "outbound" de I'orbite 216. En amont du choc,
des oscillations de basse fréquence (0,11-0,12 Hz) sont mises en évidence sur le spectre de

By.

En amont de la traversée du choc, la premiére constatation sur le spectre est la
claire présence de fluctuations de basse fréquence (signal autour de 0.11-0.12 Hz)
jusqu'a la fin de la série temporelle (qui correspond a la fin des mesures disponibles, a
'extréme droite de la figure). L'amplitude des fluctuations semble diminuer lorsque la

sonde s'¢loigne de la planéte. On peut remarquer aussi que pour cette orbite la
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magnitude du champ magnétique en amont du choc reste autour de 8 nT, une valeur qui
est ¢élevée par rapport a l'intensité moyenne du champ magnétique interplanétaire au
niveau de 'orbite martienne (~3.5 nT). Pour une telle valeur de la magnitude du champ,
la fréquence cyclotron ou "gyrofréquence" des protons est de ~ 0.122 Hz, valeur

coincidant avec la fréquence des fluctuations observées.

Orbite P216 — Trajectoire

o1

Onde de Choc

Distance a la ligne Mars — Solell (RM)

-3 —é -1 0 1 2 3
Xwso (R

Figure 1V.3. Trajectoire de MGS pour l'orbite P216 dans le repére MSO. La sonde se rapproche

de la planéte du cé6té nuit et s'éloigne du cété jour. En gris, la position moyenne de I'onde de

choc.

La Figure IV.4 montre les données MAG/ER (a une résolution de 0.75 sec pour
le champ magnétique, 2s pour les électrons) pour l'intervalle 10:41:30 — 10:54:20 TU
(entre ~4100 et ~5400 km d'altitude). Les quatre panneaux du haut montrent les
composantes MSO et la magnitude du champ magnétique, tandis que le dernier panneau
montre le flux d'électrons pour des énergies entre 120 et 850 eV. Les ondes, qui sont
trés évidentes, peuvent étre observées sur toutes les composantes du champ magnétique,
le module et aussi sur tous les flux d'¢lectrons. Il s'agit d'oscillations quasi-sinusoidales
tres cohérentes d'une grande amplitude (~6 nT pic a pic sur B, et By). En plus de ces
oscillations, nous apercevons des pulsations qui forment des "paquets" plus ou moins

réguliers contenant quelques périodes des ondes précédemment indiquées. Ces paquets
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a une plus grande échelle temporelle ne présentent toutefois pas la cohérence des ondes
mentionnées précédemment, mais ils sont aussi présents depuis le choc jusqu'a la fin des
mesures a plus de 5 Ry de distance aréocentrique sur toutes les composantes du champ
magnétique, ainsi que sur les flux d'électrons.

Un zoom sur les données magnétiques (Figure 1V.5) montre que la période
moyenne des oscillations dans le repeére de la sonde est de ~ 8.0 £ 1.0 s pour cet
intervalle, trés similaire a la période de giration locale des protons (pour cet intervalle:
Tgy(H") = 8.2 5). D'autre part, la signature a plus basse fréquence (paquets indiqués en
rouge) ont une échelle temporelle apparente T de 'ordre de ~ 1 min, ce qui équivaut a ~
7 Ty ().
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Figure 1IV.4. Champ magnétique et flux d'électrons suprathermiques mesurés par MGS dans
l'intervalle 10:41:30 — 10:54:20 TU au cours de I'orbite 216.
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Orbit 216- Start Time "DOY 93 - 1998 Apr 3 - 10:45:00"
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Figure 1V.5. Agrandissement (détail) de la Figure 1V.4 entre 10:48:15 et 10:51:25 TU. T, est la
période moyenne des oscillations calculée expérimentalement et Tgy(H+) est la période locale
de giration des protons. Des paquets a plus basse fréquence (échelle temporelle T de I'ordre de

la minute) sont entourés en rouge.

Pour investiguer 1’éventuelle présence d’oscillations a une fréquence plus haute
que la fréquence cyclotron, nous avons analysé les données magnétiques a la plus haute
résolution (31 ms). Méme si les données magnétiques a haute résolution ne contiennent
pas les corrections décrites dans la section 11.2.4., la contribution des champs parasites
n'affecte pas 1'échelle temporelle des variations du champ ambiant.

Par exemple, si I'on observe les données a haute résolution montrées sur la
Figure IV.6 pour l'intervalle 10:42:30 — 10:46:20 TU, il est difficile de distinguer une

fréquence plus haute que la fréquence cyclotron. Or, une analyse spectrale dynamique
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permet de confirmer que, au moins dans le domaine spectral défini par la fréquence de
Nyquist (ici fyp, = 16 Hz), il n'y a pas d'oscillation réguliere au-dessus de la fréquence
cyclotron des protons, ce qui rejette aussi la présence des effets du type aliasing 1ié a la
fréquence d'échantillonnage. La Figure IV.7 montre comme exemple le spectrogramme
de la composante Bymso en amont du choc au-dessous de 4 Hz. Nous pouvons constater
qu'il n'y a pas de fréquence récurrente au-dessus de la fréquence cyclotron (autour de
0.12 Hz). Cette constatation est aussi applicable pour les fréquences entre 4 et 16 Hz.
En conséquence, dans les études de cette orbite qui suivent nous considérerons comme
"bruit" tout ce qui est au-dessus de la fréquence cyclotron des protons et cela nous
permettra d'appliquer des filtres passe bas qui suppriment les plus hautes fréquences.
Ces conclusions sont valables dans le domaine fréquentiel défini par la résolution
temporelle des données MGS MAG. Il est clair qu'il peut y avoir des ondes a beaucoup
plus haute fréquence telles que celles observées par 1'instrument PWS a bord de la sonde

Phobos?2 [Trotignon et al., 1991a, 1991c, 1993].
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Figure IV.6. Champ magnétique a haute résolution (31 ms) et flux d'électrons suprathermiques
mesurés par MGS dans l'intervalle 10:42:30 — 10:46:20 TU.



118 1V. ONDES ELECTROMAGNETIQUES BASSE-FREQUENCE EN AMONT DU CHOC MARTIEN

Orbite P216: Spectrogramme By MSO' ot=31ms
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Figure IV.7. Spectre de Fourier dynamique des données magnétiques haute résolution (5t = 31
ms) pour la composante Byyso en amont de I'onde du choc pour l'orbite P216. La fréquence

cyclotron se trouve autour de 0.12 Hz.

Quantification expérimentale de la période des oscillations cohérentes

Afin de vérifier que la fréquence observée est bien la fréquence cyclotron des
protons, nous avons systématiquement mesuré la durée de toutes les périodes apparentes
(intervalles entre extrémes du méme signe) présentes sur la région en amont du choc.
Nous avons considéré des intervalles a n>3 périodes apparentes "créte a créte"
d'oscillation et nous avons divisé la durée par n. Enfin, nous avons comparé la valeur

obtenue avec la gyropériode locale des protons T, calculée a partir de l'expression:

+\ _ mP
T, (H )—eB0 IV.1)

ou By est la magnitude du champ magnétique moyen sur un intervalle de 10 minutes. La
Figure IV.8 montre un extrait de cette étude (intervalle 10:30 — 10:40 TU). Nous
pouvons constater que la valeur théorique de Tgy(H") = 8.0 s est trés proche de la valeur

moyenne de (Texp,) = 8.7 + 0.8 s pour l'intervalle.
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Figure IV.8. Comparaison entre Ty (H") et (Tmoy) dans l'intervalle 10:30 - 10:40 TU.
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Figure IV.9. Comparaison entre Ty, (H") et Ty pour l'orbite P216.

La Figure IV.9 montre la comparaison entre 793 valeurs de périodes

expérimentales (croix) déterminées a partir de 5178 intervalles créte a créte et les

valeurs Tgy(H") (traits rouges) calculées sur des intervalles de 10 minutes. La moyenne
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des valeurs des périodes expérimentales Troy = 8.10 = 1.10 s (calculée sur ~ 3 heures)
est tout a fait compatible avec la valeur moyenne de Ty (H'): 8.78 + 0.56 s, et donc la

fréquence expérimentale est bien la gyrofréquence des protons.

Analyse des propriétés par la méthode de minimum de variance (MVA).

A fin d'identifier les caractéristiques géométriques (polarisation, propagation par
rapport au champ magnétique ambiant) des ondes décrites dans les sections précédentes,
nous avons appliqué 1'analyse de minimum de variance (MVA), décrite dans la section

I1.2.1.2, sur l'intervalle 10:37:37 — 10:38:29 TU (Figure IV.10).
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Figure IV.10. Champ magnétique mesuré par MGS dans l'intervalle 10:37:37 — 10:38:29 TU
pour l'orbite P216. Deux lignes pointillées signalent l'intervalle ou l'analyse MVA a été
appliquée.

Dans l'intervalle analysé, la période moyenne des oscillations est de 7.84 s. Le
rapport des valeurs propres intermédiaire et minimale pour l'intervalle est A,/A; = 83.6,
ce qui montre que l'onde est plane, avec une direction de propagation représentée par le
vecteur k bien définie (la méthode ne peut pas cependant nous fournir le sens de la
propagation). D'autre part, le rapport entre les valeurs propres maximale et minimale est
A1/h; = 1.36 ce qui montre que la polarisation de 1'onde est quasi circulaire. La Figure

IV.11 contient trois panneaux montrant les composantes du champ magnétique dans la
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base des vecteurs propres (en haut), et deux hodogrammes qui montrent le parcours de
B sur les plans de minimum de variance/variance intermédiaire (B2, B3, en bas a
gauche), et maximum de variance / variance intermédiaire (B1, B2, a droite). Les deux
hodogrammes montrent clairement une onde plane avec une polarisation a gauche dans
le repere de la sonde (les symboles "o" et "+" sur les panneaux indiquent respectivement

le début et la fin de l'intervalle considéré dans hodogramme).

Orbite P216 — MVA — Axes Principaux
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Figure IV.11. Champ magnétique le long des directions de variance maximale (B1),
intermédiaire (B2), et minimale (B3) (en haut a gauche), et hodogrammes montrant B dans

deux plans principaux de variance pour l'intervalle entre les symboles "o" et "*".

La valeur de l'angle entre la direction de propagation et = By (Oxg = 9.0° £ 0.7°)
montre que la propagation n'est pas paralléle mais 1égeérement oblique. Les composantes
du champ magnétique, I'une parallele (composante dite compressionnelle) et les autres
perpendiculaires a la direction By (Figure IV.12), montrent que l'oscillation a lieu plut6t
sur le plan perpendiculaire ou elle a une amplitude pic a pic autour de 3.73 nT (trés

grande en comparaison de celles rapportées dans des études précédentes), contre 0.83
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nT le long de By, ce qui confirme que I’onde est essentiellement transverse (0B ~ 0B ).
D'autre part, la présence d'une composante parallele non nulle est compatible avec la
propagation oblique évoquée précédemment. Les composantes du champ magnétique le
long des directions transverse kxBy (composante alfvénique) et kx(kxBy) (composante
magnétosonore) montrent des amplitudes similaires (Figure 1V.13), compatibles avec la

polarisation quasi-circulaire et la faible obliquité de la propagation.

Orbite P216 — Coordonnées Champ Moyen
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Figure 1V.12. Champ magnétique le long de By (B,) et dans le plan perpendiculaire (Bperp1 €t
Bperp2)-
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Figure 1IV.13. Champ magnétique le long de kxB,, et kx(kxBy) (Ba et Bs, respectivement),
l'intervalle 10:37:37 — 10:38:29 TU correspondant a l'orbite P216.
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Orbite P216: )\2/)\3 en amont du choc
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Figure IV.14. Rapport entre la variance intermédiaire et la variance minimale (A,/A3) pour des

intervalles de 2 et 5 minutes depuis la traversée du choc (10:16:13 TU).

Apres des analyses sur des intervalles définis, nous avons fait une étude sur
I'ensemble des données en amont du choc afin d'observer 1'évolution des parameétres
géométriques sur une plus grande échelle. Les Figures IV.14 a IV.17 montrent les
résultats de l'application de l'analyse MVA sur des intervalles de 2 et 5 minutes en
couvrant la période 10:16:13 — 13:21:09 TU. En considérant une résolution temporelle
de 0.75 secondes, dans un intervalle de 2 et de 5 minutes on devrait avoir
respectivement 160 et 400 échantillons. A cause de la présence des trous de données,
nous avons omis les résultats provenant des intervalles de moins de 20 échantillons,
pour assurer la validité statistique des résultats. La Figure V.14 montre le rapport A,/As
en fonction du temps. Avant 12:00 TU les valeurs se trouvent autour de 10 pour les
intervalles de 2 minutes et autour de 8 pour les intervalles de 5 minutes avec une grande
dispersion par rapport aux valeurs subséquentes. A partir de 12:00 TU les valeurs de
A2/hs pour les deux types d'intervalle descendent jusqu'a ~2 vers 12:45 TU et
augmentent a nouveau pour aboutir a 8 vers la fin des mesures. Les résultats montrent
que les propriétés se maintiennent tout au long de la trajectoire de MGS en amont du

choc (~3 heures de données) jusqu'a la fin des mesures (2 5.5 Ry de distance
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aréocentrique), en mettant en évidence le caractére extrémement stable de ces ondes,

une caractéristique rarement observée autour d'autres objets du systéme solaire.

Orbite P216: Direction de minimum de variance en amont du choc
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Figure 1V.15. a) Direction de minimum de variance toutes les 2 et 5 minutes pour chacun des
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intervalles de plus de 20 échantillons et pour des rapports (A/A3) > 3. En pointillé, la direction
moyenne. b) Direction du champ magnétique moyen calculé toutes les 2 et 5 minutes pour les

intervalles de plus de 20 points et (A,/A3) > 3.
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La Figure IV.15a montre la direction de minimum de variance pour chacun des
intervalles de plus de 20 échantillons en éliminant les analyses ou Ay/A; < 3. Nous
pouvons constater que les vecteurs s'alignent autour d'une direction bien définie:
(0.8318, -0.3333, 0.4132) pour l'intervalle de 5 minutes, (0.8261, -0.3182, 0.4219) pour
les intervalles de 2 minutes. La dispersion en direction est de +11.4° et +12.4°
respectivement. D'autre part, le champ magnétique moyen calculé toutes les 2 et 5
minutes est aussi trés stable (Figure IV.15b). La valeur moyenne de B calculée a partir
des valeurs obtenues sur les intervalles de 2 minutes est (6.02, -2.89, 3.06) nT, avec une
magnitude de 7.34 nT.

L'angle entre la direction de minimum de variance et le champ magnétique
moyen Oyg (Figure IV.16) se situe en général au-dessous de 20° pour les intervalles de 2
minutes, et de 15° pour les intervalles de 5 minutes, mais il atteint rarement des valeurs
inférieures a 5°. La moyenne se situe autour des ~10°.

Orbite P216: ekB en amont du choc
25 ‘ —2 ‘

! — 5 minutes
- — 2 minutes

20r o P N. 220 |

I | W A 23

151

O Il Il Il Il
10:00 10:30 11:00 11:30 12:00 12:30 13:00 13:30

Temps (heures)
Figure IV.16. Angle entre la direction de minimum de variance et le champ magnétique moyen

Oks pour chacun des intervalles de plus de 20 échantillons et pour des rapports (A,/A3) > 3.

De fagon complémentaire, nous avons calculé l'amplitude des fluctuations
depuis le choc pour les deux types d'intervalles. La Figure IV.17 montre le module de

'écart B = B — By, auquel on a extrait la tendance linéaire (ou "detrend" linéaire). On
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peut voir clairement que la valeur de [0B| prés du choc se trouve autour de ~ 3 nT, ce
qui est compatible avec une amplitude pic a pic de plus de ~ 6 nT. Puis, |0B| décroit
avec la distance a Mars pour atteindre ~ 1.7 nT vers la fin de I'intervalle des mesures (a

5.5 Ry de distance).

Orbite P216: | 6B| apres detrend linéaire en amont du choc
8 T T T T T

T
- — 2 minutes
| — 5 minutes
7L <— Onde de choc i

| Ni>20

| )\2/)\3 >3

[6B] (nT)

O Il Il Il
10:00 10:30 11:00 11:30 12:00 12:30 13:00 13.30
Temps (heures)

Figure IV.17. [6B| en fonction du temps pour chacun des intervalles de 2 et 5 minutes de

données contenant plus de 20 échantillons et pour A,/Az > 3.

La distribution de points correspondant aux valeurs d'amplitude relative
(|0B|/|By|) en fonction de l'altitude est bien représentée par une fonction exponentielle si
on exclut les points trop proches du choc qui sont affectés par les effets de la
microturbulence liée a cette frontiére (Figure IV.18). Un ajustement d'une exponentielle
décroissante par la méthode des moindres carrées permet d'obtenir une échelle de

hauteur caractéristique de 4.17 Ry.
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Orbite P216: | ESB|/|BO| en amont du choc
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Figure 1V.18. |6B|/|Bo| en fonction de l'altitude pour chacun des intervalles de 2 minutes de

données contenant plus de 20 échantillons et pour A,/Az > 3.

Comparaison avec les données ER

Dans ['étude des oscillations électromagnétiques, l'information concernant le
comportement des particules est essentielle comme complément de l'information
géométrique afin de pouvoir associer les observations a un mode d'oscillation en
particulier. Les données fournies par le spectrométre d'électrons ER permettent d'étudier
les variations temporelles de la densité des électrons entre 10 eV et 20 KeV.

Nous avons fait une étude conjointe avec les données magnétiques en appliquant
la corrélation croisée entre les flux d'électrons pour différentes énergies et différentes
composantes et module du champ magnétique. Vu la gamme de fréquences concernée,
nous avons utilisé des flux d'électrons correspondants aux niveaux d'énergie a la plus
haute résolution temporelle: il s'agit des canaux a 120, 190, 310, 520, et 840 eV, qui ont
une résolution de 2s. La Figure IV.19 montre le résultat de la corrélation croisée entre la
composante paralléle de B et le flux d'électrons correspondant a 190 eV. Le profil de la
fonction de corrélation croisée et le coefficient de corrélation de ~0.6 en valeur absolue
pour un décalage de temps négligeable (~0.6 s, c'est a dire de I'ordre de la résolution des

données magnétiques utilisées) montrent que les ondes observées sur les flux d'électrons
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présentent également une cohérence significative. Ce résultat est similaire a ceux des

autres énergies.

Orbite P216 - Corrélation croisée &t = 0.75/10:37:38-10:38:47 TU

| ==
[

Flux ! Bpar

(1] U-5 1 1.5
T (min)

Figure 1V.19. Corrélation croisée entre |B| et le flux d'électrons correspondant a 190 eV entre
10:37:38 et 10:38:47 TU pour l'orbite P216.
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Figure 1V.20. Données MAG/ER pour l'orbite P204.
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La Figure IV.20 montre un autre exemple d'ondes cohérentes a , en amont du
choc pour l'orbite P204. Encore une fois, les oscillations a Q, sont trés cohérentes et les
enveloppes a plus basse fréquence sont également présentes. Tous les flux d'électrons
(sur la Figure V.20 nous montrons seulement les flux correspondants a 314, 191, et 116
eV) accompagnent les oscillations sur B non seulement a €2, mais aussi au niveau des

"enveloppes" a plus basse fréquence.

Orbite P204 - Corrélation croisée &t = 0.75/ 14:50:45-14:53:22 TU
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Figure IV.21. Corrélation croisée entre le flux d'électrons correspondant a 120 eV pour
l'intervalle 14:50:45-14:53:22 TU dans l'orbite P204.

Nous avons appliqué 1'analyse MV A dans l'intervalle 14:50:45-14:53:22 TU afin
d'étudier la corrélation croisée entre les flux d'électrons et la composante du champ
magnétique le long de By (Bpar), le long de la direction kxBy (composante alfvénique ou
Bafven) et kx(kxBy) (composante magnétosonore ou By), ainsi que la magnitude du

champ. La Figure IV.21 montre les résultats pour un flux a 120 eV. Les résultats sont
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encore plus nets que dans 1'étude précédente. On apergoit une trés bonne corrélation
avec la composante B (0.9), la composante compressionnelle By, (0.7), et une anti-
corrélation trés claire avec Bagen (-0.8). Ces valeurs sont similaires a celles obtenues
pour les autres niveaux d'énergie, dans les limitations imposées par la résolution
temporelle des données ER. Ceci suggére que cette signature pourrait se voir également
sur la densité totale n., et via le principe de quasi neutralité, sur la densité des ions n;.
Cela implique que les ondes modifient la distribution locale des vitesses des particules.
Finalement, nous avons utilisé¢ le programme de simulation de l'influence des
champs parasites sur les parameétres calculés a partir de MV A en utilisant les valeurs de
champ magnétique ambiant pour l'orbite P216 et en prenant des valeurs réalistes pour
les champs magnétiques dynamiques (négligeables dans ce cas par rapport au champ de
8 nT). Comme résultat de la simulation, on trouve une erreur du 10% sur la
détermination de la période cyclotron et une erreur de 10° sur I'angle Oxp, valeurs tout a
fait acceptables. Cependant, pour d'autres orbites, ces erreurs deviennent plus

importantes lorsque le module du champ magnétique ambiant décroit.

Analyse par ondelettes.

Nous avons vu que l'inconvénient majeur de l'analyse de Fourier des événements
aux différentes échelles temporelles est le fait que toutes les fréquences (courtes et
longues) du spectre soient analysées avec la méme résolution absolue dans le domaine
temporel et fréquentiel. Dans la section I1.2.2 nous avons vu que I'analyse par ondelettes
permet de traiter des signaux a différentes échelles temporelles et fréquentielles.

Cependant, avant d'analyser un signal quelconque, il faut choisir 1'ondelette qui
s'adapte le mieux aux caractéristiques du signal. Dans ce cas, 1'objectif principal de
l'utilisation des ondelettes était celui d'étudier la régularité dans la signature détectée a
plus basse fréquence. Nous avons ainsi choisi une ondelette de type "Chapeau
Mexicain", qui fournit un excellent positionnement en temps et permet donc de voir la
taille apparente des paquets.

Nous avons appliqué cette ondelette a 1'ensemble des données magnétiques de
l'orbite P216. Comme exemple de résultat, la Figure IV.22 montre la composante By
MSO en amont du choc pour l'orbite P216 et, en échelle de couleurs, le module des

coefficients Ca,b (voir paragraphe I1.2.2 et équation II.15) de la transformée en
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ondelettes de la dite composante en fonction du temps et de I'échelle spatiale, li¢e a la
fréquence. Les limites inférieure et supérieure en échelle sont respectivement: 0.01 et 36

ce qui équivaut a 33 et 0.0093 Hz respectivement.

Orbite P216: Bymso — ot = 0.75 s — Ondelette "Chapeau Mexicain"

or

(nT)

"Echellogramme”

Echelle

Coefficients — Frequence = 0.12 Hz (Echelle = 2.81)

_5,

103400 10:3600  10:38:00  1040:00  10:4200  10:44:00  10:46:00

TEMPS (TU)
Figure 1V.22. Spectrogramme en ondelettes (échellogramme) de By montrant la puissance du
signal entre 33 Hz et 0.0093 Hz (échelles entre 0.01 et 34, respectivement), pour l'intervalle

10:34:00 — 10:47:45 TU). Sur le panneau d'en bas, les coefficients correspondant a 0.12 Hz.
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L'intervalle montré ne présente pas de trous de données ce qui évite les effets de
bord. Sur la partie inférieure du panneau central (petites échelles) la gyrofréquence des
protons est évidente autour de 2.81 (0.119 Hz). Les coefficients correspondant a cette
fréquence concentrent une grande partie de la puissance du signal (panneau du bas).

Aux plus grandes échelles, il n'y a pas de signal aussi continu et clair. Les
grandes lignes verticales, caractéristiques de la transformée en ondelettes, correspondent
a des ruptures de cohérence liées aux tres grandes échelles.

Par contre, par rapport au spectrogramme dynamique obtenu par la transformée
de Fourier (Figure IV.2) la signature sur la puissance autour de Q, (au niveau de petites
échelles inférieures a ~5) n'apparait pas de manicre continue mais présente un caractére
de stries verticales qui révele 'existence de la modulation de 'amplitude de ces ondes le
long de la séquence temporelle, ce qui correspond a I'existence des "paquets" d'échelles
temporelles plus grandes (de 5 a 10 fois la période cyclotron). Par contre, ceux-ci ne
conduisent pas a un signal continu et clair pour une certaine échelle spatiale plus élevée
(une fréquence plus basse) contrairement aux oscillations cohérentes a Q,, ce qui
provient de la largeur variable de ces paquets, et est également visible lorsqu'on inspecte
la séquence temporelle. Concernant l'oscillation a €3, le coefficient d'échelle Ca,b

associé (panneau du bas) révele clairement la forme de ces paquets.

Etude de la connexion au choc

Afin de vérifier si les ondes observées a (), ne pourraient pas étre liées a
I’existence du pré-choc ionique, nous avons appliqué une méthode qui consiste a
déterminer si la prolongation des lignes de champ traversées par MGS, en supposant des
lignes de champ rectilignes, coupent la surface du choc modélisée a partir de
I’ajustement des traversées de MGS [Vignes et al., 2000]. Si cette interception est
vérifiée, il sera possible d'envisager que les ondes aient pu étre générées par des ions du
pré-choc. Si ce n'est pas le cas, cette possibilité pourra €tre raisonnablement exclue.

A partir des valeurs du champ magnétique By (en général moyenné sur un
intervalle de temps contenant plusieurs périodes des ondes) et du vecteur position de la
sonde, r, cette méthode permet de démontrer cette connexion, en fonction de la valeur

des parametres introduits dans la Figure 1V.23:
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D: distance au point de connexion au choc (C) le plus proche du satellite s'il

existe (en rayon martien: Ry = 3390 km).

e Op,: angle entre la normale au choc en C et la direction prolongée linéairement
du champ magnétique local a la sonde (en degrés).

e Oy, angle entre la normale au choc en C et la direction du vecteur vitesse du
vent solaire (ici représentée par 1'axe X'vso).

e Dy distance de la sonde a la frontiére externe du pré-choc (ligne de champ
tangente) le long de l'axe X'mso (en Ry)

e Dy distance perpendiculaire de la sonde a la fronticre externe du pré-choc

("profondeur de connexion" en Ry).

‘\ MGS t Z'mso

Onde de Choc

/

Figure IV.23. Schéma montrant les parameétres de connexion au choc.

Pour I'orbite P216, nous avons divisé l'intervalle qui va de la traversée du choc
(autour de 10:27 TU), jusqu'a la fin de la série temporelle (13:14 TU) en sous-

intervalles de 2 minutes ou nous avons étudié la connexion au choc. Entre 10:27 et
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11:24 TU (région proche au choc), les valeurs des parametres de connexion de la sonde
indiquent que la sonde se situe dans le pré-choc. A partir de 11:25 TU et jusqu'a la fin
des mesures (~ 13:14 TU), les lignes de champ ne coupent plus 'onde de choc. Ces
résultats sont compatibles avec la stabilit¢ du champ magnétique moyen (Figure
IV.15b) et la trajectoire de la sonde., Il est cependant intéressant de voir que les
propriétés des ondes dans la région sans connexion au choc ne changent pas par rapport
a la région ou la sonde est connectée (Figure [V.24).

