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Chapitre 1IntrodutionLes éruptions solaires sont des phénomènes hautement dynamiques et énergétiques,pouvant onduire à l'aélération de partiules aux énergies relativistes et à l'éjetion dematière atmosphérique solaire dans l'espae interplanétaire. L'impat de ette ativitésur l'environnement terrestre n'est pas anodin et peut endommager le fontionnementdes satellites, mais peut également perturber l'ativité humaine au sol.Une des manifestations laire de la libération d'énergie solaire est l'observation departiules énergétiques aélérées lors des éruptions solaires. Les observations suggèrentque es partiules énergétiques peuvent être préipitées à la surfae solaire ommeêtre injetées dans l'espae interplanétaire. L'impat des partiules à la surfae solaireproduit di�érents rayonnements plus ou moins énergétiques, et les partiules injetéesdans l'espae interplanétaire sont mesurées diretement à la Terre.Une omposante extrêmement importante pour omprendre les phénomènes éner-gétiques est le hamp magnétique solaire. Son in�uene sur l'ativité solaire ommeneà la photosphère, lorsqu'il émerge dans l'atmosphère solaire, injetant de l'énergie dansla ouronne. Son ation se poursuit dans la ouronne solaire, où e hamp magnétiqueimpose la dynamique des éruptions et l'aélération des partiules lors de la reon-nexion magnétique libérant de l'énergie. Finalement, e hamp magnétique étend sonin�uene dans le milieu interplanétaire à travers la propagation de strutures magné-tiques éjetées du Soleil et le guidage des partiules énergétiques jusqu'à la Terre.L'étude de es phénomènes éruptifs solaires et notamment des partiules énergé-tiques assoiées est don un domaine très vaste, qui fait intervenir di�érents proessusphysiques impliquant des éhelles spatiales de quelques mètres à quelques unités astro-nomiques, ainsi que des éhelles de temps de la milliseonde à quelques heures, voirequelques jours. Il n'est don pas possible de traiter l'ensemble de es phénomènes d'uneseule traite.Par ontre, en ombinant des études sur les partiules énergétiques mesurées à laTerre et sur les partiules énergétiques impatant la surfae solaire, ma thèse apporte denouveaux éléments pour la ompréhension des phénomènes énergétiques solaires. Aussi,elle permet d'étendre les problématiques traitant de la ouronne à elles traitant despartiules à la Terre. En e�et, je me suis onentrée sur les deux domaines que sontl'origine et l'évolution des partiules énergétiques solaires et le r�le de la dynamiquede la reonnexion magnétique dans l'injetion des partiules, qu'elles soient préipitéesau Soleil ou injetées dans le milieu interplanétaire.L'ativité éruptive solaire fournit des proessus aélérateurs e�aes, lors des �ares5



6et des éjetions de masse oronale, pouvant produire des partiules jusqu'aux énergiesrelativistes. Cependant, le méanisme responsable de l'aélération des partiules mesu-rées dans le milieu interplanétaire n'est pas lairement établi. En e�et, la seule méthodepour le ontraindre est d'assoier temporellement les signatures radiatives au Soleil etdans le milieu interplanétaire ave les mesures in-situ.Pour réaliser e type d'assoiation temporelle, une hypothèse sur le parours inter-planétaire est très souvent faite. Les partiules voyagent alors du Soleil à la Terre lelong d'un hamp magnétique établi théoriquement, appelé la spirale de Parker. Sousette hypothèse, les études par assoiation temporelle se heurtent à deux problèmesmajeurs. Tout d'abord, on note des retards quasi-systématiques entre le moment oùl'on détete les partiules à la Terre et le moment théorique auquel elles auraient dûêtre détetées si les partiules avaient été aélérées par le �are dans la basse ouronne.De plus, pour suivre le hamp magnétique théorique du Soleil à la Terre, les partiulesénergétiques devraient provenir de régions atives loalisées sur le Soleil de manière àêtre onnetées à la Terre par une ligne de hamp de la spirale de Parker, e qui estloin d'être toujours le as.Des nombreuses études, basées sur la méthode d'assoiation temporelle des phé-nomènes éruptifs solaires ave les partiules détetées à la Terre, suggèrent alors quel'aélération aux très hautes énergies se fait par les ondes de ho engendrées par leséjetions de masse oronale. Une aélération par les ondes de ho permettrait en e�etd'expliquer les retards et le problème de onnexion des régions atives à la Terre lorsdes événements à partiules, tout en respetant l'hypothèse de la propagation le longde la spirale de Parker.Quelques études individuelles suggèrent néanmoins que les partiules peuvent êtreaélérées aux énergies relativistes lors d'un �are. Toutefois, es études sont réaliséessous l'hypothèse que les partiules se propagent dans un hamp magnétique interpla-nétaire lassique.Pourtant, les mesures in-situ du hamp magnétique montrent lairement que lehamp magnétique au voisinage de la Terre est souvent très di�érent du hamp magné-tique lassique, surtout lors des périodes d'ativité intense. L'origine et l'évolution despartiules énergétiques ne sont toujours pas lairement établies, et des pistes d'étudessont ouvertes :� Quels seraient alors les méanismes d'aélération lors d'une assoiation tempo-relle, basée uniquement sur les similitudes des pro�ls du rayonnement des parti-ules énergétiques au Soleil et des pro�ls de partiules à la Terre, si l'on ne �xaitpas la distane parourue de manière arbitraire ?� Si le hamp magnétique interplanétaire n'était pas elui de la spirale de Parker,quelle struture magnétique interplanétaire pourrait assurer la onnexion Soleil-Terre lors de la propagation des partiules ?� Quelle serait alors l'in�uene de la struture du hamp magnétique interplané-taire sur les assoiations temporelles des phénomènes solaires et des partiulesdétetées à la Terre ?La reonnexion magnétique, étant omniprésente lors des éruptions solaires, fournitdes proessus aélérateurs de partiules. L'évolution de es partiules énergétiquesdans un plasma magnétisé est ditée par le hamp magnétique. Je me suis onsaréeà l'étude du r�le marosopique de la dynamique de la reonnexion magnétique dansl'injetion des partiules énergétiques. 6