Il faut noter que la méthode utilisée est dépendante d'un mode¢le, puisque le choc
est considéré comme une frontiére statique, ce qui ne se correspond pas au caractére
variable des chocs planétaires. Dans le cas du choc terrestre 1'étude de connexion se fait
a l'aide de modeles empiriques ou la position du choc varie avec les parametres du
plasma du vent solaire (notamment la pression dynamique). Pour l'instant, 1'état actuel
des connaissances sur les propriétés du vent solaire en amont du choc martien et les
données disponibles ne permettent pas d'avoir de tels modeles de choc. Malgré cette
limitation, les caractéristiques du champ magnétique pour l'orbite P216 (magnitude
¢levée, direction stable) permettent d'assurer, au-dela des variations de la position du
choc, qu'il y a une partie de l'orbite (proche au choc) ou la sonde est clairement
connectée au choc et une autre région ou la sonde n'est plus dans le pré-choc (loin de la
planéte), les caractéristiques des ondes restant pourtant les mémes dans les deux
régions. En effet, 1'é¢tude de Vignes et al. [2000] a montré sur un échantillon de 450
traversées de choc sur une période de temps allant de septembre 1997 a la fin aolt 1998
une variation relative du point subsolaire du choc de AR ~ 270 km = 0.08 Ry et de la
distance du terminateur de ARy m ~ 300 km = 0.09 Ry Par conséquent, il est
raisonnable de supposer que ces valeurs donnent une bonne évaluation de la variabilité
de la position du choc. D'autre part, il est peu probable que le choc s'¢loigne tellement
de la planéte pour que la sonde reste connectée jusqu'a 5.6 Ry Le méme raisonnement
peu s'appliquer a d'autres orbites ou le méme type d'ondes est observé.

Les résultats montrent donc que les ondes observées ne seraient pas associées au
pré-choc martien. Cette affirmation serait donc en accord avec les observations de

Delva and Dubinin [1998] indiquant la présence d'ondes hors de la région du pré-choc.
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Orbite P216: 11:38:00 — 11:46:00 (Pas de connexion au choc)
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Figure 1V.24. Données magnétiques de MGS entre 11:38:00 et 11:46:00 TU une région hors du
pré-choc. Les propriétés observationnelles des ondes sont les mémes que dans les régions ou

la connexion au choc est vérifiée.

Autres observations

Des ondes avec les mémes caractéristiques ont été trouvées sur de nombreuses
orbites, en particulier a plus grande distance de Mars. La Figure IV.25 montre les
données MAG a basse résolution (ot = 3 s) en coordonnées MSO cartésiennes autour de
I'apoastre pour l'orbite PO81. A nouveau, nous apercevons des oscillations tres
cohérentes sur toutes les composantes du champ magnétique ainsi que sur la magnitude,

accompagnées par des modulations sur I'amplitude a plus grande échelle (~ 10 fois la

période des oscillations cohérentes).
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Figure IV.25. Données MAG basse résolution (3 s) autour de l'apoastre entre les orbites P080
et P081.

Nous avons déterminé de la méme fagon la période des oscillations de plus haute
fréquence. La Figure IV.26 montre les données magnétiques a haute résolution non
calibrées (6t = 0.125s) pour l'intervalle 14:50:48 — 14:52:45 TU. Le caractére quasi-
sinusoidal des oscillations nous permet de calculer facilement leur période, laquelle se
trouve typiquement autour de 22 s. Nous pouvons voir que le niveau de base du champ
magnétique a haute résolution est différent que celui a basse résolution a cause des

champs parasites.
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Orbit 081- Start Time "DOY 2 — 1998 Jan 2 — 14:50:49"
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Figure IV.26. Données MAG haute résolution (0.125 s) pour l'intervalle 14:50:48 — 14:52:45 TU
(partie "inbound").

Une analyse MVA sur l'intervalle 14:51:24 - 14:52:39 TU (Figure IV.27) donne
une trés bonne détermination de la direction de minimum de variance (A,/A3=65.5) avec
une polarisation quasi circulaire gauche (A;/A; = 1.09) dans le repeére du satellite avec
une amplitude pic a pic de 0.7 nT dans la direction parall¢le et de 1.1 nT dans la
direction perpendiculaire, tandis que l'angle Oy est de 40.8° = 0.9°. Enfin, les
oscillations sur |B| et les flux d'électrons sont corrélés.

Les propriétés de ces ondes ressemblent vigoureusement a celles observées sur
l'orbite P216. La distance a laquelle se trouvent ces ondes est pourtant beaucoup plus
grande que dans le cas précédent: jusqu'a 11.25 rayons martiens, avec une amplitude de

~ InT, toujours tres supérieure aux valeurs trouvées par Russell et al. [1990] 4 2.86 Ry
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Orbite P0O81 — MVA - Axes Principaux
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Figure 1V.27. Résultat de I'analyse de variance obtenu pour l'intervalle 14:51:24 - 14:52:39 TU
pour I'orbite P081.

Nous avons appliqué I'analyse MVA pour des intervalles de 5 et 10 minutes
(nous avons choisi des intervalles plus grands en fonction de la valeur de la période de
ces oscillations par rapport a celles observées dans la section précédente) tout le long de
l'intervalle en amont du choc. Les résultats sont présentés sur les Figures IV.28 et IV.29.
L'évolution des rapports A,/A; nous permet de voir qu'en général la direction de
minimum de variance est bien déterminée. Si 1'on €élimine les intervalles pour lesquels
M/hs < 3, les valeurs de Oy se trouvent entre 10° et 45°.

De la méme facon que pour l'orbite P216, la cohérence des ondes se maintient
jusqu'a la traversée du choc (6 heures de données) avec des périodes ou la sonde se
trouve clairement hors du pré-choc (sur la Figure V.25, par exemple, la sonde se trouve
en dehors du pré-choc entre 14:46:36 et 14:56:36 TU). D'autre part, ces ondes sont déja
observées dans la partie en amont du survol de l'orbite précédente (PO80 voir Figure

IV.30), ce qui montre encore une fois le caractere stable de ces ondes.
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Orbite P081: A_/A_ en amont du choc
25 : —23 :

T T T
— — 5 minutes

— 10 minutes

20

trou de données

1 1 1 1 1 1 1 1 1
15:00 16:00 17:00 18:00 19:00 20:00 21:00 22:00 23:00
Temps (heures)

Figure 1V.28. Rapport entre la variance intermédiaire et la variance minimale (A,/A3) pour des

intervalles de 5 et 10 minutes jusqu'a la traversée du choc.

Orbite P081: ekB en amont du choc
90 n\ T T
— — 5 minutes

—— 10 minutes
80 — A

i
60 b

[aa]
o 40+

trou de données

1 1 1 1 1 1 1 1 1
15:00 16:00 17:00 18:.00 19:00 20:00 21:.00 22:00 23:00
Temps (heures)

Figure 1V.29. Angle entre la direction de minimum de variance et le champ magnétique moyen

Oks pour chacun des intervalles de plus de 20 échantillons et pour des rapports (Ao/A3) > 3.
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Orbit 080— Start Time "DOY 1 — 1998 Jan 1 — 21:57:50"

l T T T T T
~—~~ 0 h
'_
£ —1F 4
>
m ol )
—-3u I I I I
21:58:00 22:00:00 22:02:00 22:04:00 22:06:00

TEMPS (TU)

Figure IV.30. Exemple d'ondes trés cohérentes observées dans le vent solaire a8 ~7.4 Ry en

amont du choc martien pour l'orbite P080.

Sur cette orbite, la détermination de la fréquence cyclotron des protons est
affectée par l'influence des champs parasites sur la magnitude du champ magnétique
ambiant. Le programme qui simule I'impact de cet effet sur le calcul de la
gyrofréquence prévoit ici une erreur de plus de 30%. D'apres ces valeurs la fréquence
observée pourrait effectivement étre la gyrofréquence des protons. De la méme facon, si
nous supposons que la fréquence observée est la gyrofréquence des protons, la valeur du
module du champ magnétique devrait étre 3.1 nT, qui est une valeur trés proche de la
valeur moyenne du module du champ sur 100 minutes. D'autre part, les résultats des
simulations présentées dans la section 1.3 montrent également que détermination de Oyp
n'est pas trop fiable puisque dans ce cas il y a une fausse détermination de By. Il est
donc possible que la vraie valeur de Oy soit plus proche de celle obtenue pour les ondes
de l'orbite P216.

Tous ces résultats indiquent donc que les ondes observées sur les orbites PO80 et
PO81 seraient du méme type que celles de 'orbite P216.

Des événements similaires a ceux décrits dans les sections précédentes ont été
trouvés sur de nombreuses orbites. Le Tableau IV.1 montre les caractéristiques
(fréquence expérimentale / fréquence cyclotron des protons locale, Ay/As, Ai/Az,
polarisation dans le repere de la sonde, Oxs, connexion au choc et distance) qui

correspondent a différents intervalles dans des orbites a différentes géométries.
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Tableau IV.1. Caractéristiques des ondes en amont du choc martien trouvées lors de

différentes orbites de MGS.

o AIBol) Polar. |6B| 61B| Connexion Distance

Orbite Texp/Tay  Mlhs Aifhy Ois (°)

(nT) (s/c) B, B  auChoc  (Ry)
PO80  4.61 1.27 25.5 1.3 G 14023 0.14 0.04 Non 8.31
PO81  1.75 0.86 65.5 1.1 G  40.8£09 0.23 0.15 Non 11.26
P204  3.25 0.70 19.0 1.1 G 11.1£32 037 0.16 Oui 2.52
P216  6.82 0.83 26.4 1.1 G 10823 0.17 0.06 Non 3.82
P216 837 1.15 83.6 1.4 G 9.0+0.7 0.28 0.07 Oui 2.09
P232  3.62 0.83 19.0 1.1 G 13.6£32 0.16 0.06 Non 4.19
P239 350 0.98 11.9 1.3 G 11.9£2.6 0.18 0.06 Non 4.21
P257 346 0.78 14.7 1.2 G 23542 0.19 0.09 Oui 5.57

IV.1.1.2 Discussion.

Les propriétés des ondes a Q, analysées sont les suivantes:

Il s'agit d'ondes fortement cohérentes, bien définies méme a grande distance
(=2~11.3Rwm).

Les ondes possédent une grande amplitude (jusqu'a 5 nT pic a pic) en
comparaison avec les observations de Phobos-2 ou des amplitudes de 0.15 nT
ont été rapportées [Russell et al., 1990].

La fréquence dans le repére de la sonde (~ repere fixé a la planéte) coincide
avec Q.

Leur occurrence ne semble pas étre associée au pré-choc ionique martien.

Les ondes se propagent dans une direction légeérement oblique bien
différenciée de la propagation parallele par rapport au champ magnétique
moyen.

La polarisation des ondes a Q,, dans le repere de la sonde est circulaire gauche.

A ces caractéristiques s'ajoute une signature jamais rapportée jusqu'a présent:

l'existence d'une modulation plus ou moins réguliére (2 une fréquence de ~0,1 Q)

parfois trés marquée comme nous l'avons vu pour l'orbite P216 ou l'orbite PO80.
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Afin de trouver une explication pour l'origine de ces ondes, nous avons examiné
quels sont les mécanismes capables de générer des ondes a €, dans le repere du
satellite. Comme nous l'avons vu au début du chapitre, le mécanisme classique qui
explique normalement la présence d'ondes a €2, dans le repere du satellite dans le cas
d'une planete dotée d'une atmosphere sans champ magnétique est la résonance cyclotron
da a l'implantation d'ions exosphériques nouvellement créés [Russell et al., 1990]. La
condition de résonance dans le cas le plus général est donné par 1'équation I.16.
Cependant, les mesures faites par l'expérience ASPERA a bord de la sonde Phobos 2
[Barabash and Lundin, 1993] ont montré la présence d'ions du vent solaire réfléchis au
niveau du choc, méme si les conditions dans lesquelles la réflexion a lieu pour Mars
peuvent étre trés différentes de celles autour de la Terre [Moses et al., 1988]. De cette
maniere, ces ions réfléchis sont aussi une autre source possible d'instabilité a considérer
si toutefois il y a connexion au choc.

Des observations recueillies en amont du choc terrestre autour de la Terre [e.g.,
Russell and Hoppe, 1983] ont montré que les ions remontant le vent solaire le long des
lignes de champ magnétique interplanétaire génerent des instabilités capables d'exciter
des ondes a basse fréquence. Dans ce cas, les ondes ainsi générées se trouveront dans la
région du pré-choc ionique, ou les lignes de champ traversées par la sonde coupent
I'onde de choc. En conséquence, une fagon de savoir si ces ondes sont associées au pré-
choc ionique est de voir si les ondes ne sont présentes que lorsque MGS est connecté a
'onde de choc martienne.

Cependant, méme si le test de connexion au choc appliqué de fagon
systématique le long de I'orbite P216 ainsi que d'autres orbites est dépendant du modéle
(on suppose un choc fixe dans I'espace), il aide a conclure que les propriétés des ondes
observées lorsque MGS se trouve dans le pré-choc ne différent pas de celles des ondes
observées lorsque la sonde est clairement hors de cette région.

Or, méme s'il y avait connexion, les ions remontant le vent solaire ne pourraient
générer des ondes a Q, (dans le repere de la sonde) a propagation parallele, que si et
seulement si la magnitude de leur vitesse paralléle au champ magnétique était égale a la
composante parallele de la vitesse du vent solaire (|v,| = |[Vys| |cos(apy)|) de maniére a
satisfaire 1'équation 1.17. D'aprés les mesures faites autour de la Terre, la vitesse

parallele des ions réfléchis dans le repére du plasma est typiquement deux fois
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supérieure a la vitesse du vent solaire [Bonifazi and Moreno, 1981]. Or, contrairement
aux ions implantés, la fréquence percue par la sonde va dépendre de l'angle entre le
champ magnétique et le vecteur vitesse du faisceau des ions remontants. Pour que cette
fréquence reste toujours a ), I'angle en question devrait toujours avoir la méme valeur.
Cela est donc hautement improbable. Dans plusieurs événements, les ondes décrites
maintiennent leur caractére cohérent et quasi-monochromatique méme en présence des
variations sur la direction de B (voir par exemple la Figure IV.25).

D'apres ces considérations, I'hypothése de la résonance cyclotron avec des ions
implantés est la plus plausible. Cette instabilité peut générer deux modes: un premier
mode caractérisé par une polarisation circulaire droite ("mode droit") dans le repére du
plasma, et un deuxiéme mode résonant avec une polarisation circulaire gauche dans le
repére du plasma ("mode gauche"). Ce dernier mode ne peut avoir une polarisation
gauche dans le repére de la sonde que lorsqu'il se propage en direction de la planéte. Or,
ce mode n'apparait que lorsque l'angle agy est proche de 90° [Brinca and Tsurutani,
1987a,b, Gary and Madland, 1988], comme il a été observé en amont du choc de la
comete Grigg-Skjellerup (G-S) par la sonde Giotto [Neubauer et al., 1993b]. Pourtant,
cette interprétation ne serait pas applicable aux ondes étudiées dans cette section
puisque comme le montre la Figure IV.15b, la direction du champ magnétique en amont
du choc pour I'orbite P216 par rapport a 1'axe Xuso (presque antiparalléle a la direction
du vent solaire) est trés loin de 90°, et donc dans ces conditions, le mode gauche ne peut
pas croitre.

Le programme WHAMP (Waves in Homogeneus Anisotropic Multicomponent
Plasma) initialement congu par Rénnmark [1982] et actualisé par Laurence Rezeau et
Gérard Belmont permet de résoudre numériquement l'équation de dispersion linéaire
¢lectromagnétique la plus générale en identifiant tous les modes de propagation
possibles dans un plasma homogéne et magnétisé. Ce programme permet de modéliser
la fonction de distribution du plasma dans I'espace des vitesses a partir de 6 populations
¢lémentaires, chacune avec sa propre fonction de distribution issue d'une combinaison
de maxwelliennes.

Nous avons utilis¢ WHAMP afin d'étudier la croissance des différents modes
d'oscillation paralleles au champ magnétique dans un plasma a deux composantes

ioniques: une population majoritaire de protons qui représentent les ions appartenant au
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vent solaire (1), et une population minoritaire de protons qui représentent les ions
d'origine planétaire (2). A ces deux populations, s'ajoute une troisieéme: les électrons.
Tout d'abord, nous avons nous avons fixé certains paramétres qui sont restés invariables
le long des simulations. Les valeurs de ces parametres ont été choisies en fonction des
propriétés du plasma en amont du choc mesurées par Phobos 2 [par exemple, Lundin et
al., 1990] et a partir des mesures du champ magnétique de MGS pour l'orbite P216 en
supposant l'isotropie pour les fonctions distributions des trois populations. Ainsi:

e n; =3 cm’

e T1=T3=10eV

e |B|=8nT

Nous avons donc simulé un faisceau (V, = 400 km/s), en faisant varier tout

d'abord sa température (T, = 100 eV, 10 eV, 5 eV, 1 eV) pour une valeur de n, = 0.03
cm” (1% de la densité de la population 1) afin d'observer l'influence de T, sur les

propriétés des modes excités. Les résultats sont montrés sur le Tableau IV.2.

Tableau IV.2. Taux de croissance maximal ymax (normalisé a ), longueur
d'onde Amax, et fréquence mmax associée (normalisée a €),), pour l'instabilité ion/ion

droite (n, = 0.03 cm™) en fonction de la température du faisceau de protons.

T, (eV) Ymax/ Amax (k) Omax / Qp
100 0.060 2.68 10° 0.367
10 0.108 2.38 10° 0.429
5 0.118 2.34 10° 0.441

1 0.129 2.28 10° 0.459

Pour ces parametres, l'instabilité ion/ion a polarisation droite est la plus favorisée
[Gary, 1993]. On peut observer que pour les valeurs décroissantes de T, le taux de
croissance linéaire ymax et la fréquence mmax dans le repére de la population 1 croissent,
tandis que la longueur d'onde associée Amax décroit. La Figure IV.31 montre la
fréquence réelle o, normalisée a Q, (rouge) et le taux de croissance linéaire pour
l'instabilité ion/ion droite y (bleu) en fonction du nombre d'onde normalisé par Q,/V 4,

pour ny = 0.03 cm™ et T, = 5 eV, une valeur typique pour la température des protons
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neutres d'origine exosphérique (vitesses thermiques < 20 km/s) [ Tsurutani, 1991]. Pour

ces valeurs, la valeur maximale du taux de croissance pour l'instabilité se produit a Amax

=234 10’ kmet a o, = 0.441 Q.
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Figure 1V.31. Fréquence réelle o, (rouge) et taux de croissance linéaire y (bleu) normalisée a Q,

en fonction du nombre d'onde normalisé a ,/Va, pour l'instabilité ion/ion droite.

Tableau IV.3. Ymax, Amax, €t Omax pour l'instabilité ion/ion droite pour une

température du faisceau T, =5 eV en fonction de la densité du faisceau de protons.

n; (cm™) YVanax ! Qp Amax (km) Omax /
0.03 0.118 2.34 10° 0.441
0.003 0.024 232 10° 0.429
0.0003 0.003 2.30 10° 0.433

Nous avons ensuite fait une étude paramétrique des variations de Ymax, Amax €t
®max pour des valeurs décroissantes de n, entre 1% et 0.01% de la densité de la premiére
population (vent solaire), la température du faisceau étant T, = 5 eV. Les résultats
donnés dans le Tableau IV.3 montrent que ymax décroit pour des valeurs de n, de plus en
plus petites, mais méme pour la valeur la plus basse on a encore un taux de croissance

non nul. D'autre part, la fréquence et la longueur d'onde associées restent stables.
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D'autre part, des simulations prenant en considération des anneaux purs ne se
justifient pas puisque, comme nous l'avons dit précédemment, pour des a < 90° le taux
de croissance du mode gauche est toujours inférieur a celui du mode droit [Gary, 1993].

En conséquence, les simulations montrent qu'on peut générer des ondes du type
mode droit qui présentent dans le repére de la sonde, certaines caractéristiques
similaires aux ondes observées (polarisation dans le repére de la sonde, fréquence, Og).
C'est en effet 1'explication "classique" pour ce type d'observations [Russell et al., 1991,
Brain et al., 2002].

Or, I'implantation d'ions nouvellement créés en amont du choc martien, proposée
comme mécanisme classique de génération des ondes a €, n'est pas susceptible
d'aboutir a d'autres caractéristiques de ces ondes.

Tout d'abord, la grande amplitude de ces ondes n'est pas compatible avec la
valeur de la saturation non linéaire des ondes proton-cyclotron [par exemple, Convery
and Gary, 1997] ni avec les résultats des simulations pour des ions implantés [Gary et
al., 1989], qui prédisent une saturation rapide pour des niveaux bas d'amplitude par
rapport aux observations.

La valeur de la densité d'énergie magnétique (|0B|*/By”) d'une onde au niveau de
saturation non linéaire pour des ondes générées par des distributions anisotropes,
notamment par un anneau pur (agy = 90°) est un majorant du taux auquel (|0B|*/B,°)

croit pendant I'étape de croissance temporelle [Lemons et al., 1979]:

2 2
|6B| — i M anneau vi (IV2)
B2 12 n, V4

theorie

e

Dans cette expression, v, est la vitesse perpendiculaire des ions implantés, V', la
vitesse d'Alfvén, n,. la densité d'électrons et 7404, €St 1a densité d'ions dans 1'anneau.

Or, pour 'orbite P216 et d'apres la Figure IV.18 nous avons a 5.5 Ry::
|5B|2 =0.0225
B? ' (IV.3)

0
exp

Si on suppose maintenant une densité d'électrons de n, = 4/cm’ et une vitesse v 10
= Vew = 400 km/s, on obtient:

_ 3
Nannean = 0.1 / cm’,
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ce qui est beaucoup plus élevé que la valeur attendue a ces distances par les modeles
actuels d'exosphere.

Quelle que soit la population d'ions implantés considérée (protons ou oxygene
implantés localement, ou ions implantés puis réfléchis au niveau du choc), la solution de
I'équation de dispersion linéaire de Maxwell-Vlasov donne un taux de croissance tres
faible pour les instabilités ion-ion (pour des distributions faisceau ou faisceau-anneau)
pour des valeurs réalistes de densité de faisceau d'ions implantés en comparaison avec
les valeurs de densité a 6 Ry ou encore 11 Ry dérivées a partir des modeles d'exosphére
en supposant une implantation locale.

Un autre aspect trés important est la grande cohérence des ondes. Dans le cas du
mécanisme classique d'excitation d'ondes a partir de 1'implantation d'ions nouvellement
créés (c.f. chapitre I), les ondes une fois créées modifient la fonction de distribution des
particules, qui en retour modifient les propriétés des ondes et ainsi de suite. Ce mod¢le
prévoit donc in fine une fonction de distribution des particules diffusée en angle
d'attaque (en coquille sphérique) sans vitesse relative par rapport a celle de la population
du vent solaire.

Des distributions en forme de coquille sphérique ont été observées autour de la
cométe de Halley en coincidence avec des ondes a la fréquence de giration d'ions du
groupe de l'eau, mais ces ondes ont une nature non-cohérente [Coates et al., 1990;
Glassmeier et al, 1989].

D'apres les valeurs de rayon de giration des protons par rapport a la taille des
régions d'interaction autour de Mars [Moses et al., 1988], il est trés probable que des
distributions d'ions implantés soient non gyrotropes.

Des simulations hybrides montrent que ces types de distributions pourraient étre
présentes en amont du choc martien. La Figure IV.32 montre la distribution de protons
implantés autour de Mars sur le plan perpendiculaire au champ magnétique ambiant
d'aprés d'une simulation hybride 2D par Chanteur, [2000]. Sur la figure, les différentes
couleurs des points correspondent a différentes "tranches" a des distances différentes de
la planéte. Nous percevons un arc sensiblement plus dense pour une certaine gamme de
gyrophase sur la partie droite de la figure, ce qui montre que la distribution en anneau

de ces ions est non gyrotrope.
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Le role des distributions non gyrotropes d'ions exosphériques implantés dans la
génération d'ondes fortement cohérentes a été étudié pour le cas de la comete Grigg-
Skjellerup (G-S) lors de la visite de la sonde Giotto. Les observations recueillies par
cette sonde ont permis de constater que des ondes fortement cohérentes avec une
fréquence proche de la gyrofréquence d'ions du groupe de l'eau étaient identifiées en
amont du choc [Mazelle et al., 1997] en coincidence avec des distributions non

gyrotropes d'ions implantés [Neubauer et al., 1993b; Coates et al., 1993].

H+ pickups : Vp1,Vp2

Vp2
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Figure 1V.32. Distribution non gyrotrope de protons implantés autour de Mars d'aprés une
simulation hybride [Chanteur, 2000].

Les conditions dans lesquelles ces observations ont été faites rendent ces
observations tres particuliéres:

- La taille de la région d'interaction pour G-S était trés petite par rapport aux
autres cométes étudiées a cause d'un taux de production de neutres Q comparativement
plus bas (Q = 7.5x10%" 5" contre ~ 10° s pour Halley).

- La direction du champ magnétique interplanétaire était presque perpendiculaire
a la vitesse du vent solaire pendant toute la durée de la rencontre ce qui a eu pour
conséquence l'observation de fonctions de distribution en forme d'anneau [Coates et al.,
1993]. Ces anneaux ne présentaient pratiquement pas de diffusion en angle d'attaque

mais un peu de diffusion en énergie
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- La polarisation de ces ondes était gauche dans le repere du satellite avec une
propagation presque paralléle a B, ce qui a conduit a associer ces ondes au mode gauche
dans le repére du plasma (pas d'effet Doppler).

Le fait d'avoir une faible activité (faible production de neutres) fait que la
distance caractéristique de décroissance du nombre d'ions implantés depuis I'objet
central est comparable ou plus petite que le rayon de giration de ces ions. Ainsi, de plus
en plus d'ions sont injectés a la méme gyrophase initiale ce qui provoque un remplissage
inhomogeéne de la fonction distribution pendant une gyropériode en donnant une
distribution non gyrotrope (Figure IV.33). En effet, cette gyrophase initiale est associée
a la direction de —Vys, autrement dit, compte tenu de la géométrie, la direction +Xcsg
dans le repere cométocentrique pour le cas de la comete G-S, ou de fagon équivalente,
la direction +Xyso pour le cas de Mars. Cette gyrophase initiale sera ¢ = 0 si on définit

arbitrairement l'origine sur cet axe.
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Figure IV.33. Schéma qui montre le processus d'implantation prés de la cométe Grigg-

Skjellerup [Motschmann and Glassmeier, 1993]. Une forte inhomogénéité (gradient) dans la
densité d'ions cométaires méne a un remplissage inhomogéne de la fonction de distribution de

ces ions pendant une période de giration ce qui permet d'obtenir une distribution non gyrotrope.
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La génération de telles distributions et des études sur les instabilités qu'elles
produisent dans le cadre de la théorie linéaire ont été traitées entre autres par Brinca,
[1993; 1998], Motschmann and Glassmeier, [1993], Cao et al., [1995; 1998], et Cao,
[1996]. Dans les deux derniers travaux, les auteurs ont prédit de fagon théorique et en
s'appuyant sur les mesures de Giotto, la fonction distribution des ions nouvellement
créés pour plusieurs points le long de la trajectoire de la sonde. Ensuite, ils ont étudié¢ en
utilisant la théorie linéaire les instabilités générées par la distribution résultante.

Le mode¢le cinétique employé dans ces travaux utilise I'équation de Vlasov pour
obtenir la fonction distribution des ions nouvellement créés en incluant un terme de
source associé a un taux de production volumique g(7) a symétrie sphérique supposant
une source ponctuelle:

Qe*}“/L
drr’L

q(r)=

ot L est le libre parcours moyen d'ionisation (pour Mars, 10° km) et un terme de perte
par la diffusion de vitesse conduisant a l'assimilation d'ions dans le vent solaire.
L'information sur la géométrie du probleme se compléte avec les valeurs:
e opy=90°.
e Pour les ions nouvellement créés: v, = 0, vy = Vys, @ = 0, ou @ est l'angle
entre la vitesse de I'ion sur le plan perpendiculaire a B et le vecteur —Vys.
e On considére que les ions nouvellement créés sont froids (d'ou 1'utilisation

des distributions de Dirac pour les composantes de vitesse).

L'équation de Vlasov qui régie I'évolution de la fonction distribution des ions

implantés £.(r, v, £) a dans ce cas la forme suivante:

0 _ 0
%: £+V-Vr+m6 (E+V><B)-Vv fco(r,V,l)=q(r)5((p)§(v//)5(VJ‘ VVS)_fc
Dt ot qc VvV, Tg

(IV.4)

ou m, et g, sont respectivement la masse et la charge de 1'ion cométaire nouvellement
créé.
Le processus d'implantation est caractérisé¢ par un temps de diffusion z;. Ce

temps tient compte de trois étapes: la création de 1'ion et I'implantation perpendiculaire,
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la diffusion en angle d'attaque, et la diffusion en énergie et thermalisation de la
distribution en général beaucoup plus lente. Ainsi, la fonction distribution des ions
nouvellement créés dans le repére du vent solaire s'obtient en intégrant 1'équation de
Vlasov le long de la trajectoire des ions dans le sens inverse de la ligne d'écoulement du
vent solaire (voir, équations 2-5 dans Cao et al., 1995):

En premier lieu, Cao et al, [1995] ont étudié¢ l'influence de la diffusion en
vitesse sur la distribution non-gyrotrope en comparant pour un point sur la trajectoire de
Giotto, la distribution de gyrophases ®(¢) obtenue a partir de leur modele pour trois
valeurs du temps de diffusion des ions implantés tq = 7T, 14 = 37 et 14 —> o, T, étant la
période cyclotron. La Figure IV.34 montre les trois courbes correspondantes a un temps
particulier en amont de 1'onde de choc. Les trois courbes montrent que les valeurs de @
décroissent en fonction de la phase, avec une rupture au niveau du point d'injection (¢ =
0). Le degré de non gyrotropie peut étre estimé a partir de rapport entre les coefficients
de la série de Fourier qui représente la fonction @. En effet, comme @ est périodique:

D(p) = i@ne_iw ou: @, :Lch(go) e"?dgp
— 2 0

Tout d'abord, nous pouvons constater que @y = 1/(2rw). D'autre part, il est
possible de voir que pour toute distribution gyrotrope, les coefficients d'ordre n # 0
seront nuls, tandis que pour des distributions non-gyrotropes @,y # 0.

Chaque coefficient est li¢é a une caractéristique de la distribution d'ions
nouvellement créés: par exemple, @ se rapporte a la densité totale d'ions nouvellement
créés, tandis que @, est responsable de la vitesse perpendiculaire moyenne, qui est non
nulle pour le cas d'une distribution non gyrotrope. Cao et al., ont donc utilisé le rapport
entre deux coefficients afin d'estimer le degré de non gyrotropie de telle fagon que si
@,/®, augmente, la non gyrotropie est plus accentuée.

En comparant ces courbes nous pouvons constater que la non gyroytropie pour
le temps de diffusion le plus court (tq = 7. ) est la plus claire (®,/®¢ = 0.219), en tant
que la densité des ions nouvellement créés est plus petite, c'est qui équivaut a dire que
seulement une petite partie des ions implantés appartient encore aux ions nouvellement
créés (pas encore assimilés). D'autre part, lorsque tq — oo, tous les ions implantés

restent dans la méme population que ceux nouvellement créé€s, mais la non gyrotropie



152 1V. ONDES ELECTROMAGNETIQUES BASSE-FREQUENCE EN AMONT DU CHOC MARTIEN

est plus faible (®,/®y = 0.063). En conséquence, une forte interaction onde particule (T4

petits) renforce la nongyrotropie.

¢ ()

90

e L= T
a td = 3TE
] -[d—. o
Figure IV.34. Distribution non gyrotropique des gyrophases des ions implantés pour T4 = T,

3T,, etoo [Cao et al., 1995].

Apres 1'étude de la variation de la non gyrotropie en fonction du temps de
diffusion, les auteurs ont analysé l'influence de la distance sur la non gyrotropie pour la
valeur du temps de diffusion qui donne un meilleur accord avec les observations de la
non gyrotropie: (tq = 37¢). Grace a cette étude réalisée en amont de I'onde du choc, les
auteurs ont conclu que la non gyrotropie devient de plus en plus forte au fur et 2 mesure
que la densité augmente, c'est a dire lorsqu'on se rapproche de 1'objet.

Cao et al. [1995] ont également ¢tudi¢ en utilisant la théorie linéaire les
instabilités associées a ces distributions en anneaux non gyrotropes pour le cas d'une
propagation parallele. La Figure IV.35 montre les branches de dispersion associées aux
modes gauches et droit pour une telle distribution nongyrotrope en propagation

parallele.
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MNongyrotropic ring paraliel modes
T : :

i Lf

KV, /2,

Figure 1V.35. Diagramme de Brillouin (branches de dispersion) pour les modes issus d'une

distribution en anneau non gyrotrope pour le cas d'une propagation paralléle.

- /’/ Tg= @
0.3 T I = B — -
L Lo " T,= 3T,
€ paf 3 ; - ) :
0.1 11/ = T,
% 05 1 15 2 25 3 35 4
KV)/ Q2

Figure 1V.36. Fréquence réelle o, (panneau du haut) et le taux de croissance linéaire y
(panneau du bas) normalisés a Q. en fonction du nombre d'onde normalisé par Q./ Va, pour 14
=T, 1qg=3T, etty— w0 at=13:40 SCET [Cao, 1996].

A partir des résultats issus des analyses de ces ondes, les auteurs se sont
intéressés a 1'étude du mode gauche L™ qui est le seul déstabilisé dans le cas d'un anneau
pur (agy = 90°). La Figure IV.36 montre a nouveau la branche de dispersion associée a
ce mode ainsi que le taux de croissance linéaire pour 14 = 7,, T = 37, et T4 — o pour
un plasma avec des caractéristiques compatibles avec les mesures de Giotto obtenues au

méme temps que dans le cas de la Figure IV.34. Pour le cas 14 — o (en absence de
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perte par diffusion pour cette population en anneau) les valeurs du taux de croissance
sont les plus élevées, mais il n'y a pas de maximum bien défini. D'autre part, pour le cas
14 = T, le maximum est bien défini, mais les valeurs du taux de croissance sont les plus
petites. Les auteurs affirment que le maximum sur la courbe du taux de croissance est
da a la distribution non gyrotrope, tandis que la valeur du taux de croissance est liée a la
densité d'ions implantés.

Cao et al. [1998] ont d'autre part étudié les propriétés des modes non gyrotropes
en propagation oblique a partir du méme modele. La Figure IV.37 montre le taux de
croissance en fonction du nombre d'onde dans le cas non gyrotrope et le cas gyrotrope
(pour la méme densité d'ions nouvellement créés) pour différents angles de propagation
(Bks = 0°, 5°, 10°, et 15°). Les auteurs ont observé que le taux de croissance maximum
pour le cas non gyrotrope est plus petit que celui dans le cas gyrotrope. Ceci provient de
la densité plus grande de I'anneau gyrotrope utilisé pour comparer ou tous les secteurs
de gyrophase contiennent le méme nombre de particules que le secteur associ¢ a ¢ = 0
(avec de plus 14 — ). D'autre part, la différence entre les courbes pour les deux cas

diminue lorsque Oy augmente.

05 ’ e

04

0.3r

o S =
o] \\\ S tEET
:_ 0.2 g SR
——. gyrotropic J
0.1 \
— nongyrotropic
0 I L L L L L L =
0 1 2 3 4 5 6 T 8
KV,L/Q,

Figure IV.37. Taux de croissance linéaire y normalisé a Q. en fonction du nombre d'onde
normalisé par Q./ Va, pour 6xg = 0°, 5°, 10°, et 15° dans les cas gyrotrope et non gyrotrope a t =
14:50 SCET [Cao et al., 1998].
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Bien que l'interaction avec Mars ressemble a celle avec une comete faiblement
active comme Grigg-Skjellerup dans le sens que des distributions non gyrotropes sont a
anticiper pour les ions implantés, les résultats de cette étude autour de la coméete G-S ne
sont bien slr pas applicables directement aux observations analysées précédemment
dans ce chapitre. Tout d'abord, il s'agit d'une étude effectuée dans le cadre de la théorie
linéaire, et il serait nécessaire de développer une théorie non-linéaire (au moins une
théorie a l'ordre 2) pour étudier le couplage onde-particule. De plus, la méthodologie
est réduite au cas de I'anneau pur (ogy = 90°) parfaitement adapté a 1'é¢tude de G-S. Il
serait donc nécessaire de I'étendre au cas général du faisceau-anneau (ogy quelconque)
ce qui serait beaucoup plus complexe. Enfin, ce qui n'est pas la moindre limitation, ce
modele s'applique a une source ponctuelle comme un noyau cométaire décrit avec une
fonction source isotrope simple, alors que I'exosphere de Mars présente a I'évidence un
caractere fortement anisotrope (en particulier pour l'oxygene).

Cependant, il est possible de contourner cette difficulté d'une théorie cinétique
non linéaire compléte en utilisant une description plus simplifiée. Une interprétation de
la cohérence des signatures observées a ¢té en effet proposée par Sauer et al., [2003]
dans le cadre de la description Hall MHD bi-ionique d'un plasma (Section 1.2.3). En
particulier, les auteurs ont étudié¢ des structures stationnaires non linéaires pour un

plasma homogeéne en équilibre.

Solitons. Afin de mieux comprendre ces structures bi-ioniques, nous allons tout
d'abord décrire les caractéristiques des structures stationnaires unidimensionnelles se
propageant de fagon oblique par rapport au champ magnétique ambiant dans le cadre de
la théorie MHD Hall mono-ionique (seule la population des protons, p, est considérée).
Dans le cas a une dimension, si tous les parametres dépendent d'une seule variable
spatiale x, le champ magnétique étant situé¢ dans le plan xz, les équations de continuité

et de mouvement qui décrivent ces structures sont [Sauer et al., 2003]:
d
—(nv;,)=0 (IV.5)
dx

ou i = p,e. D'autre part, si nous considérons des €lectrons sans masse qui assurent la

quasi-neutralité (n,=n,) ainsi qu'un courant nul en x (j, = 0), nous aurons:
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d X
mpvpx%ze(vpy —vey)Bz —e(vpz —vez)By —i%
mpvpxd‘}l:e[_<vpx ~Vex )BZ +<sz Ve )Bx] (IV.6)

dx

dv

mpV px d_j;z =e [(Vpx ~Vex )By - (pr T Vey )Bx]

Si l'on cherche des structures stationnaires en changeant v,. par v, — U, U étant la

vitesse de propagation d'une telle structure dans le repeére du plasma, et que 1'on

considére les conditions aux limites 1, = ny, v,x = 0, 'équation de continuité pour les
ions (dans ce cas des protons) donne:

n,(U=v,)=n,U av.7

Le champ magnétique étant transporté par les électrons, nous avons, dans le cas

stationnaire, en utilisant I'équation de continuité pour les électrons et la loi de Faraday:

v =U [1 —';—Oj (IV.8a)
Un, B
Vo = 20 = (IV.8b)
2 X
U |y
Vez :_B_x[l’lpp Bz _BZOJ (IVSC)

En utilisant les équations de mouvement pour les protons avec la condition vy = Vey,
qui provient de la condition j, = e(n, v,x — ne ver) = 0 et de la quasi-neutralité (n, = n,),
associée a la loi d'Ampeére, en considérant des électrons isothermes, et en normalisant

les vitesses a la vitesse d'Alfvén, nous aurons pour les protons:

(B*-B2) B, (n, -1
= z e e V.9
Ypx 2U " 2U ( 2)
B.B
Vo = —% (IV.9b)
Bx (BZ_BZ )
V. = —TO (IV.9¢c)

ou, By est le champ non perturbé ( Bi = B%, + BY).
En remplagant v, et v. dans la loi d'Ampere nous obtenons finalement les

équations pour le champ magnétique:
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dBy 1

dx U =v,)B,

[(U? =B3)(B. —B.)~Uv,, B.] (IV.10)

dB B,

4

dx - (U—vpx)Bx

[U? =B —=Uvy]. (IV.11)

Les équations différentielles IV.10 et IV.11 forment avec les équations IV.7 et
IV.9 un systéme fermé d'équations non linéaires couplées qui vont déterminer les
solutions stationnaires. La linéarisation de ces équations autour de 1'état d'équilibre
donne des solutions du type exp(kx). Les panneaux de droite sur la Figure IV.38
montrent les parties réelle et imaginaire de £ = —ix en fonction de la vitesse U pour un
angle entre la direction du vecteur d'onde et le champ magnétique ambiant 6 = 80° et
pour B = 3. Les résultats qui suivent sont similaires pour une propagation quasi
paralléle [Sauer, communication privée, 2003]. Les solutions du type exponentiel
décroissant ou croissant apparaissent autour de U = 0.15. Les courbes de dispersion
pour les modes qui se propagent (exp(— iwt— ikx)) s'obtiennent en remplagant U par avk
et k¥ par ik (panneaux de gauche). Une séparation dans le diagramme entre le mode
MHD intermédiaire (i) et le mode lent (s) marque le domaine des solutions
exponentielles croissantes/décroissantes ou des structures solitaires appelées "solitons"

peuvent exister.
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Figure 1V.38. Courbes de dispersion pour des ondes non linéaires dans le cadre de la MHD Hall

mono-ionique [Sauer et al., 2003].
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Oscillitons. De la méme maniére que pour les simulations globales MHD bi-
ioniques décrites dans la section 1.2.3, nous allons considérer désormais deux
populations d'ions: une population majoritaire associée aux protons du vent solaire (sous
indice p) et une population minoritaire en l'occurrence représentée par des ions d'origine
exosphérique (sous indice h), toutes les deux froides (7, = 7, = 0). D'autre part, les
¢lectrons sont représentés comme un fluide sans masse qui assure la quasi-neutralité. En
tenant compte de ces contraintes, le systéme d'équations différentielles non linéaires
couplées qui décrivent les ondes stationnaires dans un plasma bi-ionique est le suivant

(Voir les détails dans 1'annexe):

dB
dxy :—,uoe(nevez LV, _”h"hz) (IV.12)
dB
S e lneve =y ~mivy) (IV.13)
d ) ZBX
d_{BTB} (IV.14)
dv,, n,v,.B,
e {Bw%}- (IV.15)

Si comme précédemment on normalise les vitesses a la vitesse d'Alfvén, nous aurons:

dn dnh
App— =+ Ay — =W (IV.16)
ou Wy = Ap[(Vpy—Vey)B: — (Vpz—Vez)By] et A,p, Apn sont donnés dans l'annexe, plus une

équation équivalente en permutant h et p.

Avec ces équations nous avons les relations complémentaires suivantes:

U(+a)n,, B
Vey Z—Tp B—i (IV 17)
Ul
Vez:_B_|:( ;:a)npO BZ_BZOj| (IVlg)
B.B
prZ—QﬂVhy— Uy (IV.19)
Bx (BZ_BZO)

(IV.20)
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ou a est le rapport entre les densités des populations h et p, et u le rapport entre les
masses.

Il est clair que le couplage entre les fluides p (protons) et h (ions lourds) est
produit par 1'écoulement différentiel entre les deux populations. Ceci génere des forces
proportionnelles a:

(vo—v)xB,owi=p,h

Comme nous 1'avons fait dans le cas précédent, la linéarisation de ces équations
autour d'une situation non perturbée donne une solution du type exp(kx). L'addition
d'une deuxiéme population ionique modifie la dispersion des ondes magnéto-
hydrodynamiques. La Figure IV.39 compare les relations de dispersion pour des ondes
basse fréquence pour 6 = 30° dans le cas d'un plasma mono-ionique avec 4. = 0 (haut),
L. =3 (milieu) et pour le cas d'un plasma bi-ionique ou o = 0.2 et = 10 (bas). En plus
du nouveau mode li¢ a la population h (appel¢ "mode hi" pour "heavy-ion"), le
diagramme montre l'apparition d'une fréquence de coupure au-dessus de laquelle les
ondes se propagent selon le mode rapide. En conséquence, il y aura des régions
additionnelles ou les modes du type soliton peuvent exister. D'autre part, le cercle dans
le panneau du bas montre une région ou il se produit un rapprochement entre les modes
intermédiaire et rapide en forme de "gorge". Cette particularit¢é va avoir des
conséquences importantes sur le raisonnement qui suit.

La Figure IV.40 montre les solutions stationnaires du type exp(kx) (ou k = ik) du
systéme d'équations non linéaires bi-ioniques linéarisées pour des valeurs croissantes du
rapport ny/n, (o0 = 10°, 102, 10" et 2 10™), u étant égal 4 4. Nous pouvons noter que
pour o = 10~ nous avons une situation similaire au cas mono-ionique avec une solution
stationnaire exponentielle réelle (Im(k) > 0) pour Re(k) = 0 dans la région de séparation
entre le mode intermédiaire et le mode lent autour de U = 0.13. Lorsque a augmente, le
taux de croissance spatial pour cette solution Im(k) décroit et I'intervalle de vitesses ou
le soliton peut exister se réduit, ce qui fait in fine diminuer I'amplitude du soliton. En
méme temps, une deuxiéme solution stationnaire du type exponentielle réelle apparait
autour de U = 0.23 dans la région de séparation entre le mode intermédiaire et le mode
"hi" avec une fréquence de coupure o = (np, <y, + np€Y,)/n.. Cette solution

exclusivement liée a 1'ajout d'une deuxiéme population ionique (le taux de croissance et
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l'intervalle des valeurs de U associées augmente en fonction de a), correspond a Re(k) #
0, ce qui indique qu'en plus de la signature soliton apparait une sous-structure oscillante
due a cette partie réelle non nulle. A cause de cette composante oscillatoire ces

structures bi-ioniques ont été appelées "oscillitons".

0.0 1.|0 2.0

kvA/Dp
Figure IV.39. Dispersion des ondes basse fréquence dans un plasma froid d'électrons et de
protons (en haut), un plasma d'électrons chauds (B = 1) et protons froids (panneau du milieu),
et un plasma bi-ionique (o = 0.2 et p = 10) (panneau du bas). L'addition d'une deuxiéme
population ionique provoque l'apparition d'une fréquence de coupure et d'un nouveau mode. Le
cercle marque une rapprochement entre le mode rapide et le mode intermédiaire ou des

solutions croissantes/décroissantes peuvent exister [Sauer et al., 2003].
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Figure IV.40. Solutions de la relation de dispersion pour des ondes stationnaires dans un
plasma bi-ionique k=k(U) pour différents rapports ny/n, (6 = 80°, Be = 3; p = 4) [Sauer et al.,
2003]. Ces résultats sont similaires pour une propagation quasi paralléle [Sauer,
Communication privée, 2003]

La Figure IV.41 montre une solution du systéme d'équations non linéaires pour
un oscilliton oblique [Sauer et al., 2003], ce qui montre le couplage entre les deux
populations ioniques et le champ magnétique. Ces oscillitons ont une apparence
similaire aux battements entre deux ondes sinusoidales. En effet, ces structures non
linéaires peuvent tre décrites qualitativement comme des structures avec k =k; et k= k;
ou kj, représentent les nombres d'onde des deux modes couplés par le trait dans la
Figure 1V.40. Mais le point qui est peut-étre plus important est que la valeur des deux
nombres d'onde est directement liée a la présence des séparations étroites en forme de

"gorge" comme celle évoquée dans la description de la Figure IV.39. En conséquence,
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ce type de structure est possible dans tout systéme avec des caractéristiques dispersives

similaires.

a)
0z o = o7 4
s | . ¥ 08—
o2 00 Tl - |
| l i 05 —
—-02 = 0.4 -
I ] T T I i
| L 0.60 -
: :
£ B 058
i 0.56 |
By o L 054 ]
Rt g 3
4 052 |
1.0 - y i 0.50 ——fiFiHY [ N
A 0.48 |
T T T T T T 1 i T T T T T
00 1000 2000 3000 00 1000 2000 3000
x/L x/L
02 R 07 4 B
014 0.8 — -
I:“lﬂ. 0.0 - m"' - L
- 05 - -
—0.1 i |
02 - 0.4 o
T T T 3 T T ¥ I ' ] L] I
012 012 T
010 010 C
0.08 L ods F
i ] 0,08 -
w 0.8 . E
B 004 ] [ 004 C
p O \ 0.02 -
0.02 - 0.00 - -
0.00 E —0.02 -
-D.02 - | —0.04 -
- - m d
LU NRNT BN N N TERE DN | 1 7 1 v 7 °1
750 1000 1250 1500 1750 750 1000 1250 1500 175.0
x/L x/L

Figure IV.41.a) Structure d'un oscilliton obtenue a partir de deux espéces d'ions différentes (6 =
30°, Be = 0.5; U = 0.87). b) Agrandissement sur I'une des structures [Sauer et al., 2003].

Sauer et al. [2002] affirment que les distributions non-gyrotropes des ions lourds
(comme pour les cométes de faible activité) provoquent une sé€paration entre les modes
rapide et intermédiaire qui présente cette forme de "gorge" y compris pour 6 = 0°. Par
exemple, Motschmann et al. [1997] ont montré, pour une population h de particules
alpha dans un anneau non gyrotrope, que la non-gyrotropie sépare les branches
supérieures des modes cinétiques droit et gauche. D'autre part, Sauer et al. [2001] ont
trouvé des propriétés dispersives similaires dans des simulations avec deux populations
d'une méme espece de températures différentes, un cas qui est applicable au probléme

de l'interaction entre les protons du vent solaire et des protons d'origine planétaire
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comme dans le cas de Mars. La Figure 1V.42.a) montre la structure magnétique d'un
oscilliton comme conséquence du couplage entre deux populations de masses
différentes tandis que la Figure IV.42.b) montre des structures générées dans un plasma
contenant deux populations de protons qui possédent différentes températures. D'autre
part, une ¢étude des propriétés tridimensionnelles du champ magnétique montre que

l'oscilliton a une polarisation elliptique gauche dans le repere de la sonde.
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Figure 1V.42.a) Structure d'un oscilliton obtenue a partir de deux espéces d'ions différentes b)
obtenue a partir d'une méme espéce (protons) avec deux températures différentes [Sauer et al.,
2003].

Pour une sonde spatiale autour de la source d'ions de population h, la fréquence
apparente des oscillitons est proche de @' =k U cos(¢) ou ¢ est 'angle entre U et k. Le
nombre d'onde des oscillitons étant de ~ ®*/V4, ou o* est proche de €, la fréquence

cyclotron de l'espéce h, si n, <<n, ®' vaudra:

o'~ U cos(¢) Qp/Va. (Iv.21)
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Enfin, puisque pour des ondes stationnaires dans le repére de la sonde U cos(¢) ~
Va, nous aurons:

o' ~ Q.

Si la population h est constituée de protons, Q = €,, une valeur qui est
compatible avec nos résultats.

Un aspect intéressant de ces structures non linéaires est qu'elles ont toujours
besoin d'une onde "graine" a partir de laquelle elles puissent croitre. Or, il n'y a pas de
contrainte par rapport au type de micro-instabilité capable de les générer. Récemment,
Sauer and Dubinin, [2003]. ont démontré que ces structures peuvent apparaitre dans des
systemes linéairement instables, ce qui montre que la présence des "oscillitons" (méme
si la théorie actuelle de Sauer et al., [2001] n'est pas capable de décrire leur étape de
croissance) n'est pas incompatible avec l'excitation des ondes d'apres la théorie linéaire.

L'autre avantage de cette approche est que ces structures apparaissent quelque
soit la population d'ions ajoutée a celle des protons du vent solaire (ions du pré-choc,
protons ou ions oxygeéne implantés, ou protons implantés puis réfléchis ensuite au
niveau du choc) pourvu que les différences dans leur masse et/ou dans leur vitesse
soient garantie [Sauer et al., 2001].

De plus, cette approche est compatible avec certaines caractéristiques de la non
gyrotropie. Les distributions non gyrotropes présentent par rapport au vent solaire une
vitesse perpendiculaire moyenne non nulle. En conséquence, quel que soit I'angle et la
nature de la fonction de distribution des ions implantés (faisceau aligné, faisceau-
anneau ou anneau pur), cette population présentera toujours une vitesse relative par
rapport a celle du vent solaire. D'autre part, des ions implantés comme les oxygene,
possédant des rayons de giration dans le repere de 1'objet central grands par rapport a la
taille de la région d'interaction et par conséquent a 1'échelle du gradient d'implantation,
n'auront décrit qu'une partie de leur giration avant de produire de telles ondes et
constitueront en quelque sorte dans l'espace des vitesses un faisceau perpendiculaire
dans le repére du vent solaire.

Ceci n'est pas possible avec les modeles monofluides, puisqu'on suppose comme
point de départ que la vitesse de la population des ions implantés relaxe rapidement vers
celle du vent solaire [voir par exemple Peyrard, 1998]. Cette hypothese n'est cependant

pas satisfaite lorsque le rayon de giration des particules est comparable a la taille de la
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région d'interaction comme dans le cas de Mars et des cométes faiblement actives

comme Grigg-Skjellerup.

IV.1.2 Ondes raidies ("Steepened waves")

Les données MAG/ER en amont du choc martien ont permis l'identification
d'autres types d'oscillations non-lin€aires. Dans cette section nous allons décrire et

interpréter ces observations, inédites pour le cas de Mars.

Observations. La Figure V.43 montre une vue générale des données MAG /
ER pour la partie "outbound" de l'orbite P245, citée dans le chapitre III (§ I11.2, et I11.3)

en tant qu'exemple de traversée d'un choc quasi-paralléle.

Orbit 245- Start Time "DOY 107 - 1998 Apr 17 — 11:58:44
25 T T T T T T T

a3 10°f g
E 102‘ ‘ ‘ : : ‘ ‘
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2 10
o W MW«MWWWWWWMWM
3 (AP ¥ S TV
2 2 w WWMM W’WMW“MMWMMMWWWWWM

10

|CESR - MGS/MAGER Team

TEMPS 12:00 12:30 13:00 13: 30 14: 00 14 30 15: 00
Distance 4068 km 12882 km 18092 km
XMSO 2505 6933 5058 km

YMSO -1200 -6236 -6210 km

ZMSO 2973 -8887 -16223 km

Figure 1V.43. Données MAG/ER pour la partie "outbound" de I'orbite P245.
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En effet, comme nous l'avons dit précédemment, la position du choc pour cette
orbite est trés incertaine sur les données magnétiques (entre ~12:30 et ~13:30 TU) a
cause de la présence de fortes fluctuations visibles sur le champ magnétique ainsi que
sur les flux d'électrons. Néanmoins, les spectres des €lectrons permettent de constater
qu'avant 12:30 TU la sonde se trouve sans aucun doute dans la magnétogaine ou 1'on
continue a observer les fluctuations (voir §III.3). D'autre part, des fortes fluctuations, a
priori similaires, sont présentes aussi plus en amont du choc, entre ~13:20 et ~13:50
TU.