Chapitre 1. Introdution 7La reonnexion magnétique est typiquement assoiée à des on�gurations magné-tiques où il existe une disontinuité magnétique, appelée une séparatrie. C'est enprésene d'une telle disontinuité que des régions loalisées de dissipation d'énergievont pouvoir être formées, entraînant la brisure du gel magnétique.La reonnexion magnétique implique deux phénomènes physiques distints. Elleinduit un transfert de �ux magnétique à travers la séparatrie, qui se traduit par un sautde onnetivité lorsque les lignes de hamp passent d'un oté à l'autre de la diontinuité.Elle induit également une libération d'énergie dans les régions de dissipation forméesau niveau des séparatries, qui est transferée au plasma par hau�age et aux partiulespar aélération. Le hangement de onnetivité et de libération d'énergie se produisentdans une région appelée le site de reonnexion.Une des signatures observationnelles de la reonnexion magnétique, dans la ou-ronne solaire, est la présene de rubans brillants à la surfae solaire, attribués auxémissions hromosphériques générées par un hau�age loal de ette ouhe atmosphé-rique, lors de l'impat des partiules énergétiques ou d'un front de ondution.Les études topologiques montrent alors que es rubans d'émission sont loalisés au-tour des pieds des séparatries au niveau de la surfae solaire. Cette o-spatialité entrepieds des séparatries et rubans est expliquée par le fait que les partiules énergétiquesimpatant la hromosphère sont les partiules qui ont été aélérées au site de reon-nexion et qui se sont propagées le long des lignes de hamp ayant reonneté à traversles séparatries.Bien que la topologie magnétique permette d'expliquer la forme des rubans, elle nepermet pas d'expliquer les évolutions temporelles et spatiales de es rubans que l'onobserve la plupart du temps lors des éruptions.Jusqu'ii, deux méanismes omplémentaires ont été proposés pour expliquer ladynamique des rubans. Le déplaement des séparatries, dû au transfert de �ux ma-gnétique à travers les séparatries lors de la reonnexion, permettrait d'expliquer lesdéplaements des rubans, perpendiulaires à la ligne d'inversion (limite entre le �uxmagnétique positif et négatif). L'évolution temporelle de la reonnexion magnétiqueimpliquant des lignes de hamp, anrées à di�érents endroits, permettrait d'expliquerles déplaements des rubans, parallèles à la ligne d'inversion.Cependant, même si es méanismes apparaissent omme étant oneptuellementplausibles, auune étude n'a enore permis de on�rmer leur r�le dans la dynamiquedes rubans. On peut alors s'interroger sur quelques points déterminants :� Quel est le méanisme physique sous-jaent permettant d'expliquer les évolutionsspatiales et temporelles des rubans ?� La dynamique des rubans peut-elle être expliquée uniquement par la reonnexionau travers de séparatries ?� Comment la dynamique de la reonnexion in�ue-t-elle sur l'injetion des parti-ules dans des anaux de propagation formés par des lignes de hamp reonne-tées ?Pour traiter toutes es questions, j'ai utilisé trois approhes omplémentaires :une approhe observationelle basée sur l'analyse de données multi-instruments, uneapprohe numérique onsistant à réaliser des simulations tridimensionnelles en ma-gnétohydrodynamique, et �nalement une approhe théorique permettant l'étude de latopologie magnétique.Cette thèse se présente alors omme suit. Le premier hapitre est onsaré au7