Une vue plus en détail des composantes et de la magnitude du champ
magnétique en amont du choc (13:20:10 — 13:21:21 TU) est montrée sur la Figure
IV.44. Nous pouvons noter que les oscillations, visibles sur toutes les composantes du
champ, ont une grande amplitude (autour de 4 nT sur |B|), sont quasi-périodiques (T ~ 1
min) et posseédent une forme qui ressemble a une sinusoide raidie ou le bord plus raide
ou front de 1'onde est toujours situé a droite. La polarisation de ces ondes est linéaire la
plupart du temps (direction de B stable), mais prés du front de I'onde des rotations tres

brutales ont lieu.

Orbit P245- Start Time "DOY 107 — 1998 Apr 17 — 13:15"

10

Bx (nT)

-10 I I I I I I I

By (nT)

-5
10

Bz (nT)

-10
10

B[ (nT)

Il Il Il Il
13:20:24 13:20:42 13:21:00 13:21:18 13:21:36 13:21:54 13:22:12

TEMPS (TU)

Figure 1V.44. Données MAG haute résolution montrant des ondes raidies avec un train d'onde a
plus haute fréquence du cété du front de l'onde, toujours situé a droite (données a haute

résolution).

La Figure IV.44 montre en détail la structure de ces oscillations raidies. Pour cet

intervalle, la période entre deux fronts d'onde consécutifs est de ~ 43 s, une valeur qui
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coincide avec celle de la fréquence cyclotron des protons obtenue a partir du champ
magnétique ambiant corrigé. D'autre part, des trains d'ondes a une plus haute fréquence
apparaissent a droite du front de I'onde raidie.

Le détail du paquet d'ondes détecté a 13:21:00 TU est montré sur la Figure
IV.45. 11 s'agit d'ondes apparemment quasi-sinusoidales dont l'amplitude décroit a
mesure qu'on s'é¢loigne du front de 1'onde de basse fréquence raidie. Leur fréquence se

situe autour de 0.4 Hz pour cet exemple.

Orbit P245- Start Time "DOY 107 — 1998 Apr 17 — 13:15"

Bx (nT)

By (nT)

Bz (nT)

B (nT)

0 | | | | | |
TEMPS 13:20:46  13:20:53 13:21:00 13:21:07 13:21:14  13:21:22
Doy 107.5561 107.5563 107.5565

MSO 6970 6969 6969 km

MSO
MSO

-6088 -6094 -6099 km
-7878 -7911 7945 km

Figure 1V.45. Détail du train d'onde associé a I'onde raidie (données a haute résolution).

Un spectre dynamique de Fourier des données magnétiques corrigées (0t =
0.75s) nous permet de comparer la fréquence des ondes raidies par rapport a la
fréquence de giration des protons tout le long de l'intervalle de mesure en amont du
choc. La Figure IV.46 montre un spectrogramme pour la composante By ainsi que la
valeur de €,. Tout d'abord, nous repérons les deux régions ou les ondes raidies sont
présentes: la premicre, proche du choc (entre 12:30 et 13:00 TU), et la deuxiéme autour
de 13:30 TU. Dans ces deux régions, le spectre est plus large qu'ailleurs. Pourtant, un
signal qui concorde avec €, est présent tout le long du trajet, ce qui montre que la
fréquence associée aux ondes de basse fréquence raidies est la fréquence de giration des
protons. Cette caractéristique est présente également dans les autres orbites ou les ondes

raidies sont observées.
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Orbite P245: Spectrogramme By Mso NFFT = 1024, Blackman (512), Overlap (25 6)
0.4
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0.2
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0
12:30 13:00 13:30 14:00 14:30 15:00
TEMPS (TU)

Figure 1V.46. Spectrogramme de la composante By du champ magnétique. La fréquence

cyclotron des protons est montrée en magenta.

Les oscillations sur les composantes du champ magnétique ainsi que sur le flux
d'¢lectrons entre 80 et 520 eV (intervalle 12:45 — 12:55 TU) sont montrées sur la Figure
IV.47. 11 est possible de constater que les variations des flux d'électrons sont corrélées
avec les valeurs de magnitude du champ magnétique (dans la Figure IV.47 nous ne
montrons qu'une gamme réduite d'énergie pour des raisons de clarté). Ceci est vrai
également pour toutes les énergies > 10 eV dans les limites imposées par la résolution
temporelle de ces derniéres. En conséquence, nous pouvons en déduire que la densité
totale d'électrons N. est corrélée avec |B|, une caractéristique distinctive du mode
magnétosonore rapide. De plus, au niveau des fronts de raidissement du champ
magnétique on observe une tres forte augmentation des flux d'électrons pour toutes les
énergies. Ceci est di a I'accélération par le champ ¢€lectrique parall¢le 1i¢ au gradient de
|B|. Cette augmentation est en particulier trés forte (parfois plus d'un facteur ~10) pour
les énergies entre ~80 et 300 eV. Ceci est particulierement intéressant car les sections
efficaces d'ionisation par impact d'électrons sont maximales aux alentours de 100 eV en
particulier pour l'oxygéne [Thompson et al., 1995; Shah et al., 1987; Straub et al.,
1996]. 1l est donc possible que le taux de production d'ions implantés soit localement

augmenté par la présence de ces structures non linéaires. Cette addition d'ions
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nouvellement créés supplémentaires peut jouer un rdle dans les micro-instabilités

locales.

Orbit 245- Start Time "DOY 107 — 1998 Apr 17 - 12:45:00
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Figure 1V.47. Données MAG/ER pour lintervalle 12:45 — 12:55 TU dans l'orbite P245 qui
montrent des oscillations fortement non linéaires. La magnitude du champ magnétique est
clairement en corrélation avec les flux d'électrons dans la limite de la résolution temporelle des
données ER.

D'autre part, un spectrogramme en ondelettes appliqué a la magnitude du champ
magnétique (Figure 1V.48) permet de montrer que la période des ondes dans chaque
paquet de haute fréquence décroit en fonction de la distance au front de I'onde. En effet,
a partir de 13:21:00 TU les maxima de puissance spectrale ont lieu a des échelles de
plus en plus petites (de 0.3 a 0.5 Hz) a mesure qu'on s'éloigne du front d'onde raidie.

Cette diminution sur la période de ces ondes est observée pour d'autres
événements (Figure 1V.49), tandis qu'une décroissance linéaire de l'amplitude est

observée de fagon simultanée. En effet, & mesure qu'on s'¢loigne de front de
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raidissement, la période des oscillations décroit de 2.2 a 1.2 secondes entre 13:38:58 et
13:39:04 TU. Ces derniéres ne sont donc pas monochromatiques malgré leur apparence
trés cohérente.

Orbite 245 — |B| — Ondelette Chapeau Mexicain — Coefficients C(a,b)

Echelle

i

13:20:50 13:21:00 13:21:10 13:21:20
TEMPS (TU)

Figure 1V.48. Transformée en ondelettes de |B| pour lintervalle 13:20:42 — 13:21:23 TU.

L'intervalle en échelle a = 1-99 correspond a un intervalle en fréquence qui va de 8 a 0.08Hz

respectivement.
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Figure 1V.49. Décroissance de la période des ondes a plus haute fréquence associées aux

ondes raidies.
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Ces mémes caractéristiques ont été¢ observées pour d'autres orbites de MGS,
comme le montre la Figure IV.50. Les oscillations de B montrent par rapport a
'exemple précédent la persistance d'un un caractére plus sinusoidal (pour cette orbite, la
période cyclotron des protons est de ~33 s ce qui correspond encore a la période
observée) mais dans le méme temps des paquets de haute fréquence trés bien définis et
de tres grande amplitude. La Figure IV.51 montre le détail d'un de ces paquets.

Orbit 246- Start Time "DOY 108 — 1998 Apr 18 - 00:32:30

T T T

Bx (nT)

By (nT)

Bz (nT)

B] (nT)
N
T
1

1 1 1

00:33 00:34 00:35
TEMPS (TU)

1
00:36

Figure 1V.50. Un autre exemple d'ondes raidies avec des paquets a haute fréquence associés.

Orbite P246 — Start Time 00:36:00 — End Time 00:39:00
2 T T T T
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Figure 1V.51. Détail a haute résolution temporelle montrant un paquet d'ondes.
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Une analyse MVA des ondes a plus haute fréquence associées aux paquets est
trés utile afin de déterminer leur polarisation ainsi que la direction de leur vecteur
d'onde. La Figure IV.52 montre les composantes du champ magnétique dans le repére
d'axes propres obtenues pour l'intervalle 00:38:31 — 00:38:38 TU dans 1'orbite P246,
ainsi que deux hodogrammes montrant les composantes B1, B2 et B2, B3. Tout d'abord,
nous repérons une trés bonne détermination du vecteur d'onde (A/A; = 34.6). 1l s'agit
donc d'ondes planes polarisées circulairement a gauche. En ce qui concerne la direction
du vecteur d'onde, on trouve une direction de 50.6° = 1.7° par rapport au champ
magnétique moyen correspondant a l'intervalle (calculé a partir des données corrigées)
ce qui montre le caractere fortement oblique de la propagation de ces paquets d'ondes. Il
est intéressant de noter que les ondes dans le paquet provoquent une réorientation du
champ magnétique (hodogramme (B1, B2)), ainsi qu'une réduction sur le module de
facon a atteindre les valeurs de champ dans la région non perturbée.

Orbite P246 — Axes Principaux

o
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Figure 1V.52. Composantes du champ magnétique dans le repére d'axes principaux de variance
pour l'intervalle (00:38:31 — 00:38:38 TU) dans l'orbite P246 et hodogrammes montrant les
plans (B2,B3) et (B2,B1).

Interprétation. Les caractéristiques des ondes raidies sont compatibles avec les

caractéristiques du mode magnétosonore rapide. En effet, la présence de ce type d'ondes
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de grande amplitude est susceptible de générer la structure raidie qu'on observe dans les

profils de champ magnétique.

Onde Sinusoidale

5
— Vph : 3

—_—

X

Onde Non-Linéaire Raidie

— Vph

Figure 1V.53. Schéma qui décrit le phénoméne de raidissement d'une onde initialement

sinusoidale qui se propage vers la gauche [d'aprés Tsurutani et al., 1987].

Supposons une onde ¢€lectromagnétique sinusoidale dans un plasma isotrope.
Lorsque 'amplitude de 1'onde n'est pas trop grande (Figure IV.53a), la théorie linéaire
est applicable et prédit que la vitesse de phase Vp, ne dépend que de la fréquence o et
du nombre d'onde k de la fagon V,, = o / k et les points (1, 2, ..., 9) ont tous la méme
vitesse. Or, lorsque 'amplitude dépasse une certaine valeur de seuil, les effets non
linéaires sont importants et V,, devient dépendante de I'amplitude de I'onde. La valeur

du seuil est fixée comme la valeur maximale de 'amplitude pour laquelle 'onde n'excite
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pas des harmoniques supérieurs (2k, 3k, etc.) qui déforment sa forme [Dawson et al.,
1973]. Si ce seuil est dépassé, la vitesse de phase dépendra de la magnitude de la
perturbation locale qui sera une fonction de la phase. Ainsi, V,, sera maximale au
niveau de la créte de 1'onde (point 5), tandis que elle sera inférieure pour les points de
part et d'autre, avec des valeurs minimales au niveau des creux (points 1 et 9) et donc
(5) va essayer de rattraper (9). La présence des différentes valeurs de Vi, est a l'origine
du phénomeéne de raidissement. En conséquence, la forme de 1'onde va s'altérer de fagcon
compatible a l'apparition des harmoniques supérieures de k (Figure IV.53b) qui se
déplaceront a des vitesses différentes a cause du caractére dispersif du milieu. Dans
I'étape ultime de raidissement, le front d'onde deviendra presque vertical comme dans la
Figure IV .47.

Le raidissement est une conséquence d'une interaction du type onde—onde dans
laquelle interviennent les différentes harmoniques de 1'onde initiale. D'aprés la théorie
MHD, le taux de raidissement j d'une onde a la fréquence @ qui se propage a un angle

O est [Tsurutani et al., 1987]:

v o), 1| G-0)rvisine )y -vi) V22
o P2 p2y2ant(0)+ W -vEf

ou yest le rapport entre les chaleurs spécifiques, Va la vitesse d'Alfvén, Vg la vitesse
du son et p la densité du plasma. Il peut étre démontré que pour toute valeur de Va, Vs
et 6 la quantité entre crochet va varier entre (¥ + 1)/2 et 3/2 et donc y sera controlée
principalement par la variation en densité. En conséquence on devra s'attendre a avoir
un raidissement rapide pour les ondes compressives a grande amplitude.

Les ondes peuvent se propager vers ou depuis le soleil dans le repére du plasma
a des vitesses plus grandes ou plus petites que la vitesse du vent solaire. Ces quatre cas
sont montrés dans la Figure IV.54. Pour le mode rapide, le raidissement a lieu au niveau
du front de 1'onde. De ces quatre cas possibles, seul le cas (a) est compatible avec les
observations de MGS. Ainsi, les ondes se propagent vers le soleil avec une vitesse Vyp, <

Vys. Par conséquent, ces ondes sont générées en amont de la sonde et puis ramenées par
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I'écoulement du vent solaire, en ayant dans le repére de la sonde une polarisation

contraire a celle dans le repére du vent solaire.

PROPAGATION VERS LE SOLEIL

<= V/ph

T T~

Repére Plasma—»X

<—=Vph Vs=—>| <=Vph Vis—>
/—M‘Ww/_\fnn .IUX(\-'J‘JJ\
a) Vph < Vvs . b) Vph > Vs
Repéere Sonde —»

PROPAGATION DEPUIS LE SOLEIL

Vph =—=>
M&M“

Repere Plasma—»X

\/ph — Vvs =>| |Vph = Vs ::‘-,i;
“"“r'i(_\‘“"%(—\i |«.’u.-“]|(-\~"u"if_\

c) Vph < Vs ! l d) Vph > Vs
Repére Sonde —»t

Figure IV.54. Différents types de propagation pour une onde magnétosonore raidie
dans le repére du vent solaire et dans celui de la sonde: a) des ondes se propageant vers le
soleil avec une vitesse de phase Vy, < Vys ; b) le méme sens de propagation mais avec Vy, >
Vys ; €) des ondes se propageant depuis le soleil avec V,, < Vyg; d) le méme sens de

propagation mais avec V,, > Vs [d'aprés Tsurutani et al., 1987].

Si les ondes sont circulairement polarisées avant le raidissement le changement
en vitesse de phase va transformer 1'oscillation sinusoidale en 1'étirant de fagon a ce

qu'elle ait une polarisation quasi-linéaire pendant la majeure partie de la période.
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Ensuite cette portion linéairement polarisée est suivie par une rotation rapide du coté du
front du raidissement. Le sens de cette rotation rapide est gauche dans le repére du
satellite, mais a cause de l'effet Doppler elle sera droite dans le repere du vent solaire.
Ceci est tout a fait compatible avec la propagation d'une onde magnétosonore rapide
vers le soleil.

D’autre part, I’analyse MV A nous permet de caractériser les ondes a plus haute
fréquence contenues dans les paquets situés a coté des fronts de raidissement. La Figure
IV.55. montre un schéma empirique tridimensionnel qui permet de voir la structure d’un
de ces paquets. Au début, la valeur du champ magnétique au niveau du front de
raidissement est B, qui differe significativement de la valeur non perturbée finale By.
Le champ magnétique associé au paquet d'ondes forme ainsi une spirale centrée sur By
qui décroit en amplitude et qui sert a réorienter le champ magnétique vers la valeur

finale.

-_

/By By

Figure 1V.55. Polarisation des ondes sifflement dans le repére du vent solaire [Tsurutani
et al., 1987].

Le fait que les paquets a plus haute fréquence apparaissent toujours attachés
implique que ceux-ci doivent avoir une vitesse de groupe comparable a celle du front de
raidissement de I’onde magnétosonore. Ainsi, cette vitesse sera plus petite que la vitesse
du vent solaire et nous observerons dans le repere de la sonde une polarisation opposée
a celle dans le repere du vent solaire. Comme la polarisation dans le repere de la sonde
est toujours gauche, la polarisation dans le repére du vent solaire sera droite, ce qui
coincide avec le mode sifflement pour des fréquences au-dessus de €,. Si ces ondes,

correspondent au mode sifflement elles seront caractérisées par une relation de
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dispersion du type o o« k%. La vitesse de phase Vpn = o/k sera donc proportionnelle a
®'?, en entrainant plus loin de leur source les composantes & plus haute fréquence, ce
qui coincide avec les observations si elles sont effectivement émises au niveau du front
de raidissement. D'autre part, cette signature est complétement différente de celle des
ondes sifflement présentées dans le chapitre III [c.f. § III.1 et Figure III.7] et qui
apparaissent superposées sur une onde a €, Malheurecusement, l'analyse globale
statistique de Brain et al., [2002] n'a pas permis de distinguer ces deux types d'ondes de
mode sifflement.

Il s'agit de la premiere fois que des ondes présentant ces caractéristiques sont
identifiées autour de Mars. Cette méme signature a été observée autour de la Terre dans
la région du pré-choc [e.g. Hoppe et al., 1981; Lucek et al., 2002] (Figures IV.56a,b),
mais aussi autour de la comete Giacobini Zinner (G-Z) [Tsurutani et al., 1987] (Figure

IV.57).
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Figure IV.56a. Ondes magnétosonores/sifflement dans le pré-choc de la Terre [Hoppe et al.,
1981].
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Figure IV.56b. "Shocklet" dans le pré-choc de la Terre observé par les quatre satellites Cluster
[Lucek et al., 2002].

Dans le cas des observations dans le pré-choc de la Terre, les ondes raidies de
structure monolithique (trés évoluées), de durée courte ( ~10 s dans le repere de la
sonde) ou I'amplitude dépasse 2.5 fois la magnitude du champ ambiant regcoivent le nom
de SLAMS (de l'anglais "Short Large Amplitude Magnetic Structures") [Lucek et al.,
2002]. Parfois, les SLAMS présentent un train d'onde sifflement sur le front de
raidissement. D'autres observations [e.g. Schwartz et al., 1992] ont montré des ondes
raidies a plus basse amplitude avec un train sifflement, normalement appelées
"shocklets", a cause de leur ressemblance avec les profils des chocs quasi-paralléles.
Ces deux types d'ondes sont effectivement présentes autour de Mars: la Figure IV.45
montre un exemple de "shocklet", tandis que dans la Figure IV.47 nous observons des
exemples de SLAMS. D'autre part, il est intéressant de noter la grande amplitude des
paquets observés dans le cas de Mars (voir par exemple les Figures IV.50 et IV.51), par
rapport au cas de la Terre, le maximum d'amplitude du paquet dépassant parfois méme

celle de 1'onde magnétosonore.
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Figure IV.57. Ondes magnétosonores/sifflement autour de la cométe Giacobini-Zinner
[Tsurutani et al., 1987].

Les observations autour des cometes sont particulierement intéressantes puisque
la fréquence des ondes magnétosonores raidies coincide avec la gyrofréquence d'ions
implantés (en 'occurrence la fréquence de giration des ions dits "du groupe de I'eau") ce
qui est équivalent aux observations a Q, pour le cas de Mars. La Figure IV.57 montre
les composantes cométo-centriques écliptiques CSE du champ magnétique mesuré par
la sonde ICE en amont de I'onde de choc de la comete GZ. Des ondes raidies de grande
amplitude accompagnées de paquets sifflement sont clairement visibles sur les données.

La Figure IV.58 compare en détail la structure des paquets sifflement pour la
comete GZ et pour Mars. Dans les deux cas, on observe une décroissance linéaire de
I'amplitude qui accompagne une décroissance dans la période des ondes a partir du front
de raidissement. Tsurutani et al., [1989] ont discuté la nature de la décroissance de
I'amplitude de ces ondes. L'absence d'une décroissance exponentielle [Gary and Mellott,
1985] permet d'affirmer que celle-ci n'est pas due en principe a 1'amortissement Landau

¢lectronique.
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Figure IV.58. Comparaison ondes magnétosonores/sifflement autour de la cométe

Giacobini-Zinner et autour de Mars.

La Figure IV.59 montre les hodogrammes du champ magnétique pour un

exemple de paquet d'ondes obtenus par Tsurutani et al., [1989]. La similitude avec les

hodogrammes obtenus dans la Figure IV.52 est flagrante.
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Figure 1V.59. Hodogrammes montrant la polarisation des paquets sifflement autour de la

cométe Giacobini-Zinner [Tsurutani et al., 1989]. Les lettres B et E marquent respectivement le

début et la fin de la série temporelle analysée.
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L'explication la plus plausible de I'origine de ces signatures est celle présentée
par Omidi and Winske [1988] a l'occasion des observations autour de la comete
Giacobini-Zinner. Ces auteurs ont fait des simulations hybrides dans lesquelles on
injecte des ions implantés d'origine cométaire (H') sous la forme d'un faisceau. Cette
distribution génére par résonance cyclotron des ondes qui correspondent au mode droit,
qui raidissent par la suite. Finalement, des paquets sifflement se développent a partir du
front du raidissement, les fréquences plus hautes s'en éloignant plus rapidement que les
basses fréquences. L'évolution au cours de la simulation de la forme de 1'onde est

montrée sur la Figure IV.60 pour 1'une des composantes du champ magnétique.

0 14 28
X (c/w,)

Figure IV.60. Raidissement d'une onde magnétosonore et développement du paquet sifflement

associé au cours d'une simulation hybride par Omidi and Winske, [1988].

D'autre part, de la méme manicre que pour les observations autour de la cométe
Giacobini-Zinner, les observations autour de Mars montrent (voir par exemple la Figure
IV.46) qu'en amont des régions ou les ondes raidies/sifflement sont présentes, il y a des
ondes cohérentes a Q,,. Ceci est compatible avec les résultats des simulations de Omidi
and Winske [1988] dans le sens qu'il s'agit initialement d'ondes quasi sinusoidales a Qp,
produites comme nous l'avons vu avec l'implantation d'ions H™ exosphériques, qui
évoluent a mesure qu'elles sont ramenées par I'écoulement du vent solaire vers la

planete, ce qui permet de les observer méme a l'intérieur de la magnétogaine (c.f. I11.3.).
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Cette progression est ¢galement illustrée en comparant les "shocklets" observés sur la
Figure IV.44 et les SLAMS observées sur la Figure IV.47 plus proches de la planéte. La
Figure IV.50 montre un autre état d'évolution d'ondes non linéaires ou le caractere
sinusoidal est plus clair.

Nous avons d'autre part effectué une ¢tude de la connexion au modéle de choc
pour les orbites pour lesquelles ces ondes sont observées. Il parait que celles—ci sont
présentes méme en absence de connexion dans la limite de la précision des données sur
le champ magnétique interplanétaire. S'il n'est donc pas possible d'exclure l'influence
des ions réfléchis dans le pré-choc, ceci renforce l'interprétation que des ondes
observées autour de Mars sont plus proches par leur nature de celle observées en amont

du choc de cométes que de celles observées dans le pré-choc terrestre.

IV.2 Conséquences sur I'échappement atmosphérique

En absence d'instrument destiné a la mesure des ions sur MGS, nous nous
sommes demandés s'il était possible de déduire des contraintes sur la densité de
I'exosphere a partir des caractéristiques des ondes observées. En effet, nous avons vu
qu'a partir des approches usuelles on pouvait obtenir des expressions qui liaient de fagon
linéaire 1'amplitude des oscillations magnétiques au niveau de saturation a la densité des
ions implantés (équations du type la IV.2). Ceci permettait, si on connaissait le taux
d'ionisation, d'avoir une estimation de la densité des neutres exosphériques parents et
donc de calculer un taux d'échappement a grande distance du co6té jour et de comparer
ces résultats avec des résultats similaires [e.g. Leblanc and Johnson, 2002].

Or, nous avons vu que les ondes observées peuvent étre le résultat de processus
non linéaires, et dans ce cas nous nous attendons a ce que le rapport entre [OB|/|B| et la
densité d'ions implantés ne soit pas une simple expression linéaire. Si I'on considére
I'approche de Sauer et al. [2003], I'amplitude des ondes dépendra de fagon non linéaire
des caractéristiques de la deuxieéme population, non seulement la densité mais aussi la
vitesse. Il est donc nécessaire d'entamer des études paramétriques visant a caractériser a
partir de simulations la dépendance entre I'amplitude de ces ondes et les paramétres des

différentes populations. D'autre part, des mesures complétes des propriétés de
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I'environnement ionis€ martien (comme la vitesse et la densit¢ des différentes
populations ioniques et des électrons, plus des mesures de champ magnétique) fournies
par des missions futures (Mars Express, Rosetta) devraient permettre de mieux
étalonner ce modele théorique. Ceci est essentiel afin de comparer les prédictions avec

les observations.
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V.1 Etude de la topologie du champ magnétique

V.1.1 Augmentation de I'enroulement des lignes de champ.

La description la plus simple de l'interaction du vent solaire avec un corps
conducteur, tel qu'une ionosphére planétaire, appartient a Alfvén [1957] qui a relié la
présence des queues cométaires de type I (queue de plasma) aux lignes de champ
magnétique interplanétaire "enroulées" autour de la téte de plasma d'une comete. Alfvén
est le premier a expliquer l'interaction d'une cométe avec le vent solaire en termes d'un
alourdissement de 1'écoulement de ce plasma d'origine solaire par le plasma cométaire.

Quand le vent solaire s'approche d'un corps conducteur, tel qu'une ionosphere
planétaire (Figure V.1), avec un champ magnétique interplanétaire non perturbé By, et
un vecteur vitesse Vsw, les lignes de champ, initialement non affectées, vont étre
courbées a mesure qu'elles se rapprochent de 1'obstacle. A 1'origine de cet enroulement
se trouvent les courants sur la surface de I'obstacle, générées par le champ électrique de
convection dans le repere du corps, (E = —Vgsw x B) qui annulent le champ magnétique
a l'intérieur de celui. En méme temps, les lignes vont €tre étirées en direction du vecteur
Vsw a mesure que le flot s'éloigne du corps comme si elles restaient accrochées a la face
coté jour.

De cette fagon, une queue magnétique se forme comme conséquence de cet
enroulement ou "draping" (terme anglais qui signifie enroulement) avec deux lobes de
lignes de champ de directions opposées séparés par une couche de courant. L'accrétion
de lignes de champ magnétique interplanétaire ou IMF (de l'anglais "Interplanetary
Magnetic Field") crée donc une "magnétosphere induite" (ce terme est en fait impropre
puisque ce n’est pas I’induction décrite par la loi de Faraday qui est & son origine).
L'orientation de cette "magnétosphére" dépendra de la direction de Bpyr et elle
accompagnera les rotations de By autour de Vgy.

La structure tridimensionnelle des lignes de champ a 1'issue de cette interaction
peut étre facilement décrite a I'aide du repere (xmr, Vivr, zmr) OU:

oo~ Vw5 _ Vo xBur
IMF = Yivr =

V] (V.1)

|VSW X BIMF| ZimE = X X Y IMF
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L'axe xpr est donc antiparalléle au vecteur vitesse du vent solaire Vg, 1'axe zjr est
défini de manicre a ce que la composante de By normale a Vgw se trouve le long de
cet axe. Ainsi, la queue magnétique est symétrique par rapport au plan (xpr zmr), la
couche de courant qui sépare les deux lobes se trouve dans le plan (x;r ymr) et la
projection de la structure tridimensionnelle des lignes de champ sur le plan (yur zimvr)
ressemble a celle du probléeme d'une sphére conductrice dans un champ externe

uniforme.

a) L oo b) B, o
O O
N :
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Vsw Vsw
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Figure V.1. Modéle de formation d'une queue cométaire [d'apres Alfvén, 1957].

V.1.1.1 Méthode

A partir de cette construction on peut analyser de fagon quantitative la variation
de l'effet de "draping" avec les données magnétiques de l'expérience MGS MAG/ER.
Pour cela, il faut tout d'abord considérer le repére MSO "avec aberration" (x', y', z')

défini dans la section II1.2. pour un angle d'aberration o ~ 4°.
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Figure V.2: a) Graphique qui montre la géométrie du "draping" sur le plan (xr, Zive), @ mesure
que MGS traverse 3 lignes de champ différentes aux instants t,, t, et t.. By est orthogonal a
Vsw pour plus de clarté. b) Coupe perpendiculaire a Vs de la structure 3D des lignes de champ
a t. et projection de la trajectoire de MGS. Le "draping" est mis en évidence a partir de la
corrélation entre B, et B,, la composante radiale cylindrique du champ magnétique transverse
B+, [d'aprés Bertucci et al., 2003a].

Voici quelques considérations simples: la Figure V.2a montre la projection de la
structure des lignes de champ sur le plan (Xnr, zmvr) ainsi que la projection de la
trajectoire de MGS. La sonde traverse trois lignes de champ a des instants t,, t, et t.
associés a des valeurs décroissantes de distance radiale et de xpqr ou x' (dans le dessin,
Bk est orthogonal a Vgw afin de rendre 1'explication plus claire, mais 1'existence d'une
composante de Byvr paralleéle a Vgw n'affecte pas la généralité des résultats). Il est clair

que |Byx| augmente de t, a t. du fait du "draping". En méme temps, les positions de la
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sonde a ces trois instants permettent de définir des coupes paralléles au plan (yimr, Zivr)
a travers la structure tridimensionnelle des lignes de champ.

La Figure V.2b ne montre que la coupe a t. et la composante transversale du
champ magnétique interplanétaire Bt avec ses deux composantes cylindriques B; et By,
ainsi que la trajectoire de MGS. Si 1'on considére successivement les différentes coupes,
on peut démontrer que dans un régime de "draping", toute variation de By sera suivie
d'une variation de By telle que sa composante radiale cylindrique B, sera corrélée avec
By, indépendamment de la trajectoire. Cette méthode est valable tant qu'il n'y a pas de
discontinuités ou de fortes variations a courte échelle dans le vent solaire et donc dans le
champ magnétique interplanétaire pendant la traversée de la sonde.

Si l'on consideére des modeles d'interaction classique a un seul fluide comme la
dynamique des gaz (c.f. section 1.2.1) ou aucune restriction autre que l'existence d'une
frontiére interne impénétrable ne peut étre introduite, le "draping" devrait étre présent a
partir du choc et évoluer progressivement jusqu'a cet obstacle final, fréquemment
appelée improprement "ionopause" puisqu'elle ne représente pas une frontiere entre la

population vent solaire d'un coté et les ions d'origine planétaire de l'autre.

Figure V.3: Simulation MHD de l'interaction du vent solaire avec Vénus [Tanaka and Murawski,
1997] montrant un "draping" progressif des lignes de champ (en noir) a partir du choc. L'échelle
en couleur montre la densité totale normalisée dans le plan méridien (vertical) et équatorial

(horizontal).
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Comme nous l'avons vu dans le chapitre I, d'aprés les approches monofluide
(dynamique des gaz, MHD) les lignes de champ, initialement rectilignes, commencent a
s'enrouler dés que l'onde de choc est franchie, et cet enroulement continue de facon
graduelle jusqu'a l'ionopause. Dans la Figure V.3, on observe la structure
tridimensionnelle des lignes de champ a l'issue d'une simulation MHD [Tanaka and
Murawski, 1997; Liu, 2001]. Ici encore, il n'y a pas de frontiére autre que le choc et
l'ionopause entre lesquelles le "draping" progresse de fagon réguliére. En conséquence,
dans un tel scénario on devrait observer une claire corrélation entre By et B, partout
entre ces deux fronticres.

La méthode décrite précédemment présente l'avantage que le "draping" peut étre
déduit indépendamment de la valeur du champ magnétique interplanétaire en amont du
choc. Ceci est particulierement important dans le cas de MGS puisque, comme on 1'a vu
dans la section 11.2.4, une erreur résiduelle apres calibration de ~1 nT subsiste toujours
dans les valeurs du champ [Acufia et al., 2001]. Ceci entraine une incertitude dans la
détermination du champ magnétique ambiant qui est significative seulement en amont
du choc, ou la magnitude moyenne du champ IMF est d'environ 3.5 nT. Pour cette étude
on a utilisé des données a une résolution de 0.75 secondes dans la magnétogaine et dans
la MPR, deux régions ou ce probléme est négligeable parce que l'intensité du champ y

est suffisamment importante (en général > ~20 nT) devant cette incertitude.

V.1.1.2 Résultats pour Mars

Nous avons étudié la dépendance entre By et B; en amont et en aval de la MPB.
La Figure V.4 montre les données MAG/ER pour ’orbite 527, déja décrite dans le
chapitre III. Dans cette étude, nous avons considéré deux intervalles trés proches de la
frontiére (traits horizontaux sur le panneau montrant [B|) pour lesquels nous avons
calculé le coefficient de corrélation les deux composantes By et Bi.

La Figure V.5 montre les résultats pour ces deux intervalles. Dans l'intervalle
07:03:46-07:08:00 TU, juste en amont de la MPB (panneau de gauche), la corrélation
trés pauvre ou inexistante montre que le "draping" n'est pas détecté avec cette méthode.
Au contraire, dans la MPR (06:58:40-07:02:19 TU), la valeur du coefficient de
régression linéaire (|rg| = 0.84) révele une augmentation abrupte du "draping" a la MPB

[Bertucci et al., 2003a] (panneau de droite). N est le nombre de points dans chaque
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intervalle, et les indices "u" et "d" indiquent respectivement l'intervalle en amont

("upstream" en anglais), et I'intervalle en aval ("downstream") de la MPB.
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Figure V.4 : Données MAG pour 'orbite P527 [d'aprés Bertucci et al., 2003a].
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Figure V.5 : Dépendance entre B, et B, dans la magnétogaine et dans la région d’empilement

magnétique pour I'orbite P527 [Bertucci et al., 2003a].
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Figure V.6 : Données MAG/ER magnétiques pour l'orbite P226 [Bertucci et al., 2003a].
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La Figure V.6 montre un autre exemple. Sur cette orbite, la MPB est traversée a

~10 du matin en temps local, a ~35° SZA et a ~1300 km d'altitude (1.38 Ry en distance

radiale). FElle est identifiée a partir de la signature sur les flux d'électrons

suprathermiques (non montrée sur la figure) ainsi qu'a partir de la décroissance des

fluctuations sur 0 et ¢, en l'absence de changement drastique sur |B| si ce n'est

néanmoins l'amorce d'un net gradient positif par rapport a la magnétogaine. Les lignes

pointillées qui identifient la MPB rendent la magnétogaine et la MPR facilement

1dentifiables.

Deux intervalles adjacents a la MPB ont été a nouveau analysés (traits

horizontaux sur le panneau [B|) avec la méme méthode. Les résultats montrent une

différence encore plus dramatique entre les coefficients de corrélation pour un nombre

comparable de points (Figure V.7).
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Figure V.7 : Etude de la dépendance entre B, et B, dans la magnétogaine et dans la région

d’empilement magnétique pour I'orbite P226 [Bertucci et al., 2003a].

Les résultats qui correspondent a ces orbites et quelques autres sont résumés
dans le Tableau V.1, avec le temps local (LTypg) et 1'altitude (altypp) de la sonde au
moment de la traversée de la MPB, ainsi que les variations d'altitudes correspondant aux
intervalles en amont (Aalt,,) et en aval (Aalt,,) de la frontiére. Tous les types d'orbites
elliptiques de MGS ont été considérés. Les orbites P18, P33 et P486 sont des orbites
proches du plan du terminateur, P122 et P205 ont des temps locaux proches de midi,
tandis que P727 et P1180 ont des temps locaux de ~ 15 h. Il faut noter que la valeur
absolue des coefficients de régression linéaire en amont de la MPB (r,y,, colonne 6)
restent toujours au-dessous de 0.5, tandis qu'en aval de la frontiére (r,y, colonne 9) les
valeurs de |r| sont toujours supérieures a 0.8. Pour certaines orbites (e.g., P1180) on
observe des champs crustaux pres du périastre. Pourtant, les résultats obtenus pour ces
orbites ne montrent pas de différence particuliére par rapport a ceux des orbites pour
lesquelles il n'y a pas de champ d'origine crustale.

Afin de rejeter la possibilité pour la grande amplitude des oscillations du champ
magnétique en amont de la MPB de masquer une corrélation entre By et B,, nous avons
fait deux tests:

Le premier test consistait a appliquer un filtre passe-bas numérique Butterworth
d'ordre 27 avec une fréquence de coupure de 0.05 Hz (I'échelle temporelle

caractéristique pour la plupart des fluctuations de B dans la magnétogaine est inférieure
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a 20 s) aux données MAG. Les Figures V.8a, V.8b, V.8c, et V.8d montrent, pour
l'orbite P122, les résultats de la corrélation entre By et B, dans la magnétogaine et dans
la région d'empilement magnétique (MPR) sur un intervalle donné en utilisant les
données brutes et filtrées. Les Figures V.8a, et V.8b correspondent aux données non
filtrées. En amont de la MPB la corrélation est inexistante (r = 0.052), tandis que dans la
MPR, elle devient soudainement trés évidente (r = -0.951), la droite de régression

linéaire ayant une pente de —1.72 et une ordonnée a I'origine de 5.92.

Tableau V.1. Coefficients de corrélation linéaire en amont (r,y,) et en aval (ray) de la
MPB martienne pour tous les types d'orbites elliptiques de MGS [Bertucci et al.,
2003a].

Orbite LTypa(h) altys(km) Aalty(km) Nam  Tam  Aaltgkm) Nay  Iay

P18 ~5pm. 1277 1482-1927 71 -0.02  709-1010 58 0.96

P33 ~4pm. 2141 2710-3499 480 -0.46 1006-1610 420 0.82
P122 ~1p.m. 728 999-1624 112 0.05 390-703 78  -0.95
P205 ~11am. 818 1017-1279 198  -0.47 688-829 131 -0.87
P226 ~10am. 1291 1441-1846 298  -0.38  883-1173 241 -0.98
P486 ~6p.m. 1061 997-1449 357 -0.35 606-839 110 -0.88
P527 ~8am. 1178 1372-1831 340 -0.45 867-1222 208 -0.84
P727 ~1p.m. 1192 1627-1986 78 -0.36  488-1235 190 -0.89
P1180 ~3 p.m. 566 584-729 94 -0.31 500-578 51 -0.88

Les Figures V.8c et V.8d montrent la méme analyse pour le méme intervalle,
mais a partir des données filtrées. La corrélation entre By et B, augmente légérement des
deux cotés (r = 0.094 dans la magnétogaine; r = -0.974 dans la MPR) et le changement
drastique a travers la MPB est toujours présent. Dans la MPR, les valeurs de pente et
d'ordonnée a l'origine de la droite de régression linéaire (-1.78 et 6.44, respectivement)
sont trés similaires a celles obtenues sans filtrage. De plus, les pentes obtenues dans la
magnétogaine par cette technique, qui en fait n'ont pas de validité statistique a cause des

valeurs faibles de |r], sont trés différentes de celles obtenues dans la MPR.
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Figure V.8. B, / B, dans la magnétogaine et dans la MPR pour les données brutes (a et b,

respectivement) et pour les données filtrées (c et d, respectivement) [Bertucci et al., 2003a].

Pour le deuxiéme test, nous avons calculé, pour I’intervalle dans la
magnétogaine, un B, fictif que nous appellerons B.*. B,* est la composante que nous
devrions mesurer dans la magnétogaine, si la régression linéaire dans la magnétogaine
était égale a celle dans la MPR, mais un peu plus bruitée. B,* peut étre donc calculée
comme la somme de deux termes By et 0B;, ou B,y = a By + b (a et b étant les
coefficients de la droite de régression linéaire calculés pour l'intervalle dans la MPR et
Bx’ étant la composante mesurée dans la magnétogaine) et 6B, est un bruit aléatoire

d'amplitude égale a celle des variations du vrai B, dans l'intervalle dans la

magnétogaine.
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Nous avons donc comparé la corrélation entre B,* et By et la corrélation entre
les vrais B, et By pour l'intervalle dans la magnétogaine. Les résultats obtenus pour
l'orbite P122 et résumés dans le Tableau V.2 ne montrent aucun rapport entre eux, ce
qui confirme que la corrélation entre B; et By dans la magnétogaine n'est pas une
"version bruitée" de la corrélation dans la MPR.

En conséquence, les deux tests montrent clairement que les propriétés
topologiques du champ magnétique en amont et en aval de la MPB sont en effet tres

différentes.

Tableau V.2. Comparaison pour l'orbite P122, dans I’intervalle de la magnétogaine
analysé précédemment, entre les résultats de la corrélation entre B, et By et celle entre
By et un B,* tel que B,* = a By + b + 0B;, ou a et b sont les coefficients de la droite de
régression linéaire calculés pour l'intervalle dans la MPR, By est mesurée dans la

magnétogaine, et 0B, est un bruit aléatoire.

7 a b

B, 0.05 0.0699 -4.1378
B,* -0.85 -1.5796 10.3980

Par ailleurs, il se trouve que la direction du champ magnétique interplanétaire
peut changer fréquemment. Pourtant, comme nous allons le voir, ceci n'empéche pas
nécessairement d'appliquer cette méthode, tant que le champ reste enroulé. En 1987,
Raeder et al. ont mis en évidence l'existence de discontinuités (couches de courant)
séparant des régions de champ magnétique interplanétaire de directions opposées avec
une correspondance une a une entre les couches rencontrées avant et aprés le passage au
plus pres de la cométe de Halley (Figure V.9). Ces observations ont confirmé le fait que
la région d'empilement magnétique garde "l'historique" du champ magnétique

interplanétaire.
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Figure V.9. Projection du champ magnétique mesuré par la sonde Giotto autour de la cométe
de Halley sur le plan XY du repére solaire écliptique centré sur le noyau de la cométe de Halley
(HSE). De part et d'autre du passage au plus pres, la correspondance entre les directions du
champ magnétique (A et a, B et b, etc.) dénote I'existence de couches de champ interplanétaire

de différente polarisation empilées autour de la cométe [Raeder et al., 1987].

V.1.1.3 Etude comparative d'autres objets non magnétisés (cométes et Vénus).

Les résultats qui viennent d'étre présentés montrent que l'augmentation du
"draping" des lignes de champ autour de la MPB martienne est indépendante de la
présence d'un fort gradient de |B| au niveau de la frontiére. Ceci fait de 1'augmentation
du "draping" un bon indicateur de la présence de la fronticre.

Depuis le début de I'exploration in situ de Vénus, l'absence d'un champ
magnétique global d'origine interne a été clairement établie. Ainsi, aucune fronticre du
type "magnétopause" n'était attendue dans les profils de magnitude du champ
magnétique du coté jour entre le choc et la frontiere de la cavité diamagnétique, appelée
"ionopause". Ainsi, I'empilement devait étre régulier, tant comme le "draping". Ceci
¢tait raisonnable en considérant les modeles monofluides auxquels nous avons fait

référence dans le chapitre I, qui reproduisaient pour la plupart les observations des
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profils de |B| obtenus en l'occurrence par la sonde la plus productive dans I'histoire de
l'exploration vénusienne: Pioneer Venus Orbiter (PVO) [Luhmann et al., 1986, Spreiter
and Stahara, 1992]. Malgré ceci, les observations de champ magnétique faites par PVO
du coté nuit [Saunders and Russell, 1986] montraient une frontiére de la queue
magnétique bien définie entre la magnétogaine et la région des champs fortement
enroulés qui forment les lobes magnétiques de la queue. Les caractéristiques
observationnelles étaient les mémes que celles mentionnées aujourd'hui pour la MPB et
pour la magnétopause (a un point tel que cette frontiére a été appelée "magnétopause"):
saut de |B|, plus réduction des fluctuations sur le module et sur la direction du champ.
Or, dans la vaste littérature concernant Vénus, 'existence d'une contrepartie coté jour de
la frontiere de la queue, c'est a dire, une frontiere plasma qui sépare la magnétogaine
(aux champs fortement variables) de la région ou le champ est fortement enroulé, n'est
jamais explicitement évoquée ni démontrée. Méme lorsque les mémes caractéristiques
observationnelles caractérisant la frontiere de la queue étaient présentes du coté jour
(notamment le saut sur |B|), ce comportement n'était pas associ¢ a la présence d'une
troisieme frontiére plasma. Aucune MPB n'était recherchée.

Aujourd'hui, les observations autour de Mars montrent que l'identification de la
MPB en utilisant des données magnétiques doit se faire non seulement a partir de I'é¢tude
du comportement du gradient de |B|, mais surtout a partir d'une analyse de toute
l'information contenue dans le vecteur champ magnétique. C'est pourquoi, nous avons
décidé¢ d'étudier le comportement tridimensionnel du champ magnétique entre la
magnétogaine et la région de la barriére magnétique pour tous les jeux de données
disponibles autour des corps non magnétisés possédant une atmosphére ou une MPB a
été ou n'a pas été rapportée. Dans certains cas, les résultats de 1'application de cette
méthode ont été comparés avec des résultats d'études équivalentes a fin de valider la

premiere.

Comete Giacobini-Zinner (ICE)

Bien que non identifiée, a 1'époque, comme la signature d'une MPB,
I'augmentation du "draping" a ét¢ démontrée, de fagon dramatique et pour la premiére
fois, a la fronti¢re externe de la queue magnétique de la comete P/Giacobini—Zinner (G-

7) a partir des mesures de la sonde International Cometary Explorer (ICE) [Slavin et al.,



200 ETUDE DE LA FRONTIERE D'EMPILEMENT MAGNETIQUE

1986]. La Figure V.10 montre les composantes CSE (Cometo-centrique Solaire
Ecliptique) du champ magnétique lors de la rencontre de ICE avec la comete G-Z le 11
septembre 1985. Au début de l'intervalle illustré sur la Figure V.10 (~10:54 TU), la
sonde vient de franchir 'onde de choc et se prépare a traverser la queue magnétique. Le
passage au plus pres se situe autour de 11:02:20 TU et a 7800 km du noyau. Apres la

rencontre, la sonde s'éloigne de la comeéte en traversant & nouveau la magnétogaine.

ICE/GZ - CSE Coordinates — Sept. 11, 1985
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Figure V.10. Données magnétiques de la sonde ICE lors de sa rencontre avec la comete
Giacobini-Zinner en coordonnées CSE sphériques entre 7800 et 13000 km de distance, du cété
nuit. Les tirets rouges montrent la position de la frontiere externe de la queue magnétique
d'aprés Slavin et al., [1986]. Nous avons analysé deux intervalles, A et B, sur les deux cétés de
la frontiére de la queue rencontrée avant le passage au plus pres afin d'y étudier la dépendance

entre By' et By.

La frontiere externe de la queue magnétique (identifiées avec des tirets rouges
sur tous les panneaux) est caractérisée par une croissance abrupte du module du champ

magnétique, et donc de la pression magnétique, ainsi qu'une croissance du module de B
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par rapport aux valeurs caractéristiques de la magnétogaine. Ceci est accompagné d'une
décroissance dans la température des €lectrons et 1'augmentation de leur densité totale
[Slavin et al., 1986; McComas et al.,1987]. 1l faut noter que il n'y a pas eu de mesures
d'ions de basse énergic pendant la traversée, mais les mesures d'ions cométaires
énergétiques (E > 65 keV pour les ions du groupe de l'eau) montrent aussi une forte
décroissance au niveau de cette frontiere, ce qui est compatible avec la présence d'un
plasma plus froid a l'intérieur [Slavin et al., 1986].

En plus de ces signatures, Slavin et al. [1986] ont remarqué que le niveau
d'organisation du champ magnétique était trés différent a l'intérieur et a I'extérieur de la
queue. A l'extérieur on trouve la magnétogaine, aux champs magnétiques désorganisés
et faiblement enroulés, alors qu'a l'intérieur de la queue magnétique, le champ
magnétique devient plus intense et adopte une configuration fortement enroulée (Figure

V.11).
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Figure V.11. Mesures magnétiques de la sonde ICE autour du passage au plus prés de la
comete G-Z [Slavin et al., 1986]. Les vecteurs sont des projections des mesures 3D sur le plan
(z, x) du systéme CSE qui tient compte de I'effet d'aberration di au mouvement de la comete
(', x'). Une parabole a été ajustée a partir de la direction des normales a la couche de courant

constituée par la frontiére de la queue magnétique.

Nous avons ¢étudi¢ la dépendance entre By et B;, en amont et en aval de la
fronti¢re (Intervalles B) du coté "inbound" (la présence de perturbations fortes dans le

champ magnétique du coté¢ "outbound" nous empéchent d'avoir des résultats fiables)
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afin de tester la méthode en comparant ses résultats avec ceux de Slavin et al. [1986]
(Figures V.10 et V.12). Nous avons obtenu un faible coefficient de corrélation (r =
0.529) dans la magnétogaine (Intervalle A) et des forts coefficients de corrélation (r =
0.893 et |r] = 0.954) a l'intérieur de la frontiére, dans la MPR (Intervalles B). La
différence entre ces valeurs indique la claire augmentation de l'enroulement ou
"draping" a travers la fronti¢re, en accord avec les conclusions de Slavin et al. [1986].
En conséquence, la frontieére externe de la queue cométaire a les mémes propriétés et, de
facon équivalente, les résultats sont donc compatibles avec ceux obtenus du coté jour

pour la MPB martienne.
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Figure V.12. Dépendance entre Byx' et Br dans lintervalle A (dans la magnétogaine ou
cométogaine) et dans deux intervalles (B) dans la queue magnétique. Un changement

ostensible a lieu a cette frontiére, en accord avec des études précédentes [Slavin et al., 1986].

En ce qui concerne les pentes différentes observées dans les intervalles B, une
explication est l'existence de couches avec des différences d'intensités d'enroulement et
d'orientation initiale du champ magnétique interplanétaire.

La question de I'existence d'une contrepartie c6té jour de la frontiére externe de
la queue est donc inévitable. Slavin et al. [1986] soutiennent que 1'enveloppe externe des
lobes magnétiques de la queue doit se fermer du coté jour en devenant I'entrée dans la
région ou le "draping" est fort, bien au-dessus de la fronti¢re de la cavité diamagnétique
qui représente 'obstacle final a I'écoulement du vent solaire pour une cométe.

Par ailleurs, les résultats obtenus du co6té jour par MGS autour de Mars [Bertucci
et al., 2003a] et par la sonde Giotto pres des cometes de Halley [Israelevich et al., 1994]
et P/Grigg-Skjellerup [Neubauer et al., 1993a], indiquent que cette frontiere est le
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prolongement de la MPB c6té queue. En conséquence, il est raisonnable d'affirmer que
la fronti¢re externe de la queue magnétique est bien la contrepartie nocturne de la MPB
[Neubauer, 1987]. Nous reviendrons sur ce point lors de la discussion des résultats

obtenus auprés de Vénus.

Comete de Halley (Giotto)

A partir des données magnétiques de la sonde Giotto Israelevich et al., [1994]
ont conduit une étude du "draping" des lignes de champ interplanétaire pour comparer
ces observations avec les prédictions de la MHD. En particulier, ils ont effectué une

étude de corrélation entre By et B, de part et d'autre de la MPB (Figure V.13).

Giotto - P/Halley: Bx' vs Br

218y (D'apres Israelevich et al., 1994)
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Figure V.13. Au-dessus: Br en fonction de By' calculés a partir des données magnétiques de la
sonde Giotto dans la magnétogaine de la comete de Halley pour la partie "inbound" (a gauche),
et pour la partie "outbound" (a droite). Au-dessous: Br en fonction de Byx' calculés a partir des
données magnétiques de la sonde Giotto dans la MPR de la cométe de Halley pour la partie

"inbound" (a gauche), et pour la partie "outbound" (a droite).
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Les auteurs ont simplement attribué la différence de corrélation entre ces deux
régions a un effet de la turbulence dans la magnétogaine. Néanmoins, a partir de leurs
résultats, il est trés clair que la MPB (rencontrée du coté jour) représente la frontiere qui
sépare la magnétogaine cométaire ou il n'y a pas d'évidence claire du "draping" de la

MPR ou les champs sont fortement enroulés.

Comeéte de Halley (Vega 2)
Les mesures magnétiques des sondes Véga autour de la comete de Halley n'ont
pas permis d'identifier la MPB contrairement a Giotto principalement a cause de

I'absence d'un saut abrupt dans le profil de |B| a l'entrée dans la région de la barriére

magnétique.
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Figure V.14. Données magnétiques de la sonde Vega 2 lors de sa rencontre avec la cométe de
Halley en coordonnées CSE sphériques entre 8.6 10° et 11800 km de distance, du coté jour.
Nous avons analysé la dépendance entre By' et By dans les régions A (06:30:31 — 06:39:05 TU)
et B (07:00:09 - 07:08:42 TU).
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La Figure V.14 montre le champ magnétique en coordonnées CSE mesuré par la
sonde Véga 2 avant sa rencontre avec la cométe de Halley le 9 Mars 1986, entre 8.6 10°
et 11800 km de distance au noyau (le passage au plus pres a eu lieu a 8890 km du coté
jour). Puisque les senseurs du magnétomeétre n'ont pas survécu a la rencontre, on n'a pas
de données au-dela de 07:18:08 TU. Le tracé montre une partie la magnétogaine et la
MPR, mais il n'y a pas effectivement de signature particuliere sur |[B| qui permette
d'identifier la MPB comme pour Giotto. Le profil de |B| montré sur la figure ressemble
plus a celui de 'orbite P226 (Figure V.6) de MGS ou, comme nous le verrons plus loin,
a la plupart des profils observés autour de Vénus par PVO.

Lors de la rencontre de la sonde Véga 2 avec la cométe de Halley, les mesures
fournies par l'expérience PLASMAG-1 constituée d'un spectromeétre d'ions dans la
direction sonde-cométe (CRA) et d'un second spectromeétre d'ions dans la direction
sonde-soleil (SDA) ont permis a Gringauz et al. [1986] d'identifier 4 ~1.6 10° km du
noyau (autour de ~06:45 TU) la présence d'une région d'une largeur de ~10* km ou la
prédominance d'ions du vent solaire sur les ions provenant de la comeéte s'inversait
(Figure V.15). Comme a cet endroit il n'y avait pas de signature particuliére sur le
module du champ magnétique, Gringauz et al. [1986] ont conclu que cette signature
mettait en évidence une frontiére qui existait seulement au niveau de la population de
particules dominantes et complétement découplée du champ magnétique. Cette frontiere
qualifiée de purement "chimique" a été appelée "cométopause".

Le concept de cométopause, en tant que fronticre "chimique" et pas frontiere
plasma, a été trés controversé [voir par exemple, Réme et al., 1994], mais il n'y a jamais
eu d'é¢tude approfondie concernant I'existence ou l'absence de signature sur le champ
magnétique a I'endroit ou 1'on observait cette signature plasma.

Nous avons étudié la dépendance entre By et B, sur les intervalles A et B
indiqués sur la Figure V.14. L'intervalle A (06:30:31 — 06:39:05 TU) se trouve dans la
magnétogaine ou cométogaine, en amont de la position de la dite "cométopause", tandis
que l'intervalle B (07:00:09 - 07:08:42 TU) se trouve a l'intérieur, dans la région de la
barriere magnétique (Figure V.16). Les résultats (r] = 0.256 et |r] = 0.616 pour les
intervalles A et B respectivement) montrent qu'il y a une augmentation évidente du
coefficient de corrélation en coincidence avec la signature de PLASMAG-1 évoquée

précédemment.
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VEGA-2 PLASMAG-1 9 March 1986
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Figure V.15. Spectre d'ions mesuré dans la direction de la cométe (CRA) et en direction du
soleil (SDA) par I'expérience PLASMAG-1 a bord de la sonde Véga 2 lors de son passage prés
de la cométe de Halley [Tatrallyay et al., 1995].