8ontexte dans lequel se positionne ma thèse. J'y presenterai don l'environnementsolaire et notamment les aratéristiques du hamp magnétique dans les di�érentesrégions de l'atmosphère solaire que j'ai étudiées, ainsi que les proessus physiques fon-damentaux que sont la reonnexion magnétique et l'aélération de partiules.Le seond hapitre est onsaré aux partiules énergétiques solaires dans le milieuinterplanétaire, et dans lequel sont regroupées deux études distintes : l'une porte surl'origine et l'évolution des partiules énergétiques observées lors d'un événement spé-i�que, et la seonde traite des strutures magnétiques interplanétaires dans lesquellesles partiules se propagent avant d'atteindre la Terre. Le hapitre suivant est dédié àl'étude de la dynamique de la reonnexion magnétique et à son in�uene quant à l'in-jetion des partiules. J'ai abordé e problème ave deux études distintes. La premièreonsiste à étudier les partiules énergétiques qui préipitent à la surfae solaire, tandisque dans la seonde je propose un nouveau modèle permettant d'injeter les partiulesdans l'espae interplanétaire.Ce manusrit se termine par une disussion des résultats obtenus et des perspetivesque ette nouvelle approhe, ombinant deux domaines d'expertises de la physiquesolaire généralement traitées de manière indépendante, peut apporter à l'étude despartiules énergétiques solaires.
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Chapitre 2Contexte
Sommaire2.1 Le hamp magnétique de la photosphère à l'heliosphère . 112.1.1 La basse atmosphère solaire et les régions atives . . . . . . . 112.1.2 Le hamp magnétique interplanétaire . . . . . . . . . . . . . . 162.2 La reonnexion magnétique dans la ouronne solaire . . . 192.2.1 La reonnexion magnétique en MHD résistive . . . . . . . . . 202.2.2 Aélération de la reonnexion . . . . . . . . . . . . . . . . . 242.2.3 Ce que la reonnexion magnétique implique . . . . . . . . . . 262.3 Les partiules aélérées lors des éruptions solaires . . . . 272.3.1 Aélération des partiules . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 272.3.2 Les signatures observationnelles de l'aélération de partiules 32Je présente dans e hapitre les notions néessaires aux di�érentes études que j'aimenées. Je présente, dans un premier temps, le hampmagnétique solaire, base de l'ati-vité solaire, qui émerge de la photosphère, se développe dans la ouronne et s'étend dansle milieu interplanétaire ; ainsi que les phénomènes assoiés que l'on observe (Set. 2.1).Je détaille par la suite la théorie de la reonnexion magnétique, omniprésente dans lesphénomènes éruptifs solaires (Set. 2.2), et je termine sur l'étape importante qu'estl'aélération des partiules par des proessus se développant lors de la reonnexionmagnétique, ainsi que les signatures observationnelles des partiules énergétiques so-laires dont on dispose (Set. 2.3).2.1 Le hamp magnétique de la photosphère à l'he-liosphère2.1.1 La basse atmosphère solaire et les régions atives2.1.1.1 Formation et évolution des régions ativesLa plupart des phénomènes observés dans l'atmosphère solaire sont dus à la pré-sene de hamp magnétique. En fontion du phénomène et de la ouhe atmosphérique11



12 2.1. Le hamp magnétique de la photosphère à l'heliosphèreonsidérée, la physique impliquée est di�érente. L'atmosphère solaire s'étend de la sur-fae solaire aux limites externes de l'héliosphère, orrespondant au ho terminal duvent solaire, situé à une entaine d'unités astronomiques (UA) du Soleil.L'interfae entre l'intérieur solaire et l'atmosphère est une région appelée la photo-sphère, orrespondant à une région de quelques entaines de kilomètres dans laquellela densité du plasma hute brusquement, de n = 1015 cm−3 à n = 1011 cm−3 (Fig. 2.2).Aux éhelles spatiales solaires, es quelques entaines de kilomètres d'épaisseur sontnégligeables. La photosphère est dé�nie omme une ouhe �ne où l'on peut onsidérerque la dynamique du hamp magnétique est régie par les mouvements du plasma. Ladiminution de la densité d'un fateur ∼ 104 rend les régions au dessus de la photosphèreoptiquement mines, e qui permet de mesurer l'e�et Zeeman dans ertaines raies d'élé-ments photosphériques, se formant dans la ouhe photosphérique �ne, et d'en déduireles valeurs du hamp magnétique longitudinal. Sur les magnétogrammes1 solaires, il ap-paraît alors des régions de fortes onentrations de �ux magnétique pouvant atteindredes intensités > 1000 G. Au niveau du reste de la surfae solaire les onentrationsde �ux, observées à basse résolution, sont plus faibles ∼ 10 G (Fig. 2.1). Les régionsde hamp magnétique intense, appelées régions atives, sont omposées d'une polaritémagnétique positive (le hamp magnétique sort du Soleil) et d'une polarité négative (lehamp magnétique rentre dans le Soleil). Sur les magnétogrammes es polarités posi-tives et négatives sont respetivement représentées en blan et en noir. Deux polaritésde signe opposé sont reliées par des lignes de hamp magnétique pouvant monter àdes altitudes de quelques entaines de mégamètres (1 Mm = 103 km) au dessus de laphotosphère (Fig. 2.1). La température de la photosphère est failement mesurable ensupposant que le Soleil émet omme un orps noir, ainsi T = 5800 K.