06:30:31 - 06:39:05 UTC ‘ ‘ "7 07:00:09 - 07:08:42 UTC
am A B

N = 1017

16 —— e
26 27 28 29 30 31 32 33 32 34 36 38 40 42 44 46
B, [nT] B, [nT]

Figure V.16. Dépendance entre By' et Br dans l'intervalle A (magnétogaine) et B (MPR). Les

coefficients de régression linéaire obtenus montrent une augmentation du "draping”. Au méme
endroit, I'expérience PLASMAG-1 détectait un changement dans les propriétés du plasma

autour de la cométe de Halley.

En conséquence, ces résultats s'opposent clairement au concept de
"cometopause" définie par Gringauz et al. [1986] comme une frontiére purement
chimique. Pourtant, les mesures de 1'expérience PLASMAG-1 montrent effectivement

un changement dans les propriétés du plasma (au moins dans son champ de vue) a une
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distance compatible avec 1'augmentation du "draping". Si I'on considére la distance a
laquelle ces signatures ont lieu ainsi que la géométrie de la trajectoire des sondes Giotto
et Véga, il est fort probable qu'a ce moment-la la sonde Véga ait traversée de fait la

MPB de la cométe de Halley.

Comete Grigg-Skjellerup (Giotto)

Le 10 juillet 1992, la sonde Giotto a survolé la comete Grigg-Skjellerup.
Malheureusement, certains instruments endommaggs apres le passage pres de la comete
de Halley ont du étre éteints a cette occasion [Grensemann and Schwehm, 1993].
Pourtant, comme le montre la Figure V.17, les données magnétiques ont permis
d'identifier clairement la MPB a partir des signatures mentionnées précédemment:
principalement un saut abrupt sur |B| (particuliérement net pour la partie "outbound"),
mais également une décroissance dans le niveau de fluctuation de la direction et de la

magnitude du champ magnétique par rapport a la magnétogaine [Mazelle et al., 1995].

Comeéte Grigg—Skjellerup — Coordonnées CSE - 10 Juillet, 1929
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Figure V.17. Données magnétiques de la sonde Giotto lors de sa rencontre avec la cométe

Grigg-Skjellerup en coordonnées CSE (étant 6 l'angle entre B et I'axe Zcsg) - Dans l'intervalle
montré, la sonde se trouve a l'intérieur de I'onde de choc. De deux cotés du passage au plus
prés (signalé par un trait gris vers 15:30:43 TU, a ~200 km du noyau) les traversées de la MPB

sont clairement identifiables.
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Deux problémes se sont présentés lorsqu'on a voulu étudier la dépendance entre
By et B, de dans la région d'empilement magnétique. Le premier était la taille exigué de
la MPR par rapport aux autres cometes analysées, une conséquence d'un niveau
d'activité plus faible. La deuxiéme difficulté était 1'indisponibilit¢ des données a une
résolution meilleure que 2 s, ce qui empéchait d'avoir suffisamment de points dans la
MPR afin d'obtenir des résultats statistiquement acceptables (nous n'avons en général
qu'une dizaine de points dans la MPR).

Malgré ces limitations, une comparaison des valeurs de By et B; dans la MPR
montre une dépendance linéaire assez définie, tandis qu'a I'extérieur de la MPB, dans la
magnétogaine, la corrélation entre ces deux composantes est trés pauvre.

Ainsi, nous pouvons anticiper que cette augmentation du "draping" sera visible
si I'on utilise des données magnétiques a haute résolution qui permettent d'avoir un
nombre suffisant d'échantillons dans la MPR, qui soit également comparable a celui

dans l'intervalle choisi dans la magnétogaine.

Vénus

Le dernier objet non magnétisé possédant une atmosphere qui restait a analyser
était Vénus. En conséquence, nous avons décidé d'appliquer 1'étude d'augmentation du
"draping" sur les données magnétiques a haute résolution fournies par PVO prées de la
partie externe de la région de la barriére magnétique. Afin d'identifier cette couche
frontiére nous avons utilisé¢ les mémes critéres d'identification que ceux de la MPB
martienne pour les données magnétiques de MGS. Nous avons cependant trouvé que
cette identification ne se faisait pas facilement, les signatures n'étant pas toujours
claires.

Les Figures V.18 et V.19 comparent les mesures de champ magnétique de MGS
et PVO pour deux types de profils de |B| du coté jour [Bertucci et al., 2003b]. La Figure
V.18 reprend pour comparaison les mesures de l'orbite P527 de MGS montrée
auparavant sur les Figures II1.21 et V.4. La Figure V.18b montre le champ magnétique
mesuré par le magnétometre PVO/OMAG autour de Vénus pour l'orbite 185 entre 360
km et 6460 km d'altitude (ce qui équivaut a 1.06 et 2.07 Ry en distance radiale).
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Figure V.18. Comparaison des profils de champ magnétique pour Mars et Vénus: en haut (a),
les données MGS MAG autour de la MPB martienne pour l'orbite P527. En bas (b), données
PVO/OMAG en coordonnées VSO sphériques, entre 360 km et 6460 km d'altitude. Un gradient
tres fort est apercgu sur |B| a ~660 km d'altitude (1.11 Ry de distance) et a ~18° SZA, lorsque la

sonde entre dans la région de la barriere magnétique vénusienne [Bertucci et al., 2003b].

Le systéme de coordonnées est le VSO, défini de maniere équivalente au MSO.

En aval de I'onde de choc, le champ magnétique dans la magnétogaine montre aussi de

fortes variations dans la magnitude et la direction (associées en partie a des ondes de

grande amplitude). Comme dans la Figure V.18a (au-dessus), la limite externe de la

région de la barriere magnétique (tirets rouges), traversée pres du point subsolaire (~18°

SZA) a ~660 km d'altitude (~1.11 Ry en distance radiale), apparait bien définie comme
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un saut abrupt sur |B| (une augmentation d'un facteur 2.5 pour une variation de ~100 km
en altitude) suivi d'une décroissance sur les fluctuations du champ magnétique qui est
particulierement claire sur les panneaux montrant les angles. Ce type de profil est
associé a un champ interplanétaire (IMF) principalement axial [Luhmann, 1991] ce qui
explique la forte activité des ondes ¢lectromagnétiques, celles engendrées par les ions
planétaires implantés étant favorisées par cette configuration (c.f. chapitre IV).

La région de la barriére magnétique, du coté jour, est I'endroit ou la pression
dynamique initiale du vent solaire en amont du choc, convertie en grande partie en
pression thermique du plasma dans la magnétogaine, est finalement convertie
majoritairement en pression magnétique juste au-dessus de l'ionosphere. La magnitude
maximale du champ magnétique dans la barri¢re (point culminant de [B| dans la région)
pour cette orbite est ~87 nT. A cause principalement des limitations de I'instrumentation
plasma de la sonde PVO, cette région d'interaction du vent solaire avec Vénus reste
l'une des moins connues [Phillips and McComas, 1991].

La Figure V.19b montre les données magnétiques obtenues par la sonde PVO le
long de l'orbite 152 entre 210 km et 6800 km d'altitude (de 1.03 Ry a 2.12 Ry en
distance radiale). Le profil de |B| est similaire a celui de 'orbite P226 de MGS décrite
précédemment (Figure V.19a). La magnitude maximale du champ magnétique dans la
barriere est ~73 nT, tandis que pour Mars elle est de ~33 nT. Ceci est compatible avec le
fait que la pression dynamique du vent solaire au niveau de l'orbite de Vénus est en
moyenne plus élevée que celle de Mars. Le long de I'orbite 152, le champ magnétique
interplanétaire moyen est principalement transverse. La transition entre la magnétogaine
et la région de la barricre magnétique de Vénus est plutdt graduelle sur [B|, mais le
changement dans le régime est clair si I'on considére 1'évolution de 0 et ¢, méme si leur
variabilité est moins importante que celle observée sur la Figure V.18b. Les tirets
rouges a 735 km d'altitude (1.12 Ry en distance radiale) et ~50° de SZA aident a
identifier ce changement. La frontiére ionosphérique martienne [Mitchell et al., 2001] et

l'ionopause de Vénus se trouvent immédiatement au-dessous de la barriére magnétique.
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Figure V.19. a) Données magnétiques obtenues par MGS autour de la MPB martienne sur
I'orbite P226. Au moment de la traversée de la MPB (a ~1300 km d'altitude), il n'y a pas de saut
particulier sur |B|. b) Données PVO/OMAG en coordonnées VSO sphériques sur une orbite ou il
n'y a pas de fort gradient sur |B| entre la magnétogaine et la région de la barriére magnétique.
Les tirets rouges a 735 km d'altitude et ~50° SZA aident a différentier les deux régimes a partir

des variations de 0 et ¢ [Bertucci et al., 2003b].

Nous avons étudié la dépendance entre By et B, pour l'orbite 185. Tout d'abord,
nous avons défini un repére VSO prenant en compte l'aberration comme pour Mars a
partir d'une rotation de 5° autour de l'axe z du repére VSO. Ensuite, nous avons analysé

deux intervalles entourant 1'endroit ou la barriére magnétique commence a se former. La
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Figure V.20 montre au dessus By et B; aux alentours de la frontiére externe de la région
de la barriere magnétique et au dessous By en fonction de B, sur les intervalles A (736 -
1088 km d'altitude) et B (492 - 725 km d'altitude). Sur l'intervalle A (magnétogaine) le
coefficient de corrélation dénote un faible "draping" (jrf] = 0.35), tandis que dans
l'intervalle B, la corrélation entre les deux composantes (Jr] = 0.91) montre clairement

que le "draping" devient fort dés que la sonde entre dans la région de la barriére

magnétique.
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Figure V.20: Dépendance entre B, et B, sur les intervalles A et B de la Figure V.18b. Un
changement dramatique dans les coefficients de régression linéaire entre B, et B, met en

évidence 'augmentation du "draping" de A a B [Bertucci et al., 2003b].

Nous avons ensuite fait la méme étude pour l'orbite 152. Nous avons examiné
quatre intervalles étiquetés A, B, C, et D en fonction des valeurs décroissantes de
l'altitude (Figure V.21). L'intervalle A se trouve au milieu de la magnétogaine (3304 -
4046 km d'altitude) tandis que le B (1272 - 1822 km d'altitude) se trouve plus bas dans
la magnétogaine, pres de la région de la barriere magnétique. L'intervalle D se trouve
bien a l'intérieur de la région de la barriere magnétique (432 - 741 km d'altitude) dans le

manteau de plasma, et elle est adjacente a l'intervalle C (731 - 1046 km d'altitude). La
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comparaison des coefficients de régression lin€aire dans les intervalles A (|r] = 0.00), B
(Ir] = 0.41), C (Jr] = 0.49), et D (r] = 0.97) permet de conclure que, comme dans
I'exemple précédent, il y a une augmentation brutale du "draping" a travers la frontiére
située entre C et D, méme s'il n'y a aucune signature particuliere sur le module de [B| a

cet endroit.
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Figure V.21. By en fonction de B; dans les intervalles A, B, C, et D. Un changement notable
dans les coefficients de régression linéaire entre B, et B, a lieu entre les intervalles C (|r| = 0.49)
et D (|r] = 0.97) [Bertucci et al., 2003b].

L'augmentation du "draping" a été observée pour toutes les orbites PVO
analysées. Les deux cas qui viennent d'étre présentés sont des exemples représentatifs

(Tableau V.3).
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Tableau V.3. Coefficients de régression linéaire dans des intervalles autour de la
frontiere externe de la région de la barrieére magnétique (en amont: r,y,; en aval: r,y) pour

différents types d'orbites PVO.

Orbite SZA(°) LT(hr) Alt(km) Aaltyn(km) Nam  [fam| Aalt,(km) Nay |Fay]

152 50 3PM 735 758-1046 402 0.49 432-741 554  0.97
170 23 IPM 564 567-811 401 0.01 385-561 372  0.90
185 18 midi 657 735-1087 491 0,35 492-725 399 091

V.1.1.4 Discussion

Une nouvelle caractéristique de la MPB martienne

Les résultats qui viennent d'étre présentés montrent qu'une augmentation
soudaine et drastique du "draping" des lignes de champ magnétique a lieu au niveau de
la MPB martienne, en contraste avec l'idée d'un "draping" progressif entre l'onde de
choc et l'obstacle planétaire final proposée par les modeles a un seul fluide comme la
dynamique des gaz [Spreiter and Stahara, 1992], ou la MHD [e.g., Liu, 2001; Ma et al.,
2002]. Ainsi, le champ magnétique, qui dans la magnétogaine est trés variable en
magnitude et en direction, devient soudainement organis¢ aussitot la frontiere franchie.
Dans cette région, le champ fortement enroulé accompagne désormais un plasma qui est
beaucoup plus froid, dense et lent. C'est la conséquence de l'alourdissement du flot du
vent solaire post-choc par des ions lourds d'origine planétaire qui commencent a
dominer [Lundin et al., 1990; Vaisberg, 1992a] via des mécanismes d'ionisation comme
I'impact d'électrons et 1'échange de charge [Crider et al., 2000] qui se rajoutent a la
photo-ionisation par le flux EUV solaire. La limite inférieure de cette région est
l'obstacle final martien, dont la nature peut étre trés diverse: une ionopause comme dans
le cas de Vénus, la limite externe de la cavité diamagnétique comme celle des cometes
[Luhmann, 1986], ou, dans certaines regions, les champs magnétiques d'origine crustale
[Acuria et al., 2001].

L'augmentation du "draping" est observée dans toutes les orbites analysées
indépendamment de la présence et de la valeur du gradient de la magnitude du champ
magnétique a la frontiére. Ceci met en évidence que le changement dans la topologie 3D

du champ magnétique n'est pas forcement 1i¢ a la "rapidité¢" avec laquelle 1'empilement
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se produit. Par conséquent, I'augmentation du "draping" est un moyen supplémentaire
pour identifier la MPB lorsque la signature sur |B| n'est pas claire.

D'autre part, pour certaines orbites, (par exemple, l'orbite 1180), la sonde a
survolé des sources crustales de magnétisation lors du passage au périastre, mais les
résultats ne semblent pas tre affectés par leur présence.

Bien que l'effet n'ait pas été constaté du coté jour sur les mesures du champ
magnétique des sondes soviétiques Mars 2, 3, 5 et Phobos 2 a cause d'une couverture
marginale ou parfois nulle de la MPR [Vaisberg, 1992b; Riedler et al., 1989], les
résultats de cette étude sont compatibles avec les observations a travers la fronticre
externe de la queue magnétique par ces sondes a différentes distances de la planéte,
méme si les interprétations n'ont pas toujours été semblables. Dans le cas des sondes
Mars 2, 3, et 5, la transition entre les champs turbulents de la magnétogaine et les
champs réguliers de la queue a été considérée par Dolginov et al. [1976], comme une
¢vidence en faveur de l'existence d'une frontiere du type magnétosphérique. Pourtant,
Russell [1978a,b] ayant réexaminé les observations de Dolginov et al. [1976] a conclu
que c'est le "draping" qui explique les caractéristiques des lignes de champ a l'intérieur
de la frontiere de la queue magnétique. Quelques années plus tard, Yeroshenko et al.
[1990] ont repéré le méme comportement au niveau de la fronticre de la queue
magnétique martienne a partir des données magnétiques de la sonde Phobos 2 a 2.86
Ry. Dans le méme travail, les auteurs ont également déduit que l'orientation du champ
magnétique dans la queue est controlée par celle du champ magnétique interplanétaire
en amont de l'onde de choc.

En plus de I’information concernant la structure du champ magnétique, les
observations plasma dans la queue martienne fournies par les satellites Mars 2, 3, 5 et
Phobos 2 sont compatibles avec les résultats obtenus du c6té jour.

Les sondes Mars 2, 3, et 5 ont exploré l'environnement martien au dessus de
1100 km d'altitude comme le montre la Figure V.22. L'instrumentation plasma a bord de
ces satellites était presque identique: des analyseurs électrostatiques cylindriques RIEP
avec des multiplicateurs des canaux d'¢lectrons (CEM) et des analyseurs de potentiel
retardé (RPA) a large angle capables de détecter les ions et €lectrons. Les axes des
champs de vue des détecteurs d'ions pointaient vers le soleil tandis que celui des

¢lectrons pointait dans la direction antisolaire.
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Figure V.22. Trajectoires des sondes Mars 2, 3, 5 [Vaisberg,1992b].

Malgré les limitations en résolution temporelle des instruments plasma a bord
des sondes Mars [Vaisberg, 1992b], Bogdanov and Vaisberg [1975] ont pu identifier
une région coincidant avec la MPR du c6té jour qui est remplie d'un plasma de basse
énergie avec T; ~ 10-20 eV, bien au-dessous des valeurs typiques dans la magnétogaine
(ou "ionogaine"). Cette région, qui a €té appelée "ion cushion" ou coussin d'ions, qui est
coincidente avec la MPR, a des propriétés similaires a la région appelée "manteau de
plasma" (en anglais "plasma mantle") autour de Vénus [voir par exemple: Vaisberg et
al., 1990].

Du c¢6té nuit, les mesures d'ions avec le spectrométre de plasma RIEP a bord de
Mars 5 ont montré qu'il était possible de discriminer entre des ions de masses
différentes [Vaisberg, 1992b]. La queue magnétique est identifiée a partir de
l'augmentation de la magnitude du champ magnétique ainsi que par la direction
majoritairement paralléle a I'axe soleil-planéte, une configuration associée au "draping".
On peut constater que la queue est pratiquement dépourvue d'ions plus légers, tandis
que les ions "lourds" peu énergétiques forment l'écoulement de plasma de la queue
[Vaisberg, 1992a], avec une diminution des premiers qui est plutdt soudaine (sur une
échelle spatiale de ~100 km). Ces observations indiquent que la région occupée par les

lobes de la queue est la contrepartie du coté nuit de cet "ion cushion" ou MPR.
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Les mesures de l'expérience ASPERA a bord de Phobos 2 [Lundin et al., 1989]
sont compatibles avec cette connexion entre la MPR et les lobes de la queue, en
montrant une dominance commune des ions lourds (spécialement O") sur les ions légers
(H").

Enfin, I'ajustement par une conique unique [voir aussi, Trotignon, 2003] des
traversées cOté jour et au-dela du terminateur par Vignes et al, [2000] montrent que
pour Mars les lignes de champ magnétique traversées a la MPB du co6té jour et a la
frontiecre de la queue magnétique du coté nuit sont effectivement connectées
topologiquement. Ainsi, la MPB est la contrepartie coté jour de la frontiére externe de la

queue magnétique.

Vénus: Evidence en faveur d'une MPB

Les résultats montrent encore une fois que, contrairement aux prédictions des
approches classiques utilisées pour décrire la configuration tridimensionnelle du champ
magnétique autour de Vénus [Spreiter and Stahara, 1992; Tanaka and Murawski,
1997], le "draping" des lignes de champ ne devient important qu'a l'intérieur d'une
couche tres fine (ou frontiere) et trés bien définie au niveau de la limite extérieure de la
région de la barriere magnétique vénusienne [Bertucci et al., 2003b]. Dés que cette
"frontiere d'enroulement" est traversée, le champ magnétique devient organisé. Cette
augmentation soudaine du "draping" est indépendante de l'orientation du champ
interplanétaire en amont du choc et n'est pas nécessairement associée a un saut abrupt
sur le profil de |B| entre la magnétogaine et la région de la barriére magnétique
puisqu'elle est présente méme si |B| y varie réguliérement comme dans le cas de l'orbite
152 de PVO.

Si l'on considere les positions de la sonde lors de la traversée de cette "fronticre
d'enroulement" (Figure V.23), on peut constater que ces positions pourraient étre
compatibles avec une section conique axisymétrique. Pourtant, il faudra avoir plusieurs
traversées, bien distribuées en SZA afin d'avoir un ajustement correct.

Saunders and Russell, [1986] soutiennent que les lignes de champ a la frontiere
de la queue magnétique vénusienne (ou "magnétopause") se ferment du coté jour bien
au-dessus de l'ionopause. Slavin et al. [1989] ont montré que la structure de la frontiére

de la queue magnétique et le plasma observés dans la queue vénusienne semblent étre
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controlés par la direction du champ IMF en amont du choc.
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Figure V.23. Position de la "frontiére d'enroulement” pour les orbites PVO incluses dans le
Tableau V.3. La courbe en gris montre la position moyenne de I'onde de choc d'aprés Slavin et
al. [1980].

Parmi les études faites a partir des données plasma de PVO, Spenner et al.
[1980] ont ¢étudié le changement du spectre d'électrons entre la magnétogaine et
lI'ionosphére dans la gamme d'énergie entre 12 et 40 eV. Les flux pour les différents
niveaux d'énergie ont été obtenus a partir des valeurs de courant mesurées par
l'instrument RPA (analyseur du potentiel retardé) [Knudsen et al., 1980] en supposant
une distribution isotrope. Spenner et al. [1980] ont pu identifier trois types de spectres
d'¢lectrons suprathermiques: un spectre caractéristique de la magnétogaine, un spectre
plus froid -caractéristique de l'ionosphére et un troisiéme type intermédiaire
correspondant a la région qui coincide avec la région de la barriere magnétique du coté
jour et les lobes de champ magnétique fortement enroulés de la queue du coté nuit.

Cette région de transition a été appelée "manteau" par les auteurs.
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Figure V.24. Spectres obtenus par l'instrument RPA a bord de la sonde PVO dans l'ionosphére

(1), dans le manteau (2), et dans la magnétogaine (3) de Vénus [Spenner et al., 1980].

La Figure V.24 [Spenner et al., 1980] montre trois spectres d'électrons entre 10
et 40 eV déduits des mesures de l'instrument PVO/RPA dans l'ionosphere (1), dans le
manteau (2) et dans la magnétogaine (3) pour l'orbite P168. Dans le spectre 1 le flux
décroit d'un ordre de grandeur entre 12 et 40 eV. Lorsque l'altitude augmente, la forme
du spectre change. Le spectre 2 obtenu en dehors de l'ionosphére, montre une
augmentation de flux autour de 35 eV. Plus haut en altitude, la partie la plus énergétique
du spectre continue a croitre, tandis que la partie la moins énergétique décroit jusqu'a
disparaitre au-dessous du seuil de détection (spectre 3).

Le manteau continue du c6té nuit et correspond a la région a l'intérieur de la
frontiere externe de la queue magnétique, ou les instruments plasma a bord des sondes
Venera 9 et 10 ont mesuré des flux d'ions d'origine planétaire aux énergies cinétiques
entre 100 et 200 eV et aux températures entre 1 et 10 eV [Vaisberg et al., 1976;
Vaisberg and Zeleny, 1984]. Au-dela des différences évidentes entre les caractéristiques
techniques des instruments a bord des sondes Mars, Venera, et Phobos 2, les propriétés
magnétiques et du plasma de la MPR autour de Mars et de la région de la barriere
magnétique/manteau de plasma sont analogues.

Toutes ces considérations suggerent fortement qu'au-dela des différences au
niveau de l'instrumentation a bord des différentes sondes, notamment par rapport aux

mesures d'ions, cette "frontiére d'enroulement" est en effet 1'équivalent vénusien des
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MPB martienne et cométaire et ainsi la contrepartie c6té jour de la frontiere de la queue
magnétique. Ceci est soutenu par les similitudes entre les propriétés des électrons
suprathermiques de part et d'autre des MPB martienne et cométaire [ Vignes et al., 2000;
Crider et al., 2000; Mazelle et al., 1989] et de la frontiére externe du manteau de plasma
vénusien [Spenner et al., 1980]. Dans un article général sur la magnétogaine et la queue
magnétique de Vénus, Phillips and McComas [1991] affirment: "la connexion de la
queue a la région d'interaction proche de la planéte n'est toujours pas bien comprise".
Les résultats que nous avons obtenus permettent de proposer une solution viable a ce
probléme en montrant que la frontiere de la queue magnétique est effectivement
connectée a la MPB.

Zhang et al. [1991a] ont défini arbitrairement la limite externe de la région de la
barriére magnétique vénusienne comme la surface ou la pression magnétique devient
¢gale a la moitié¢ de la pression dynamique du vent solaire en amont de I'onde de choc,
ajustée par l'angle normal a la barriere. Ils ont ainsi obtenu une distribution des altitudes
des limites supérieures en fonction des valeurs d'angle solaire zénithal (SZA) pour
plusieurs orbites de PVO (Figure V.25). Ensuite, les auteurs ont considéré des
intervalles de 6° entre 0° et 90° sur les SZA et ont calculé les valeurs médianes des
altitudes pour chaque intervalle (diamants noirs dans la Figure V.25) afin d'ajuster ces

derniéres valeurs a un polynome de deuxiéme ordre. Ainsi:

Altitude = 0.16 x (SZA)* — 0.55x SZA + 498 (V.2)

Cet ajustement prédit une altitude de ~500 km au point subsolaire et ~1700 km sur le
plan aube-crepuscule. Les valeurs moyennes d'altitude et de SZA correspondant a la
couche signalée avec les deux traits pointillés dans la région B (Figure V.18b) sont 657
km et 18° respectivement, tandis que I'ajustement prédit 540 km pour la méme valeur de
SZA. Pour un SZA de 50°, la valeur d'altitude d'apres 1'ajustement est 871 km, alors que
l'altitude de la couche qui sépare les régions C et D dans la Figure V.19b est 735 km. En
conséquence, les valeurs d'altitude sont clairement compatibles avec les valeurs de
I'ajustement en tenant compte de la dispersion des valeurs obtenues par Zhang et al.
[1991a]. Cette similitude montre que la position de cette fronticre externe, définie a
l'aide de l'intensité du champ magnétique, coincide avec l'endroit ou l'on observe un

changement réel et dramatique de la topologie tridimensionnelle du champ magnétique.
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Figure V.25. Distribution des altitudes des limites supérieures de la barriéere magnétique
définies par Zhang et al. [1991a] en fonction des valeurs d'angle solaire zénithal (SZA) pour
plusieurs orbites de PVO [Zhang et al., 1991al].

V.1.2 Détermination de la normale a la frontiére

Les résultats présentés précédemment demandent une description plus détaillée
de la structure de la frontiere en vue d'essayer de mieux comprendre sa nature. Les
données a utiliser doivent avoir une résolution temporelle suffisante afin d'avoir
plusieurs échantillons dans la couche frontiére. Dans le cas de Mars et Vénus,
I'épaisseur de la MPB est de quelques centaines de km (nous déterminerons plus
précisément son épaisseur plus tard), ce qui permet d'assurer un nombre raisonnable
d'échantillons.

Dans cette section, nous analysons la structure magnétique de la MPB
martienne, ainsi que celle de la MPB vénusienne récemment découverte, en appliquant
I'analyse de minimum de variance (MVA) sur les données de champ magnétique pour
plusieurs traversées de la MPB par MGS et PVO.

La technique de minimum de variance, décrite dans la section I11.2.1.2., a été
utilisée dans les caractérisations de la magnétopause terrestre [e.g., Sonnerup and
Cahill, 1967] et de la frontiére externe de la queue magnétique d'objets atmosphériques

non magnétisés [Slavin et al., 1986; Saunders and Russell, 1986]. Elle donne la
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direction de variance minimale e; dans le champ magnétique a travers une couche de
courant. Ainsi, e; permet d'estimer la normale a la frontiére et la composante normale
B, du champ magnétique moyen (By) dans l'intervalle d'analyse. Dans le plan tangent a
la couche se trouvent les directions de maximum de variance et de variance
intermédiaire, e; et e, respectivement, de facon a ce que {e;, e;, es} forme une base
orthonormée.

Pour cette étude, nous allons considérer que les erreurs sur les orientations des
vecteurs propres et sur les components de By le long de ces vecteurs ne sont que
d'origine statistique (on ne considere pas les effets liés a la non stationnarité ni d'erreurs
systématiques). Ainsi, les erreurs dépendront seulement des valeurs propres A, Az, A3, et

du nombre d'échantillons N.

V.1.2.1 Résultats pour Mars

La Figure V.26 montre, a gauche, des données MGS MAG aux alentours d'une
des traversées de la MPB martienne pour l'orbite P342 (13:48:14 — 13:50:40 TU),
identifiée a partir des signatures mentionnées précédemment. Une fois la couche
fronti¢re identifiée de fagon certaine, nous avons appliqué 1'analyse MV A dans un sous-
intervalle de facon a identifier au micux la couche de courant associée a la fronticre
elle-méme. L'intervalle d'analyse est 13:48:18 - 13:48:38 TU. La partie droite de la
Figure V.26 montre deux hodogrammes décrivant les composantes du champ
magnétiques le long des directions de variance maximale et intermédiaire (B et B,),
ainsi que celles de maximum et minimum de variance (B; et B3) pour l'intervalle
13:48:28 - 13:48:33 TU. Le rapport des valeurs propres intermédiaire et minimale A,/A3
= 26.9, et celui des valeurs propres maximale et minimale A;/A; = 6.1 pour N = 634
montrent que le vecteur de minimum de variance, et donc la normale a la couche de
courant, sont bien définis. La composante normale du champ magnétique moyen (B, =
2.5 £ 0.2 nT) est petite par rapport a la magnitude (|B,|/|Bo| = 0.12) ce qui révele que By
est quasiment tangentiel. D'ailleurs, le champ magnétique reste principalement proche
du plan (ey, e;) et décrit une rotation anti-horaire. Les erreurs sur les directions des
vecteurs propres ainsi que sur B, ont été calculées a partir des équations 11.10 et I1.12 de

la section I11.2.1.1.
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Figure V.26.

traversée pendant l'orbite 342 autour de 63° de SZA (traits verticaux). L'analyse MVA a été

Données MGS MAG a haute résolution (32/s) en coordonnées MSO pour une

appliquée entre 13:48:18 et 13:48:38 TU. A droite, deux hodogrammes montrent la projection
du champ magnétique sur les plans principaux de variance (e1,e2) et (e1,e3). Les rapports des

valeurs propres sont aussi indiqués [Bertucci et al., 2004b, soumis].

Nous avons ensuite compar¢ la direction du vecteur normal obtenu par l'analyse
MVA avec le vecteur normal a la surface de la conique qui passe au mieux par les 1149
traversées de la MPB par MGS, cette conique étant calculée en utilisant la méme
méthode que celle de Vignes et al. [2000]. Cette comparaison s'est faite en calculant
l'angle v entre les deux directions, le vecteur normal a la conique étant défini a
l'intersection entre la surface elle méme et le vecteur position moyenne de la sonde dans
l'intervalle d'analyse. Pour le cas présent y = 12.0° £+ 0.2°.

Le vecteur normal obtenu, il est possible de calculer approximativement
'épaisseur 4 de la frontiere moyennant quelques hypothéses. Tout d'abord, on suppose
que la position de la frontiére ne change pas pendant la traversée (afin de s'affranchir de
cette hypothése il faudrait au moins deux sondes). En général, on s'attend a ce que plus
I'angle entre la normale et le vecteur vitesse moyenne de la sonde dans la couche
fronticre (en supposant une trajectoire rectiligne dans la couche) est petit, plus petit sera

le temps de traversée de la couche.



224 ETUDE DE LA FRONTIERE D'EMPILEMENT MAGNETIQUE

Pourtant, il est fort probable que I'épaisseur de la MPB varie en fonction de
I'angle solaire zénithal (SZA) [Vignes et al., 2000]. Ceci empéche de calculer A
exactement. Malgré cela, &' = | (rentrée — Fsortie) « M | (OU Fengrée €t Fsoriie SONt les positions de
la sonde a 'entrée/sortie apparentes de la MPB) reste une trés bonne approximation de /4
pour des observations a une sonde. Si (Fenree — I'sortie) €St paralleéle a m, 42’ = h. Pour la
traversée considérée, 2’ = 80 km pour ~63°de SZA. La distance entre la position
moyenne de la sonde dans la couche frontiére et 1'ellipsoide est 6 = 0.073 Ry (= 248
km). Cette valeur est presque deux fois plus grande que la longueur inertielle des
protons dans la magnétogaine: c/mpn+ = 120 km (calculée a partir d'une valeur typique
pour la densité des protons de 4 cm™, d'aprés les mesures de l'expérience ASPERA).
D'autre part, les données d'ASPERA permettent de voir que 1'épaisseur apparente 4’ est

largement inférieure au rayon de giration des protons implantés en amont du choc.

Normale MVA et Normale a I'ajustement MPB
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Figure V.27. Comparaison entre la normale issue de Il'analyse MVA (fleches rouges) et la
normale a la surface conique qui représente la position moyenne de la MPB (fleches bleues).
Le schéma est représenté en coordonnées MSO avec une aberration de 4° [d'aprés Bertucci et
al., 2004b, soumis].

Le Tableau V.4 montre les résultats pour cette traversée et cinq autres entre 35°
et 91° d'angle solaire zénithal (SZA): le rapport Ay/As, N, B,, O, (I'angle entre la

normale n et By), le rapport [B,|/|Bg|, I'angle y et d. Il est intéressant de noter que les
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valeurs de A,/A; se trouvent au-dessus de 7.0, tandis que 76.8° < O, < 103.5°, ce qui
montre que By est quasi-tangentiel. Un trés bon accord est trouvé entre le vecteur
normal obtenu par la méthode MVA et celui déduit de I'ajustement par une conique (y
< 13.9°). La Figure V.27 montre explicitement cette comparaison entre les deux
normales: les fleches rouges représentent les normales issues de l'analyse MVA et les

fleches bleues les normales a la conique d'ajustement pour les traversées décrites dans le

Tableau V 4.

Tableau V.4. Normales a la MPB et comparaison avec la normale a la conique ajustée

aux positions de 1149 traversées de la MPB par MGS [Bertucci et al., 2004b, soumis].

SZA Altitude j ]
) kmy % NOB@D o 6a() BBy () 8 (Rw)

P33 64 2044 89 148 5.1+0.6 78.6£1.8 0.20 3.3+1.4 0.339
P226 35 1259 94 59 -3.1£1.0 97.9+28 0.14 12.7+1.4 0.145
P342 63 1118 269 634 25402 83.3+0.5 0.12 12.0+£0.2 0.073
P486 91 1146 10.6 223 0.7£0.2 87.7£1.3 0.04  9.8£1.0 0.123
P527 82 1227 184 554 1.7+0.2 85.4+0.6 0.08  3.4£0.6 0.026

P1180 44 572 7.0 240 -5.7£0.5 101.9+1.6 0.21  12.0+0.8 0.055

Orbite

V.1.2.2 Etude autour de Vénus

La méme analyse a été appliquée aux données PVO/OMAG au travers de la
MPB vénusienne, identifiée du coté jour selon les critéres suivants: augmentation de
I'enroulement ("draping") des lignes de champ [Bertucci et al., 2003a] et/ou présence
d'une forte augmentation du gradient sur la magnitude du champ magnétique, suivi
d'une décroissance des fluctuations de la direction du champ magnétique. La Figure
V.28 montre les résultats pour l'orbite 185. Les panneaux de gauche montrent le champ
magnétique en coordonnées VSO. L'intervalle d'analyse (21:03:57 — 21:04:18 TU) est
repéré par deux traits verticaux. Les deux panneaux de droite contiennent les
hodogrammes du vecteur champ magnétique sur cet intervalle. Les rapports A,/A3 = 12.0

et Ai/A, = 4.3 pour N = 114 montrent que le vecteur normal est bien défini. La
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composante normale du champ magnétique moyen est B, = -14.9 + 1.2 nT mais sa
valeur relative par rapport a la magnitude du champ magnétique moyen est plus

importante que dans le cas martien décrit précédemment (|B,|/|Bo| = 0.32).
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Figure V.28. Données PVO/OMAG a haute résolution (4/s) en coordonnées VSO pour une
traversée de la MPB vénusienne pendant l'orbite 185 a 17° de SZA. L'analyse MVA s'applique
entre 21:03:57 et 21:04:18 TU (traits verticaux). A droite, deux hodogrammes montrent la
projection du champ magnétique sur les plans principaux de variance (e1,e2) et (e1,e3). Les

rapports des valeurs propres sont aussi indiqués [Bertucci et al., 2004b, soumis]..

Le Tableau V.5 montre les résultats de 1'analyse MV A pour quelques traversées
de la MPB vénusienne, dans la région subsolaire (SZA < 56°). L'angle 6p, varie entre
92.3° et 110.1° et, au moins pour ces exemples, ne semble pas étre corrélé avec 'angle
SZA. Ceci montre que, comme pour Mars, By est quasiment perpendiculaire a la
normale a la frontiére, autrement dit quasi-tangentiel.

Malheureusement, la comparaison de cette normale expérimentale avec une
normale a un modele de surface de la MPB vénusienne n'est pas encore possible

puisque pour l'instant, le nombre de traversées identifiées pour Vénus n'est pas suffisant
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pour obtenir un ajustement fiable.

Tableau V.5. Détermination du vecteur normal a la MPB vénusienne a partir des

données PVO [Bertucci et al., 2004b, soumis].

Orbite SZA(°) Altitude(km) AxyAs N By(nT) Omn(®)  [Bul/|Bol
152 50 735 51 57 -157+35 106.1+42 028

170(ib) 56 619 150 53 -132+18 101.8+2,0 0.1

170(ob) 23 567 52 70 -93+56  96.1+38  0.11
180 11 480 10.1 174 268+2.6 1034+1.5 0.23
185 17 617 120 114 -149+12 1084+17 032
635 8 495 92 173 9.0+08 994+1.6  0.16

ib: "inbound"  ob: "outbound"

V.1.2.3 Discussion sur les propriétés locales de la discontinuité

Les résultats montrent clairement que les MPB martienne et vénusienne
présentent un vecteur normal bien défini révélant la présence d'une couche de courant le
long du plan des variances maximale et intermédiaire. Le champ magnétique moyen est
en général quasiment perpendiculaire au vecteur normal et O, semble étre indépendant
du SZA. Ceci est compatible avec l'augmentation de I'enroulement des lignes de champ
rapportée a la MPB [Bertucci et al., 2003a,b].

Le vecteur normal obtenu a partir de 1'analyse MV A est en général similaire a la
direction de la normale a la surface qui représente la position moyenne et la forme de la
MPB, au moins dans le cas de Mars. Ceci confirme la compatibilité¢ entre le modele
proposé par Vignes et al. [2000] pour la MPB martienne et la structure locale de la
frontiére.

Parmi les traversées de MPB analysées, nous avons trouvé quelques cas de
traversées ou la normale, quoiqu'elle soit bien déterminée, avait une direction non
compatible a celle de la normale a 1'ajustement de la MPB. Ces traversées sont trés pres
de la position moyenne a une valeur €élevée de SZA, ce qui indique que la MPB pourrait
étre une surface ondulée. La traversée la plus ¢loignée a lieu a 6 = 1150 km, mais y =

3.3£1.4° est petit, ce qui mene a I'idée que la MPB, comme toute frontiére de plasma,
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subit aussi des expansions-compressions.

Un autre point important est de déterminer quel est le type de discontinuité
directionnelle (DD) auquel la MPB correspond. Lepping and Behannon [1980] ont
estimé¢ empiriquement une valeur de |B,|/[Bg] qui permet de différencier les
discontinuités tangentielles (TD) des discontinuités rotationnelles (RD) en n'utilisant
que des données magnétiques mono satellitaires. Il se trouve que toutes les DD avec
|Bn|/|Bo| > 0.30 sont des RD avec 95 % de certitude. D'aprés ce critére, les traversées de
la MPB martienne analysées sont des TD, tandis qu'autour de Vénus, 5 traversées sur 6
correspondent aux caractéristiques des TD et 1 traversée pourrait étre une RD.

Des caractéristiques similaires ont été rapportées par Saunders and Russell
[1986] a travers la frontiére externe de la queue magnétique de Vénus: des
discontinuités du type rotationnel ont été repérées pour des traversées
magnétogaine/lobes, insinuant une connexion entre les champs dans les deux régions.

Ces observations renforcent une nouvelle fois 1'idée selon laquelle la MPB coté
jour et la frontiére de la queue magnétique sont bien connectées [Bertucci et al., 2003a],
de la méme manicre que la région de la barriere magnétique est connectée aux lobes de
la queue [Russell and Vaisberg, 1983], la direction de minimum de variance étant
compatible avec la normale qui correspond a une queue cylindrique avec aberration.

Saunders and Russell [1986] ont trouvé a la frontiere externe de la queue
magnétique de Vénus des traversées du type RD, a partir de l'analyse MVA. Ces
résultats sont encore une fois tout a fait compatibles avec l'idée que la MPB et la
frontiére de la queue forment une seule et méme frontiere [Bertucci et al., 2003a] qui
enferme la région de la barriére magnétique (MPR) et les lobes de la queue magnétique
[Russell and Vaisberg, 1983].

Des études similaires ont été faites autour de la MPB des cometes Giacobini-
Zinner et Halley. Dans leur étude sur la caractérisation de la frontiere de la queue
magnétique (la contrepartie coté jour de la MPB) de la cométe G-Z, Slavin et al. [1986]
ont obtenu une trés bonne détermination de la normale a la couche de courant a partir
des mesures magnétiques de la sonde ICE: (A2/A3)inbound = 13.5; (A2/A3)outbound = 8.1.
Comme dans le cas des orbites martiennes traitées, l'analyse de la valeur de la
composante normale du champ magnétique a permis Slavin et al. [1986] d'associer la

frontiere de la queue magnétique a une discontinuité de type tangentiel.
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D'autre part, Neubauer [1987], en utilisant les mesures magnétiques de la sonde
Giotto, obtient pour la MPB de la comete de Halley les valeurs suivantes: (A2/A3)inbound
= 12.5; (A2/A3)outbound = 19.4. Méme si pour ces observations |B,|/|B| = 0.05 et 0.18,
respectivement, Neubauer [1987] interprete la structure magnétique de la MPB comme
celle d'une TD ou une RD de propagation lente qui sépare deux régimes de plasma aux
anisotropies de température fortement différentes. Or, seul le dernier cas permet le
transport du plasma et du champ magnétique comme a la MPB. Mazelle et al. [1989]
ont ¢tudié les changements attendus sur le comportement du plasma a travers de la
frontiere. Comme 1'équilibre de pression doit étre respecté pour les deux types de
discontinuités, dans le cas d'une TD MHD pure:

pst B’ / 2y = constante (V.3)
ou p est la pression de plasma perpendiculaire au champ magnétique B. Pour une RD,
si n est la normale a la frontiere et P est le tenseur de pression total, 1'équilibre de
pression a lieu lorsque:

nP.n+ B/ 21y = constante (V.4)

Cette expression tend vers 1'équation (V.3) pour une RD lente. Les données
magnétiques fournies par MGS et PVO permettent de montrer qu'au niveau de la MPB,
il y a typiquement un saut sur la pression magnétique d'un facteur 4 a 10, donc il est
raisonnable d'affirmer que l'on devrait s'attendre a avoir des changements trés
importants dans la pression du plasma a la MPB, notamment sur p, , en créant de plus
de fortes anisotropies.

Pourtant, ces interprétations restent dans le cadre de la MHD idéale. Cependant,
vu les changements des populations ioniques dominantes au niveau cette frontiere (les
populations du vent solaire laissent la place aux populations d'origine planétaire), il est
fort probable que la MPB qui n'est pas reproduite par les approches monofluides soit
une frontiere de nature multi-ionique et multi-fluide: les conditions a satisfaire par les
parameétres fluides des diverses populations du plasma au niveau de ce type de frontiére
peuvent étre beaucoup plus complexes.

Le calcul approximatif de 1'épaisseur de la MPB est un autre point important.
Bien qu'une détermination plus exacte nécessite plusieurs sondes, la distance parcourue
par la sonde le long de la direction normale donne une bonne approximation de

1'épaisseur apparente si I'on suppose que la frontiére est statique. Pourtant, Dunlop et al.



230 ETUDE DE LA FRONTIERE D'EMPILEMENT MAGNETIQUE

[2002] a partir des données magnétiques fournies par les 4 satellites Cluster ont révélé
que la magnétopause de la Terre subit des accélérations qui vont jusqu'a 10 km/s?,
indiquant que les variations apparentes sur l'épaisseur de la frontiere pourraient étre
liées aux variations de vitesse. Pour la traversée de la MPB le long de 'orbite P342 de
MGS, I'angle entre la normale et la vitesse de la sonde est ~ 60° et la sonde reste dans la
couche frontiére pendant ~ 2.5 minutes, il serait alors possible que la MPB ait bougé
pendant la traversée (si l'on suppose un comportement comparable a celui de la
magnétopause), en biaisant la détermination de I'épaisseur. Ce type de comportement est
attendu deés lors que, méme si la position moyenne de la fronticre semble étre
indépendante du cycle solaire, elle peut étre sensible aux changements dans la pression

dynamique incidente.

V.1.3 Conclusions

Des résultats des études décrites dans les sections précédentes on peut tirer deux
conclusions majeures. La premiére est la confirmation que la MPB est une frontiére bien
définie ou la pression du plasma dans la magnétogaine, majoritairement thermique, se
transforme de maniére abrupte en pression magnétique. C'est aussi, est surtout, une
frontiére par rapport aux propriétés tridimensionnelles du champ magnétique, ce qui
permet de la relier clairement a la frontiere de la queue magnétique. Cette nouvelle
signature est tellement liée a la MPB qu'elle a permis son identification dans les cas ou
la signature sur la magnitude du champ magnétique n'est pas claire. Or, il se trouve que
cette caractéristique est aussi observée autour d'objets atmosphériques non magnétisés
(ou la MPB n'avait pas été identifiée) en coincidence avec d'autres signatures
caractéristiques de cette frontiere, présentes de facon intermittente comme le saut sur |B|
ou de fagon permanente comme les changements drastiques dans la population du vent
solaire par rapport aux populations originaires de 1'objet central. La deuxiéme
conclusion importante est qu'effectivement, une fronti¢re avec les caractéristiques de la
MPB est présente autour de Vénus, ce qui constitue un résultat nouveau et majeur dans
la description de l'environnement de plasma de cette planéte. Ceci permet de penser que
cette frontiére est présente autour de tous les corps non magnétisés possédant une

ionosphéere/exosphére. En méme temps, l'inclusion de la MPB en tant que "frontiére
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d'enroulement" modifie la vision classique de l'interaction basée sur les modéles a un

seul fluide comme la dynamique des gaz et la MHD (e.g., Figure [.11).
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Figure V.29. Schéma qui résume l'interaction du vent solaire avec un corps atmosphérique
faiblement magnétisé comme Mars et Vénus conforme aux observations et en accord avec les

résultats obtenus pour I'étude du "draping" [Bertucci et al., 2004c, en préparation].

La Figure V.29 montre une nouvelle description schématique basée sur les
résultats énumérés précédemment. Dans cette image, la MPB et la fronti¢re externe de
la queue magnétique forment désormais une frontiére unique. Cette frontiére sépare les
champs désorganisés de la magnétogaine peuplée majoritairement par des particules du
vent solaire plus chaudes, des champs forts et enroulés de la région d'empilement
magnétique du coté jour et ceux des lobes de la queue au-dela du plan du terminateur:
deux régions caractérisées par un plasma en majorité d'origine planétaire qui contient

des ions plus lourds et froids.
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D'autre part, I'¢tude de la structure magnétique a permis de savoir que la MPB
est une frontiére bien définie, avec un vecteur normal local qui est, au moins dans le cas
de Mars, tout a fait compatible avec ses caractéristiques spatiales macroscopiques.

Méme si plusieurs études prétendent reproduire convenablement le "draping"
autour de Vénus a partir de modéles tels que celui de la dynamique des gaz [Phillips et
al., 1986], elles ont été restreintes a la région de la barriere magnétique. Pourtant, aucun
modele a un seul fluide ne peut reproduire une telle augmentation du "draping"
puisqu'on ne peut pas introduire de condition autre que la présence d'une fronticre
interne impénétrable.

Cette restriction n'existe pas dans les modeles qui consideérent de fagon séparée
les différentes dynamiques des ions du vent solaire et des ions d'origine planétaire.
Parmi ces modeles on trouve les approches multi-populations, comme les simulations
hybrides [Moore et al., 1991; Chanteur, 2000; Chanteur et al., 2003] ou les approches
fluides multi-ioniques [e.g., Sauer and Dubinin, 2000]. Comme nous l'avons vu dans le
chapitre I (section 1.2.3), les solutions obtenues par cette derniere approche sans champ
magnétique extérieur initial ou les populations étaient couplées par les champs
¢lectriques et magnétiques induits montraient la formation d'une frontiére qui séparait la
population du vent solaire (p) de la population d'origine planétaire (h). Sauer and
Dubinin [2000] ont présenté les résultats d'une simulation 2D en utilisant les équations
introduites dans la section 1.2.3 en incluant le champ magnétique interplanétaire de
fagon auto-cohérente et en considérant comme source d'ions lourds une distribution de
densité d'oxygene exosphérique/ionosphérique réaliste. Comme précédemment, le
gradient de la pression des électrons est I'élément essentiel du couplage entre les deux
populations ioniques. A l'intérieur de I'onde de choc, une frontiere abrupte sépare les
protons des ions lourds. En méme temps, le champ magnétique s'empile brutalement et
la température des électrons décroit fortement (Figure V.30). La plupart de ces
signatures ont ét¢ observées a la MPB de la comete de Halley ainsi qu'a la
"planétopause" martienne par la sonde Phobos 2.

Plus récemment, Sauer and Dubinin [2004] ont étudié le "draping" du champ
magnétique a partir de leurs simulations. La MPB est mise en évidence sur la Figure
V.31 comme le contour de la région ou la densité ny, est non nulle. Lorsqu'on introduit

un champ magnétique ambiant, la chute dans la vitesse des électrons au niveau de cette
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frontiére produit simultanément une forte croissance de |B| ainsi qu'une intensification
de l'enroulement, a mesure que la population du vent solaire est remplacée par les ions
lourds planétaires. Cette augmentation de l'enroulement est donc la conséquence de la
déflection brusque de 1'écoulement des protons du vent solaire a I'entrée de la barriére

magnétique.
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Figure V.30: Densité des protons, densité des ions lourds, température des électrons et
magnitude du champ magnétique, obtenus a partir d'une simulation MHD bi-ionique 2D de
l'interaction du vent solaire magnétisé, dans le plan x/L = 50 (queue). Les positions de I'onde de

choc (BS) et de la "protonopause" (PP) sont indiquées [d'aprés Sauer and Dubinin, 2000].

La similitude remarquable entre les propriétés de cette frontiere bi-fluide et les
signatures observationnelles de la MPB en ce qui concerne le "draping" des lignes de
champ magnétique confirme que cette signature est due a la nature multi-ionique de la

MPB.
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Figure V.31. Distribution de la densité d'ions lourds ny et lignes de champ magnétique (en

blanc) obtenus a partir du modéle bi-ionique de Sauer and Dubinin, [2004].

Ces conclusions déduites de I'approche multi-fluide sont confirmées par
l'approche hybride plus compléte au niveau de la description de la dynamique des ions.
La Figure V.32 montre les résultats d'une simulation hybride 3D [Modolo and
Chanteur, communication privée, 2003]. Ce modéle comprend les protons et les He™"
comme population du vent solaire interagissant avec une exospheére neutre d'oxygeéne et
d'hydrogéne. Le couplage entre les espéces neutres et chargées est assuré par la photo-
ionisation, l'ionisation par impact d'électrons et tous les échanges de charge possibles
entre neutres et ions monochargés du couple (O, H). L'exosphére d'hydrogéne est
modélisée a partir d'un modele de Chamberlain [Krasnopolsky, 1993a,b]. La source
d'oxygeéne exosphérique provient de la recombinaison dissociative de Il'ion
ionosphérique O, et est traitée a l'aide d'un modéle empirique dérivé de simulations

Monte-Carlo.
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Figure V.32. Carte du |B| pour trois coupes différentes du domaine de simulation (condition de

type minimum solaire) [Modolo and Chanteur, communication privée, 2003].



236 ETUDE DE LA FRONTIERE D'EMPILEMENT MAGNETIQUE

Sur la Figure V.32 sont tracées des cartes de |B| correspondantes a trois coupes
différentes du domaine de simulation: le champ est normalis¢ a 1'MF qui suit la
direction Z et pointe vers Z > 0; le vent solaire est dans la direction X > 0 et donc le
champ ¢électrique de convection dans le vent solaire suivant Y > 0. Le panneau du haut
est la carte dans le plan de coupe définie par X = 65 qui est la face de sortie du vent
solaire. Le panneau de gauche en bas montre la carte dans le plan de coupe défini par Y
= 75 qui passe par le centre de la planéte et contient I'IMF. Enfin, le dernier panneau
montre la carte dans le plan de coupe défini par Z = 75 qui passe par le centre de la
planéte et contient le champ ¢électrique de convection. Sur les deux panneaux du bas, les
contours des ajustements par des coniques de 1'onde de choc et la MPB sont indiqués en
référence. Les deux lobes de la MPR ou régnent des champs forts apparaissent
clairement délimités au-dela du terminateur par le contour en pointillé représentant
I'ajustement de la MPB. En particulier, une forte augmentation de l'intensité¢ du champ
magnétique est observée au niveau de la frontieére externe de la barriere magnétique du

coté jour dans I'hémisphere ou le champ électrique de convection pointe hors la planéte.

V.2 Ondes a basse fréquence autour de la MPB

V.2.1 Observations.

Une autre signature observée lors des différentes traversées de la MPB
martienne est la présence d'ondes compressives a basse fréquence des deux cotés de la
frontiére. Vu les changements drastiques au niveau des propriétés du plasma a la MPB
on devrait s'attendre a ce que les propriétés des ondes de part et d'autre de cette fronticre
soient aussi différentes. La Figure V.33 montre des données magnétiques pour un cas
typique d'oscillation immédiatement en amont de la MPB. A partir des valeurs des
angles 0 et ¢ on déduit que la direction du champ magnétique est trés stable tandis que
la magnitude montre des fluctuations de grande amplitude (oscillations
compressionelles), sous la forme d'une série de creux superposés sur un niveau quasi-
constant de B|. L'échelle temporelle de ces fluctuations est de l'ordre de quelques
dizaines de secondes (typiquement, 20 s), bien au-dessus de la gyropériode locale des

protons.
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Figure V.33. Données magnétiques juste en amont de la MPB montrant des oscillations

compressionelles.

Les caractéristiques observationnelles des fluctuations retrouvées en aval de la
MPB sont montrées sur la Figure V.34. Ces fluctuations sont aussi compressionelles et
de basse fréquence et possedent également des pseudo périodes de quelques dizaines de
secondes. Pourtant, ces oscillations semblent étre plus quasi-monochromatiques.