Fig. 2.1:Gauhe : Magnétogramme de la omposante longitudinale du hamp magnétique (Shmiederet al. 2006) ; Droite : Exemple de reonstrution d'arades magnétiques reproduisant les boulesoronales observées par l'instrument SXT à bord du satellite Yohkoh (Tsuneta et al. 1991)La formation de es régions atives est due à l'émergene de tubes de �ux magné-tiques de l'intérieur solaire. Le méanisme à grande éhelle permettant d'émerger du�ux magnétique est la rotation di�érentielle. Elle génère un enroulement du hampmagnétique, initialement poloïdal, induisant la formation d'une omposante du hamptoroïdale (Fig. 2.2, gauhe). Par des proessus omplexes à plus petite éhelle que je1arte de mesures du hamp magnétique longitudinal ou vetoriel12



Chapitre 2. Contexte 13détaillerai dans la setion 4.2.2, une partie du tube de �ux traverse la photosphèreet émerge dans l'atmosphère solaire. L'évolution de e tube de �ux magnétique dansl'atmosphère onduit à la formation d'arhes magnétiques, formant ainsi les régionsatives. Ces régions atives sont généralement plus omplexes qu'un simple dip�le ma-gnétique.

Fig. 2.2:Gauhe : Shéma du hamp magnétique solaire interne produit par la rotation di�érentielle ;Droite : Evolution de la densité et dela température dans les di�érentes ouhes atmosphériquessolaires.Au dessus de la photosphère, le plasma est beauoup plus dilué et la températureplus élevée. Les gradients de température et de densité dé�nissent 2 ouhes atmosphé-riques distintes (Fig. 2.2, droite) :� La hromosphère, d'une épaisseur ∼ 2 Mm, est située juste au dessus de la pho-tosphère. La température en haut est de 104 K, et la densité de 1011 cm−3.� La ouronne s'étend de la hromosphère à quelques rayons solaires au-dessus dela photosphère. La température y est plus élevée enore que dans la hromosphère
∼ 2× 106 K et la densité plus faible ∼ 2× 108−9 cm−3 dans les régions atives etles boules.Juste sous la hromosphère, la densité diminue su�samment pour que le hampmagnétique prédomine. Dans la hromosphère et la ouronne, le rapport de la pressionmagnétique et de la pression inétique est ∼ 10−4 − 10−5 pour un hamp magnétiquede 1000 G (typique du �ux maximal dans une région ative). La dynamique des régionsatives dans es ouhes atmosphériques est alors dé�nie par la dynamique du hampmagnétique.La photosphère joue néanmoins un r�le important dans l'évolution des régions a-tives. En e�et, les pieds des tubes de �ux magnétiques oronaux émergés sont anrésdans la photosphère. Cei implique que les mouvements photosphériques imposent alorsune ertaine dynamique aux pieds des tubes de �ux. Ces déplaements photosphériquessont transmis alors aux strutures magnétiques oronales, et e forçage photosphériqueintroduit de l'énergie et déstabilise les régions atives, initialement prohes d'un étatde minimum d'énergie magnétique.2.1.1.2 Les éruptions solaires : �ares et CMEsLa base des phénomènes éruptifs solaires est la libération brusque d'énergie, em-magasinée préédemment dans les strutures magnétiques des régions atives. Cette13



14 2.1. Le hamp magnétique de la photosphère à l'heliosphèrelibération d'énergie se fait entre autre par reonnexion magnétique (Set. 2.2), qui en-gendre une reon�guration magnétique de la ouronne. Lors des éruptions, de nombreuxévénements se produisent, et sont observés par divers instruments dans l'espae et ausol, dans la quasi-totalité du spetre életromagnétique : des ondes radio de quelqueskilomètres de longueur d'onde, au rayonnement γ à 10−3
◦

A, orrespondant à des pho-tons d'une entaine de MeV, en passant par le visible. Seule la fenêtre de l'infra-rougelointain n'est pas ouverte par les observations, e qui ne signi�e évidemment pas quele Soleil est éteint dans ette gamme de longueurs d'onde. Les proessus physiquesengendrant es di�érentes émissions sont diretement liées à la libération d'énergie lorsd'une éruption. Leur étude permet don de diagnostiquer les proessus physiques àl'oeuvre dans les éruptions et d'évaluer omment l'énergie libérée a été utilisée.Les plus violentes libérations d'énergie dans une région ative donnent lieu aux érup-tions solaires omposées d'un �are et d'une éjetion de masse oronale. Ces deux typesde phénomènes sont dé�nis à partir des observations. L'émission de la ouronne solairese fait majoritairement dans l'UV (e.g. les raies du Fer) et en X-mou (< 10 keV). Lorsd'un �are, le �ux du rayonnement UV et X-mou augmente brusquement puis diminueplus ou moins rapidement, de quelques minutes à quelques heures (Fig. 2.3, gauhe).L'augmentation du �ux en X-mou dé�nit la lasse du �are. Les �ares sont égalementobservés dans la raie Hα de l'atome d'hydrogène au niveau de la hromosphère (et enlumière blanhe pour les plus intenses). ;observée dans le ontinuum à 1600
◦