Afin de déterminer le mode d'oscillation auquel ces ondes sont associées, nous
avons ¢étudié leurs propriétés vectorielles en analysant la variation du champ magnétique
dans le repére défini a partir du vecteur champ magnétique moyen et dans le repére des
axes principaux de variance.

Dans le cas des ondes en amont de la MPB (nous les appellerons "onde du type
1"), la méthode de minimum de variance n'est pas trop efficace lorsqu'il s'agit d'obtenir
la direction du vecteur minimum de variance k puisque nous trouvons une situation de
dégénérescence (A3 = A, << A;). Pourtant, nous pouvons déterminer le plan
perpendiculaire a la direction de variance maximale et donc l'angle d'élévation du
champ magnétique moyen sur ce plan. Or, il se trouve qu'en général cet angle est proche

de 90°, ce qui indique que le vecteur de minimum de variance k et By sont



238 ETUDE DE LA FRONTIERE D'EMPILEMENT MAGNETIQUE

perpendiculaires et que I'onde est polarisée linéairement le long du champ magnétique

moyen.
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Figure V.34. Données magnétiques montrant des oscillations compressionelles juste en aval de
la MPB.

La Figure V.35 montre les données MAG dans le repére du champ moyen pour
un exemple typique d'onde retrouvée en amont de la MPB (Figure V.33). La valeur du
vecteur moyen By pour l'intervalle de 1'événement permet de déterminer la composante
parallele (B)) et les composantes perpendiculaires (Bperpi €t Bperp2). La composante
parallele est la seule a reproduire les oscillations, tandis que les autres composantes ont
des valeurs trés marginales. Ceci confirme que 1'onde est polarisée linéairement le long
de By (I'angle entre k et By étant de 89°).

Les événements trouvés en aval de la MPB (ondes du type 2) peuvent étre
analysés de facon similaire. La Figure V.36 montre un exemple d'événement de type 2
sur le champ magnétique le long de k x By, et de k x (k x By), k étant la direction de
minimum de variance et By le champ magnétique moyen. L'oscillation est clairement
observée dans la composante k x (k x By), ce qui confirme que les ondes du type 2 sont

aussi linéairement polarisées, en se propageant dans une direction normale a By (Oxg =

88°).
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Figure V.35. Données MAG en coordonnées de champ moyen lors d'un événement rapporté en
amont de la MPB [Bertucci et al., 2004a].
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Figure V.36. Champ magnétique le long de kxB, et kx(kxBy) (Ba et Bs, respectivement), pour

un événement en aval de la MPB [Bertucci et al., 2004a].
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Figure V.37. Données MAG/ER pour une orbite a un temps local de ~10 h. Des deux cbtés de
la MPB on peut identifier des ondes a basse fréquence, compressives, et linéairement

polarisées [Bertucci et al., 2004a].

Une analyse croisée des données MAG et ER est trés utile afin d'identifier les
modes auxquels ces ondes sont associées. La Figure V.37 montre les données MGS
MAG/ER a une résolution de 0.75 pour une orbite d'environ ~10 h de temps local. La
MPB identifiée par une paire de lignes rouges est traversée quelques secondes apres
04:36 TU, a ~700 km d'altitude. Les oscillations sur le module du champ magnétique
sont accompagnées par des fluctuations sur le flux d'électrons dans les limites imposées
par la résolution temporelle des données ER. Or, en amont de la frontiere, nous trouvons
une nette anticorrélation entre les flux d'électrons suprathermiques et l'intensité du

champ magnétique (lignes verticales en pointill¢). En aval de la frontiére, par contre, on
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trouve que les deux grandeurs sont plutot corrélées. Dans la figure, seuls les canaux de
190 a 520 eV sont montrés afin de mieux illustrer cette caractéristique, mais le méme
comportement est observé pour toutes les énergies suprathermiques.

Vu la récurrence dans l'apparition de ces types d'ondes, nous avons fait une
¢tude statistique portant sur 282 traversées de la MPB par MGS: les ondes du type 1
sont présentes au moins dans 48% des observations, les ondes du type 2 au moins dans
27% et les deux types de manicre simultanée au moins dans 18%. Enfin, au moins 11%

des observations montrent aucun des deux types.

V.2.2 Discussion.

Les observations décrites précédemment montrent que la présence des ondes
compressives a basse fréquence est une autre signature caractéristique de la MPB.
D'apres les propriétés expérimentales mentionnées, les ondes trouvées en amont de la
frontiére (polarisation linéaire, propagation quasi-perpendiculaire, anti-corrélation entre
|B| et la densité d'électrons suprathermiques) ont des caractéristiques similaires a celles
du mode miroir.

Ce mode purement cinétique est stationnaire dans le repére du plasma (o, = 0)
pour un milieu homogéne. Ce mode est généré lors de la présence d'anisotropies dans la
fonction distribution par rapport a la direction du champ magnétique (T, > T)).

L'instabilité¢ miroir se déclenche lorsque, dans une région de I'espace occupé par
un plasma magnétisé, la pression perpendiculaire au champ magnétique dépasse une
certaine valeur critique. A ce moment la, l'effet diamagnétique du plasma est
suffisamment fort pour diminuer considérablement [B|. Le plasma remplit donc la
région de |B| faible, il perd de I'énergie cinétique perpendiculaire et gagne de l'énergie
cinétique parallele jusqu'a ce que I'équilibre de pressions thermique et magnétique soit
atteint. Cette instabilit¢ génére alors des structures tridimensionnelles purement
cinétiques qui sont isolées et stationnaires dans le repére du plasma (w; = 0) pour un
milieu homogene. La relation entre les variations de la densité d'une espece on et les
variations de magnitude du champ magnétique 0B a cause de l'instabilité est

[Hasegawa, 1969]:
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ou ny et est la densité moyenne et By l'intensit¢ moyenne du champ magnétique.
Lorsqu'il y a une anisotropie dans la température, la quantité entre parenthése devient
négative et donc 0B et on sont anti-corrélées. Dans le cas des données de MGS, 1'anti-
corrélation entre les valeurs de B et les flux d'électrons de toutes énergies est une
évidence importante en faveur de 1'existence de ce mode. En effet, la sonde explore ces
structures tridimensionnelles convectées par ['écoulement du plasma dans la
magnétogaine avec une orientation donnée, ce qui permet d'observer cette
anticorrelation. Les observations montrent que ces ondes possédent des échelles
spatiales de quelques rayons de giration des protons pour des conditions qu'on trouve
typiquement en amont de la frontiére, ce qui est compatible avec les propriétés
théoriques [Lanzerotti and Hasegawa, 1975]. Le critére d'instabilité miroir pour un

plasma a plusieurs espéces s'écrit [Hasegawa, 1975]:

1+Z,Bu(l —%J <0 (V.6)

ou pfy (respectivement 1) est le rapport entre la pression thermique paralléle

(respectivement perpendiculaire) et magnétique du plasma pour l'espéce i:

_ nkT;) |
LT TN

B (V.7)
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En conséquence, le mode pourra se développer dans un plasma lorsque la
relation V.6 sera satisfaite. Cette situation est de plus favorisée lorsque £ est grand, c'est
a dire dans des régions ou la pression thermique du plasma est dominante devant la
pression magnétique, une situation qu'on peut trouver dans les magnétogaines.

Deux sources possibles d'anisotropie capables de générer des modes miroir

peuvent étre invoquées autour de Mars. La premiére est I'échauffement de la population
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d'ions en aval des chocs quasi-perpendiculaires, ceci en particulier a été observé dans le
cas de la Terre [par exemple, Lacombe and Belmont, 1995]. La géométrie des chocs
quasi-perpendiculaires permet aux particules provenant du vent solaire de gagner de
I'énergie en direction perpendiculaire au champ magnétique. Curieusement, les ondes
miroir autour de Mars ne semblent pas étre associées a un type particulier de choc et
elles apparaissent toujours attachées a la MPB, comme si elles y étaient ramenées par
I'écoulement de plasma du vent solaire en aval du choc.

Une deuxieéme source d'anisotropie invoquée par Price [1989] est la présence de
distributions sous forme d'anneau d'ions nouvellement créés, notamment d'ions lourds
(par exemple O") d'origine planétaire. En effet, ce type de distribution est capable de
fournir 1'énergie libre nécessaire pour faire croitre le mode miroir du fait de la forte
température perpendiculaire équivalente. Dans le cas de Mars, ces distributions locales
peuvent, en plus, étre non gyrotropes ce qui pourrait étre un facteur capable de modifier
l'instabilité.

Il se trouve que l'anisotropie de température des ions est aussi capable d'exciter
les ondes du type ion cyclotron associées a I'espéce ionique majoritaire dans un plasma
(par exemple, des protons). En conséquence, il y a une concurrence entre ces deux
modes. Or, les simulations numériques montrent que la moindre incorporation d'ions
plus lourds (comme O") fait diminuer le taux de croissance des ondes ion-cyclotron au
point que le mode miroir devient le plus instable. De la méme maniére que pour les
cometes, nous pourrions nous attendre a ce que dans la région juste en amont de la MPB
martienne la présence d'ions lourds ainsi que la faible valeur de |B| et les fortes
variations dans la direction du champ favorisent la génération des modes miroir par
rapport a celle des ondes ion-cyclotron.

Le mode miroir a été observé autour d'objets magnétisés [e.g., Lucek et al.,
2001; André et al., 2002] et non magnétisés. Dans le cas de Mars, les observations
décrites ici sont les premicres en ce qui concerne ce type de mode. Des modes miroir
ont été observés autour des cometes: ils ont été rapportés a 'extérieur de la MPB de la
cométe de Halley [Mazelle, 1990; Mazelle et al., 1991; Glassmeier et al., 1993], ainsi
qu'a l'extérieur de la frontiere de la queue magnétique de la cométe Giacobini-Zinner
[ Tsurutani et al., 1999]. D'autre part, Russell et al. [1991] ont aussi identifi¢ des modes

miroir dans la région d'empilement de la cométe de Halley.
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Pour Vénus, la magnétogaine est une région avec des valeurs de 3 en général
¢levées, contrairement a la MPR ou la valeur de P est faible. Par extension, nous
pourrions nous attendre a trouver des modes différents pour chaque région. Pourtant, les
valeurs d'anisotropie de la température du plasma et du champ magnétique dans la
magnétogaine de Vénus sont telles que le seuil d'instabilité pour des ondes miroir
pourrait ne pas étre nécessairement atteint. De toute maniére, une étude statistique
visant a identifier des ondes a basse fréquence a partir des données PVO autour de la
MPB vénusienne devrait étre faite afin de corroborer si cette signature fréquente mais
non permanente observée autour de Mars et des cométes apparait aussi autour de Vénus.
Malheureusement, cette étude ne peut étre faite qu'a partir des données magnétiques en
raison de la treés pauvre résolution temporelle des instruments plasma [Luhmann, 1995].

D'autre part, les propriétés des ondes en aval de la MPB sont compatibles avec
celles d'ondes magnétosonores rapides. Ces ondes ont aussi été observées dans la MPR
de la cométe de Halley [Mazelle, 1990; Mazelle et al., 1991; Glassmeier et al., 1993],
ou des signatures similaires a celles trouvées pour Mars ont été observées.

11 est difficile d'expliquer les propriétés (spécialement la propagation ou tout au
moins le vecteur d'onde perpendiculaire) de ces ondes a partir des micro-instabilités
générées localement, vu leur grande amplitude (jusqu'a 10 nT pic-a-pic) et la petite
taille de la MPR martienne par rapport au rayon de giration des espéces ioniques qui y
sont présentes. Une interprétation qui pourrait expliquer la présence de telles ondes est
celle proposée par Sauer et al. [1989], qui les identifie comme des ondes stationnaires
bi-ioniques. Malheureusement, l'absence d'autres études théoriques ne permet pas
d'interpréter plus en détail ces ondes.

Enfin, il faut noter que la MPB représente aussi une frontiere pour les ondes de
plus haute fréquence. En particulier, beaucoup d'informations concernant les ondes a
plus haute fréquence dans cette région ont été obtenues par l'expérience PWS (Plasma
Wave System) a bord de la sonde PHOBOS-2. En 1996, Trotignon et al. ont identifi¢ a
partir des données de PWS la présence de la "planetopause", une frontiére caractérisée
par une décroissance du potentiel de la sonde qui indique une croissance de la pression
du plasma (donc une possible modification du ), un pic dans le niveau de champ
magnétique du continu jusqu'a 6 kHz, un minimum local dans le niveau de turbulence,

et finalement, une croissance de la densité totale d'é¢lectrons déduite de I'augmentation
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des fluctuations de courant de la sonde de Langmuir. Comme nous l'avons démontré

dans le chapitre I1I, la MPB et la planétopause constituent de fait la méme fronticre.

V.3 Conclusions Générales

Les résultats présentés dans ce chapitre confirment que la MPB est une frontiére
plasma permanente et trés bien définie. Elle sépare deux milieux trés différents. A
l'extérieur, la magnétogaine est une région ou les populations dominantes du plasma
sont celles du vent solaire. Le champ magnétique dans la magnétogaine se caractérise
par sa faible intensité et par des fluctuations de grande amplitude relative. Au-dela de
ces fluctuations, le champ moyen de la magnétogaine montre un trés bas niveau
d'organisation, ce qui a pour contrepartie I'absence d'un enroulement important des
lignes de champ autour de l'obstacle. A l'intérieur de la MPB se trouve la région
d'empilement magnétique ou les ions d'origine planétaire prennent la place des protons
du vent solaire qui contournent la frontiere, tandis que les électrons garantissent le
transport du champ magnétique au travers de cette fronticre. Pourtant les changements
au niveau de la population dominante parmi les ions entralinent des changements
colossaux sur le champ magnétique: en plus de I'augmentation de sa magnitude parfois
sous la forme d'un saut brutal, il adopte une configuration organisée qui accompagne la
forme de I'obstacle qui se rapproche. En méme temps ces changements sont li¢s a la
présence d'une couche de courant bien localisée a l'endroit ou se trouve la MPB.
L'origine de la MPB est profondément li¢e a la nature multi-ionique de l'interaction du
vent solaire avec l'exosphére des corps non magnétisés. Ceci est confirmé par
l'identification de ses signatures caractéristiques autour d'objets comme les cometes,
Mars et Vénus. Reste a savoir de fagon plus précise quel mécanisme, ou somme de
mécanismes, peut produire cette frontiére. Les observations, a venir, par les sondes
Mars Express pour Mars, Venus Express et Rosetta pour Vénus et les comeétes
respectivement, et les observations autour de Titan par Cassini devraient nous permettre
d'élargir nos connaissances de la physique de ces objets et de mieux comprendre la

nature de la MPB.
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Conclusions et Perspectives

Dans ce mémoire nous avons présenté une contribution a I'étude de l'interaction
du vent solaire avec Mars a l'aide des données obtenues par les magnétomeétres et le
spectrometre d'électrons MAG/ER a bord de la sonde Mars Global Surveyor.

Cette contribution a consisté tout d'abord a résumer 1'état de connaissance sur
l'interaction Vent Solaire-Mars avant l'arrivée de MGS, et a décrire les principaux
modeles d'interaction pour un corps non magnétisé entouré d'une atmosphere.

Nous avons ensuite présenté (Chapitre III) une synthése des observations faites
par l'expérience MAG/ER, lesquelles ont radicalement changé notre vision sur cette
interaction. En particulier, nous avons analysé en détail les propriétés du plasma autour
de la frontiere d'empilement magnétique, qui n'était pas prévue par les modeles
classiques d'interaction (par exemple, la MHD idéale) et nous avons montré la
similitude avec l'observation d'une méme frontiére autour des cometes. Nous avons
également présenté¢ une €tude ponctuelle sur la caractérisation de l'onde de choc
martienne. Les résultats principaux de cette theése sont présentés dans les Chapitres IV et
V.

Dans le chapitre IV nous avons étudié les propriétés d'ondes cohérentes en
amont de 1'onde de choc martienne, qui n'avaient jamais été observées jusqu'a présent.
Nous avons identifi¢ des ondes a trés grande amplitude et fortement cohérentes a la
fréquence locale de giration des protons et nous les avons analysées en détail. Une
analyse théorique faite dans le cadre de cette thése sur la génération d'ondes dans un
plasma sans collision a I'aide d'une théorie linéaire permet d'affirmer que ces ondes sont
compatibles avec le phénomeéne d'implantation d'ions H' d'origine exosphérique. Or,
leur grande amplitude, cohérence, et 1'apparition d'une signature de battement montrent
que des phénomenes non linéaires, liés a la thermalisation incompléte des ions
planétaires, sont a l'origine des propriétés de ces ondes. Précisément, les solutions
stationnaires des équations non-linéaires dans un plasma bi-ionique présentent des
caractéristiques tres similaires a celles des ondes cohérentes observées. D'autre part, afin
de trouver le rapport entre les caractéristiques de ces ondes et les parameétres du plasma

dans lequel ces ondes stationnaires se développent, il apparait que des études
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supplémentaires sont nécessaires. Par ailleurs, les densités de neutres exosphériques
dérivées de I'amplitude des ondes observées sont tres supérieures a celles fournies par
les modéles actuels d'exosphére, ce qui provient du fait que ces ondes possedent une
grande amplitude méme a des grandes distances.

D'autre part, des observations montrent que les ondes a la fréquence de giration
des protons peuvent évoluer vers des ondes magnétosonores raidies convectées vers la
planete ("shocklets" et puis SLAMS) qui gardent la fréquence originale des ondes
sinusoidales. Elles présentent des propriétés beaucoup plus similaires a celles observées
en amont du choc des cométes que celles observées dans le pré-choc ionique en amont
du choc quasi-parall¢le d'une planéte magnétisée comme la Terre. De telles ondes non
linéaires n'avaient été jamais rapportées auparavant autour de Mars, ce qui constitue un
autre résultat original de ce travail.

Dans le chapitre V nous avons identifié¢ et caractérisé pour la premiere fois un
changement drastique de la structure tridimensionnelle du champ magnétique au niveau
de la frontiere d'empilement magnétique (MPB) a partir de I'é¢tude de la corrélation entre
deux composantes particulieres du champ magnétique. Grace a cette étude nous avons
pu démontrer que la MPB représente une fronticre ou l'enroulement des lignes de champ
s'accélere brutalement indépendamment de la valeur du gradient de |B| au niveau de la
frontiere. Ces observations nous ont permis tout d'abord d'identifier cette frontiére
comme la continuation co6té jour de la frontiére de la queue magnétique, et d'autre part,
d'identifier des frontiéres similaires autour de tous les objets atmosphériques non
magnétisés explorés jusqu'a présent. En particulier, I'accélération de I'enroulement des
lignes de champ ajoutée a la similarit¢ dans le comportement des électrons
suprathermiques au niveau de cette frontiére d'enroulement nous a permis enfin de
postuler la présence d'une MPB autour de Vénus, un corps ou la MPB n'avait jamais été
identifiée. D'autre part, les analyses de minimum de variance ont confirmé le fait que la
MPB autour de Mars et Vénus est une frontiere avec un vecteur normal bien défini
compatible pour le cas de Mars avec la normale a un mode¢le de la position moyenne de
la frontiére obtenu par un ajustement de I'ensemble des traversées effectuées par MGS.

En conséquence, ces résultats montrent que la MPB se révéle comme une

frontiére plasma commune a tous les objets dépourvus de champ magnétique
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intrinséque qui possedent une atmosphere, sa nature étant fortement liée au caractére
multi-ionique de l'interaction du vent solaire avec ces corps.

A l'issue de ces résultats, le réle des prochaines missions sera trés important pour
améliorer la caractérisation du plasma autour de Mars. Dans le futur, les missions Mars
Express (qui arrivera a Mars en décembre 2003) et plus tard Rosetta (qui prévoit un
survol de Mars en 2007 sur sa route pour la coméete 67P/Churyumov-Gerasimenko),
pourront nous aider a répondre a des questions concernant la forme des distributions
d'ions dans des différentes régions en amont et en aval de l'onde de choc, en ayant en
plus dans le cas de deux dernicres en plus des données sur le champ magnétique.

D'autre part, les survols du satellite Titan par de la sonde Cassini prévus pendant
la visite de cette sonde du systéme saturnien a partir de juin 2004, nous permettra
d'obtenir des observations de l'interaction d'un autre corps possédant une atmosphére
¢tendue avec un vent ionisé rapide, comme le plasma en co-rotation autour de Saturne,
afin de comparer les structures issues de cette interaction et celles observées autour de
Mars, Venus et les cométes.

Finalement, la sonde Vénus Express, nous fournira des données sur le plasma
(avec un instrument identique a celui a bord de Mars Express) et le champ magnétique

autour de Venus, afin de mieux caractériser, entre autres structures, la MPB vénusienne.
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Annexe : Déduction des équations non linéaires
pour des ondes stationnaires dans un plasma bi-
ionique

On va considérer un plasma constitué de deux especes d'ions (protons et ions
lourds) comme des fluides séparés et froids (7, = 7), = 0). L'abondance et le rapport de
masse sont a = nu/ny et u = my/my,, respectivement. Les électrons sont représentés
comme un fluide sans masse qui assure la quasi-neutralité ainsi qu'un courant nul en x
(= 0).

Dans le cas a une dimension, si tous les parametres dépendent d'une seule
variable spatiale x, le champ magnétique non perturbé By étant situ¢ dans le plan xz, les
équations de continuité qui décrivent des structures stationnaires unidimensionnelles

sont [Sauer et al., 2003]:

d
—(nv)=0,00i=p, h e (A.1)
dx
Les équations pour les composantes x et y de la vitesse peuvent étre écrites de la
maniére suivante, en normalisant ces dernicres a la vitesse d'Alfvén et les composantes

du champ magnétique au champ non perturbé:

(Vpx - U)% = % [Ey + szBx - Vprz] (A2-a)
(v —U) D2 _ 92 [ 4, B, — v,
g dx g L0 PR T (A.2-b)

Avec les relations pour le champ électrique

E,=-UB. (A.3-a)
E.=0 (A.3-b)

et 'équation de continuité on obtient
dvy __dr [Bz y noveeBe anzo} (A.4-a)

dx Mp U

dez =+ ﬁ |:By + anpyBxJ

dx U (A.4-b)

Ici g, = 1 et y, = 1. Pour les ions lourds on a des équations similaires, en remplacant p

par &
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dviy _ gn [ nhVizBx _ ] A.5-
dx = th Bz + U ntho ( . a’)

M_ qr 1hViy Bx _ ., I
& [By+—U } Hi=p= (A.5-b)

Les deux équations différentielles ci-dessus peuvent étre remplacées par des
relations algébriques en utilisant la conservation de la quantit¢ de mouvement totale du
plasma bi-ionique dans les directions y et z

BBy

Ve =T G = (A.6-2)
Bx! Bz - BzO ! (A6'b)
Vpz = — O dVhz — U
La loi d'Ampeére devient
dBy _ + (— NeVe: + NpVp: + nthz) (A.7-a)
dx
dB: _
W =- (— NeVey + NpVpy + nthy) (A7-b)

ou les vitesses des électrons peuvent étre écrites

Voo =—U (1+a) B (A.8-2)
e B«
U |l+a
Vez——E|: e BZ—BZO:| (Ag_b)

Ici les ions lourds sont considérés comme des especes mono-ioniques (g, = g = 1).
Les quantités qui restent a déterminer sont les densités de protons et d'ions lourds, n, et
ny, ou les vitesses relatives vy, et Viy.

Les équations de mouvement sont

(Vpx - U)% = % [Ex + prBz - szBy] (Ag'a)
(th - U)ddL;x = % [Ex + Vhsz - thBy] (Ag_b)

ou
Ev=-(vwB: —vBy) -} f fg; (A.10-a)

et
e =U)np =-U (A.10-b)

(v —U) i =-aU (A.10-c)
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ne =n, + ny

(A.10-d)

Alors, les équations couplées pour les densités peuvent étre écrites de la maniére

suivante:

ou

et

App% + Aph% = VVpx

dnp | 4 dm _
Ahp dx +Ahh dx —th

App=1-4p4.
App=—ApA.
Ahp:—AhAe

Am=1-A4,4.

3
Ap:—%
__n
Uau
__ 1P
Ae= 2 ne

Wix = Ap [(Voy = Vey) Bz = (Vpz — Vez) By ]
Wix = Ap [(Vhy - Vey)Bz - (th - VGZ)B)’]

(A.11-a)

(A.11-b)

(A.12-a)
(A.12-b)
(A.12-c)
(A.12-d)

(A.13-a)

(A.13-b)

(A.13-c)
(A.14-a)

(A.14-b)
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RESUME

Cette thése s'intéresse a I'étude de l'interaction du vent solaire avec Mars a l'aide des données obtenues
par les magnétometres et le spectrométre d'électrons MAG/ER a bord de la sonde Mars Global Surveyor (MGS)
pour en déduire des contraintes sur les mécanismes d'échappement non thermiques a l'issue de cette interaction.
Tout d'abord, nous analysons des ondes de trés grande amplitude et fortement cohérentes a la fréquence locale de
giration des protons qui ont été observées pour la premicre fois. Une analyse théorique sur la génération de ces
ondes dans le cadre de la théorie linéaire permet de les associer au phénoméne d'implantation des H™ d'origine
exosphérique. Pourtant, la nature de ces ondes ainsi que des simulations MHD Hall multi-fluide montrent que
ces ondes ont une origine non linéaire. Des études théoriques supplémentaires seront donc nécessaires afin
d'établir a partir des propriétés de ces ondes des contraintes sur les paramétres des modéles d'exosphére actuels et
sur le taux d'échappement atmosphérique. D'autre part, nous caractérisons exhaustivement la frontiére
d'empilement magnétique (MPB), une frontiére plasma permanente entre l'onde de choc et l'ionosphére. En
particulier grace a une étude de la topologie du champ magnétique, nous démontrons que l'enroulement de lignes
de champ est fortement accéléré lorsque la MPB est franchie. Cette étude nous permet ¢galement de démontrer
l'existence de la MPB autour de Vénus ou la frontiére n'avait jamais été identifiée. En conséquence, les résultats
de cette thése montrent que cette frontiére est commune a tous les objets atmosphériques faiblement magnétisés

et le fait que son existence est profondément liée a la nature multi-ionique de leur interaction.

TITLE
STUDY OF THE INTERACTION OF THE SOLAR WIND WITH MARS:
IMPLICATIONS ON THE ATMOSPHERIC ESCAPE MECHANISMS

ABSTRACT

We analyze the solar wind interaction with Mars from Mars Global Surveyor (MGS) Magnetometer /
Electron Spectrometer (MAG/ER) data in order to deduce constraints on non-thermal atmospheric escape
mechanisms related to this interaction. We analyze high-amplitude highly coherent waves at the local proton
cyclotron frequency never reported before. A theoretical study based on linear wave growth theory reveals that
these waves are associated to the exospheric H" pickup process. However, the characteristics of these waves and
MHD Hall multi-fluid simulations suggest that nonlinear effects are involved in their origin. Theoretical studies
are needed in order to establish constraints on exospheric model parameters and on the atmospheric loss rate
from the properties of these waves. We also characterize the magnetic pileup boundary (MPB), a permanent
plasma boundary located between the bow shock and the ionosphere. From a study of the magnetic field
topology we demonstrate that the magnetic field line draping is strongly accelerated across the MPB.
Equivalently, we demonstrate for the first time the existence of a MPB at Venus. Thus, the MPB is revealed to
be a common boundary to all weakly magnetized, atmospheric bodies whose nature is deeply related to the

multi-ion nature of their interaction.
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