A

Fig. 2.3: Gauhe : Observation UV à 193
◦

A d'un �are par l'instrument AIA à bord de SDO (réditNASA)) ; Droite : Observation d'une éjetion de masse oronale en lumière blanhe par le orono-graphe LASCO sur SOHO (rédit ESA/NASA)Dans ertains as, un �are est aompagné d'une éjetion de masse oronale (Co-ronal Mass Ejetion, CME). Une partie du hamp magnétique oronal entre en ex-pansion et s'éjete depuis la région ative vers la haute ouronne à des vitesses ∼
10 − 2500 km.s−1 (Gopalswamy et al. 2004). Le hamp magnétique éjeté emporte
∼ 1013 − 1014 kg de matière oronale. En amont de ertaines CMEs, un ho se forme,pouvant aélérer des partiules du milieu ambiant, qui émettront un rayonnementobservable aux longueurs d'ondes radio. Prohe du Soleil, les éjetions de masses sont14



Chapitre 2. Contexte 15observées en lumière blanhe, lorsque la lumière du Soleil est su�samment oultée. Labulle de plasma magnétisée n'émet pas diretement dans le visible, mais les életronslibres présents dans ette struture di�usent la lumière émise par la photosphère (di�u-sion Thompson). Une CME est plus dense que la haute ouronne et est alors omposéed'un nombre plus important d'életrons, émettant don une densité de rayonnementplus importante. Le rayonnement en lumière blanhe d'une CME est alors plus intenseque elui de la ouronne (Fig. 2.3, droite).Le shéma lassique d'une éruption, permettant d'expliquer les observations des�ares et des CMEs assoiées, est représenté dans la �gure 2.4. C'est un shéma simpli�équi permet néanmoins d'expliquer le prinipe de base d'une éruption solaire. Ce modèlefait appel à la reonnexion magnétique, orrespondant à un hangement brutal de laonnetivité du hamp magnétique : les lignes de hamp magnétique se �brisent� et se�reollent� entre elles, formant de nouvelles lignes de hamp.Dans les premières étapes du démarrage d'une CME, la montée d'un tube de �uxtorsadé (ou plasmoïde) sous des arades magnétiques induit un pinement de es ar-ades anrées sur la surfae et surplombant le plasmoïde (Fig. 2.4, gauhe). Il apparaîtalors une région de di�usion sous le plasmoïde, où les lignes de hamp des arades ma-gnétiques reonnetent entre elles, donnant naissane à de nouvelles lignes de hamp.Deux types de lignes se forment : les boules post-éruptives qui se referment au ni-veau de la surfae solaire et les lignes de hamp qui s'enroulent autour du plasmoïde(Fig. 2.4, droite).

Fig. 2.4: Gauhe : Suite à la montée du plasmoïde, les arades magnétiques le surplombant se�pinent� en dessous, entraînant la reonnexion des lignes de hamp ; Droite : Après avoir reonneté,les lignes de hamp forment deux types di�érents de boules : les boules post-éruptives et les boulesenveloppant le plasmoïde.Au fur et à mesure que les arades à grandes éhelles reonnetent, les boules post-éruptives s'empilent les unes sur les autres et l'apex apparent des boules monte deplus en plus haut dans la ouronne. Simultanément, le tube de �ux torsadé ontinue demonter dans la ouronne et d'être enveloppé dans le hamp magnétique reonneté. Ledéveloppement d'instabilités ou d'autres proessus dynamiques, qui sont toujours des15



16 2.1. Le hamp magnétique de la photosphère à l'heliosphèresujets de reherhe atifs, délenhent l'envol du plasmoïde : 'est l'éjetion de masseoronale, que l'on observe en lumière blanhe, tandis que les rayonnements en X-mou etUV sont émis au niveau des boules post-éruptives et de leur pieds hromosphériques.2.1.2 Le hamp magnétique interplanétaire2.1.2.1 Formation de l'héliosphèreEn s'éloignant du Soleil, le hamp magnétique diminue, alors que la températurereste élevée. La struture du hamp magnétique à grande éhelle est alors dé�nie par ladynamique du plasma. Le hamp magnétique diminuant plus rapidement à l'équateur,la pression dynamique du plasma permet d'étendre les lignes de hamp (Fig. 2.5).Les mesures de vitesse du vent solaire montrent que les vitesses sont plus rapidesaux p�les qu'à l'équateur (Fig. 2.5). L'origine et l'aélération de e vent reste un sujetde reherhe atif, et plusieurs modèles sont proposés. Je présente ii le modèle le plusourant qui est le modèle pensé par Parker (1963).Lorsque l'on résout analytiquement les équations hydrodynamiques pour une at-mosphère, soumise à un gradient de gravité en r−2, initialement à l'équilibre hydrody-namique, et en supposant une symétrie sphérique, on obtient une in�nité de solutions.La seule solution stable de et ensemble est la solution transsonique. Elle orrespondà la solution où la vitesse du �uide ontinue à augmenter en fontion de la distane,même après avoir dépasser le point transsonique, qui dé�nit la distane où le nombre deMah atteint 1. En hydrodynamique pure, tout �uide, initialement à l'équilibre autourd'une masse, �nit par devenir instable et rée un vent. C'est le as par exemple desatmosphères planétaires qui s'érodent onstamment.La ouronne solaire orrespond à une atmosphère soumise à un gradient de gra-vité en r−2, mais magnétisée. La résolution des équations magnétohydrodynamiquesomplètes ne peut être faite analytiquement, mais numériquement. En supposant unesymétrie axiale, à ause de la présene du hamp magnétique solaire, les simulationsnumériques montrent que l'on retrouve la solution transalfvénique (Suzuki & Inutsuka2005, Hayashi et al. 2006), et pour des onditions initiales typiques de l'atmosphèresolaire, la vitesse de e vent à la Terre est de ∼ 400 km.s−1 au niveau de l'équateur, etun vent plus rapide est obtenu au niveau des p�les. Bien que le vent aux p�les soit plusrapide qu'à l'équateur, il n'est que de Vpole ∼ 1.2Vequateur, e qui ne permet pas d'expli-quer le vent rapide ( ∼ 800 km.s−1) mesuré au-dessus des p�les (Ulysses). Il faut donune autre soure d'énergie pour expliquer le vent rapide. Une possibilité, permettantde retrouver les valeurs d'un vent rapide aux p�les, est de oupler la température auhamp magnétique. Toutefois, rien ne nous permet de valider ette hypothèse dans leas solaire.On peut alors aluler le hamp magnétique interplanétaire assoié au vent solaire.Dans le milieu interplanétaire, le plasma régit le hamp magnétique. Le vent s'étenddans deux dimensions de l'espae, et emporte ave lui le hamp magnétique. Parker(1963) suppose alors que néessairement le hamp magnétique s'étend également dans2 dimensions d'où B ∝ r−2.Pour aluler le hamp magnétique interplanétaire, on suppose que le hamp ma-gnétique est omplètement ouvert à partir d'une sphère loalisée à une ertaine distaneau Soleil, appelée la surfae soure. 16



Chapitre 2. Contexte 17

Fig. 2.5: Gauhe : Le hamp magnétique solaire : ouverture du hamp magnétique par la pressiondynamique de la ouronne solaire ; Droite : Struture du hamp magnétique interplanétaire dans unvent solaire lent.A partir de la ondition solenoïdale ∇ · B = 0, et en supposant que le hampmagnétique est dé�ni dans un référentiel sphérique à symétrie de révolution (Bθ = 0)et azimutale (∂Bφ

∂φ
= 0), on peut aluler le hamp magnétique radial :

∇ · B = 0 (2.1)
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(r2Br) = 0 → r2Br = csteFinalement, on obtient simplement que le hamp magnétique radial :
Br(r) =
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Br(RS) (2.3)où RS est le rayon de la surfae soure.Cette évolution du hamp magnétique radial en r−2 permet d'expliquer les mesuresdu hamp magnétique interplanétaire à la Terre.En supposant que la struture magnétique du milieu interplanétaire est dans unétat stationnaire ∂B

∂t
= 0, on peut aluler la omposante Bφ du hamp magnétiqueinterplanétaire.

∇ × (u× B) = 0 (2.4)
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→ r(uφBr − urBφ) = R2
Sω⊙Br(RS) (2.6)17



18 2.1. Le hamp magnétique de la photosphère à l'heliosphèreA la surfae soure, on a Bφ(RS) = 0 et uφ(Rs) = RSω⊙, où ω⊙ est la vitesseangulaire du Soleil. Alors, on en déduit Bφ(r) =
uφ − rω⊙

ur
Br. A grande distane,

rω⊙ ≫ uφ, et l'on peut approher la vitesse radiale par la vitesse du vent solaire,
ur ∼ uV S, d'où :

Bφ ≃
rω⊙

uV S
Br (2.7)D'après Parker (1963), en onsidérant un vent solaire, dont la vitesse radiale estsupposée onstante à partir de la surfae soure et où le hamp magnétique est gelédans le plasma, les lignes de fore du hamp magnétique interplanétaire, alulées àpartir de l'équation 2.8, ont une forme de spirale d'Arhimède (Fig. 2.5, droite), et sontrégies par l'équation 2.9.

dl × B = 0 (2.8)
r − RS = −

ur

ω⊙

(φ − φS) (2.9)où r et RS sont respetivement la distane radiale de la partiule �uide onsidéréele long d'une ligne de fore et le rayon de la surfae soure ; φ est l'héliolongitude dela partiule �uide se déplaçant le long d'une ligne de fore, φS est l'héliolongitude dupied à la surfae soure de la ligne de fore onsidérée.Cette struture du hamp magnétique interplanétaire en spirale d'Arhimède estappelée spirale de Parker. Les lignes de hamp de ette spirale de Parker atteignant laTerre sont anrées à la surfae soure à ∼ 30◦ − 50◦ Ouest d'héliolongitude pour unvent solaire de 400 − 800 km.s−1. Le alul de la trajetoire d'une partiule �uide sepropageant le long de la ligne de hamp magnétique onnetant le Soleil et la Terre,ave la géométrie de la spirale de Parker, dépend de la vitesse du vent solaire. Elle esttypiquement de 1.2 UA pour uV S = 400 km.s−1 et de 1.05 UA pour uV S = 800 km.s−1.2.1.2.2 Perturbations de la struture magnétique du milieu interplanétaireEn période de minimum solaire, la géométrie du hamp magnétique interplanétairepeut être onsidérée omme étant elle de la spirale de Parker et le vent solaire quil'aompagne est alme (uV S = 400 km.s−1). Néanmoins, le vent solaire possède uneomposante rapide qui s'éhappe des p�les. Durant le yle solaire, on mesure de tempsen temps à la Terre des augmentations transitoires de la vitesse. Ce vent plus rapidetrouverait son origine dans les régions où le hamp magnétique oronal est ouvert. Cesrégions de hamp ouvert sont apelées des trous oronaux. La formation de es trousoronaux reste une question d'atualité, mais quelques pistes, telles que la reon�gu-ration magnétique de la ouronne lors des éruptions ou des proessus de migration desp�les vers l'équateur, pourraient expliquer la présene de trous oronaux au voisinagede l'équateur. L'essentiel des vent rapides transitoires semble e�etivement provenir dees trous oronaux présents à l'équateur.Dans le milieu interplanétaire, le vent rapide rattrape le vent lent, réant des régionsoù le vent solaire lent est omprimé par le vent solaire rapide. Ces régions sont appelées18



Chapitre 2. Contexte 19des régions de orotation. Il résulte de ette ompression une augmentation loaledu hamp magnétique pouvant induire des e�ets non négligeables sur la dynamiquedes partiules énergétiques solaires se propageant dans le milieu interplanétaire. Parexemple, l'intensi�ation loale du hamp implique évidemment que la on�gurationsimple du hamp magnétique interplanétaire selon Parker est modi�ée.

Fig. 2.6: Perturbation du hamp magnétique interplanétaire par le passage d'une éjetion de masseoronale interplanétaire (http : //www.nmdb.eu)Une perturbation du hamp magnétique interplanétaire nominal beauoup plusviolente provient des éjetions de masse oronale (CMEs). Lorsque es dernières sepropagent dans l'espae interplanétaire, elles deviennent des éjetions de masse oro-nale interplanétaires ou ICMEs. Leur hamp magnétique est partiulièrement intensepuisqu'il provient diretement des régions atives. Bien que la magnitude du hampmagnétique diminue au ours de la propagation et de l'expansion de l'ICME dans le mi-lieu, elle reste su�samment élevée et le hamp magnétique su�samment struturé pourque l'ICME interagisse fortement ave la struture magnétique du vent solaire alme(Fig. 2.6). Lorsqu'une ICME est su�samment intense, le hamp magnétique interpla-nétaire, présent initialement dans le vent solaire alme, peut être omplètement balayépar le passage de ette struture magnétique transitoire. D'autres interations entre lehamp magnétique interplanétaire et es strutures peuvent onduire à des proessusde reonnexion entre les deux hamps magnétiques de nature di�érente. La présenede es strutures peut modi�er drastiquement le milieu interplanétaire, modulant lese�ets de l'impat de l'ativité solaire sur la Terre.2.2 La reonnexion magnétique dans la ouronne so-laireLa reonnexion magnétique est le hangement de onnetivité des lignes de hampmagnétique et est diretement due à la dissipation de l'énergie magnétique dans unmilieu à fort nombre de Reynolds magnétique. Dans la ouronne solaire, 'est le mé-anisme physique qui engendre la majeure partie de l'ativité de l'atmophère solaire.19



20 2.2. La reonnexion magnétique dans la ouronne solaireEn e�et, la reonnexion intervient au niveau de l'émergene de �ux magnétique dansl'atmosphère solaire, elle joue un r�le essentiel dans la libération d'énergie lors des érup-tions induisant l'aélération des partiules, le hau�age du plasma et la reon�gurationde la ouronne, et elle est également impliquée dans la struturation magnétique del'héliosphère.2.2.1 La reonnexion magnétique en MHD résistive2.2.1.1 Les équations de la magnétohydrodynamiqueEn fontion du phénomène que l'on souhaite étudier dans un plasma magnétisé,on utilise di�érentes approhes. Dans le adre des éruptions solaires, on traite desphénomènes à grandes éhelles par rapport à la longueur de Debye2 et à la longueurd'inertie dans le milieu. Les variables régissant e plasma sont la densité ρ, la vitessedu �uide v, la température T et les hamps életriques et magnétique. Ces variablesévoluent selon les 3 équations �uide (Eqs. 2.10, 2.11, 2.12), ouplées aux équations deMaxwell (Eqs. 2.13, 2.14, 2.15).Les équations �uides déoulent des di�érents moments de l'équation de Vlasov ensupposant le plasma omme un �uide. Cette hypothèse �uide pour le plasma de la ou-ronne solaire est néanmoins disutée. En e�et, le libre parours moyen des partiulesdans la ouronne est relativement grand puisqu'il est d'environ 200 km. L'hypothèse�uide peut ependant être validée si l'on onsidère que les hamps életriques et magné-tique agissent sur les partiules et que es interations peuvent être onsidérées ommejouant le r�le de pseudo-ollisions.Dans es équations �uide, la pression et l'énergie interne apparaissent également etsont alors exprimées en fontion de la densité et la température, à partir des équationsd'état (Eqs. 2.16, 2.17). D'autres termes omme la gravitation g = −∇Φ (où Φ estle potentiel gravitationnel), le �ux de haleur q, le ourant j, le tenseur de visosité
Σ, apparaissent et sont alors exprimés en fontion des variables MHD et de leursgradients. Il peut également y avoir des termes supplémentaires, dus à des apportsexternes au système. Ainsi des fores extérieures appliquées au système doivent êtreprises en ompte dans l'équation du mouvement, fext, et dans l'équation d'énergie,
u.fext. Dans l'équation d'énergie on doit �nalement rajouter un terme de hau�ageexterieur, H.Les trois équations de onservation MHD sont respetivement l'équation de onser-vation de la masse (Eq 2.10), l'équation du mouvement (Eq 2.11), et l'équation d'énergie(Eq 2.12) :
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+ H + u.fext (2.12)2L'éhelle spatiale sur laquelle l'hypothèse de quasi-neutralité est assurée20



Chapitre 2. Contexte 21Les équations de Maxwell (sans l'équation de Poisson) sont : la ondition solenoï-dale (Eq 2.13), l'équation de Faraday (Eq 2.14) et l'équation d'Ampère non relativiste(Eq 2.15) :
∇ · B = 0 (2.13)

∇ × E = −
∂B

∂t
(2.14)

∇ × B = µ0j (2.15)Les équations d'états pour la pression (Eq 2.16) et l'énergie interne (Eq 2.17), pourun gaz totalement ionisé, sont :
P (ρ, T ) =

2ρkBT

M
(2.16)

U(ρ, T ) =
P

γ − 1
(2.17)où M = me + mi ∼ mi la masse totale, γ est l'exposant adiabatique et kB laonstante de Boltzmann.Le �ux de haleur mirosopique dépend du gradient de température et de la ondu-tibilité du �uide κ :

q = −κ(ρ, T )∇T (2.18)Le ourant de la ondutivité életrique σ(ρ, T ), est dé�ni par la loi d'Ohm :
j = σ(ρ, T )(E + u× B) (2.19)Le tenseur de visosité dépend de la visosité dynamique ν(ρ, T ) :

Σij = ν(ρ, T ) (∇iuj + ∇jui − 2/3δij∇ · u) (2.20)2.2.1.2 La théorie de la reonnexion magnétiqueLa ouronne solaire est un milieu très onduteur, induisant une faible résistivitééletrique, η. D'après l'équation d'indution du hamp magnétique, dans le as desgrandes éhelles, le temps dynamique (ou d'advetion) sera très ourt par rapport auxéhelles de temps de dissipation du hamp magnétique. D'après l'équation d'indution(Eq. 2.15), on peut évaluer le rapport du terme dissipatif et du terme d'advetionpour le hamp magnétique, en onsidérant que la ondutivité σ est un salaire etque la résistivité uniforme est η = (µσ)−1. Ce rapport adimensionné, aratérisant leomportement du hamp magnétique dans le milieu, est appelé le nombre de Reynoldsmagnétique (Eq. 2.21) : 21



22 2.2. La reonnexion magnétique dans la ouronne solaire
|∇ × (u× B) |
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u
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η
.Pour des Rm ≫ 1, on peut négliger le terme dissipatif. C'est l'approximation de laMHD idéale. Sous ette hypothèse non dissipative, le hamp magnétique est gelé dansle plasma et le �ux magnétique est onservé.Pour dissiper l'énergie magnétique emmagasinée dans une région ative, il est donnéessaire que le terme résistif augmente, 'est-à-dire que le nombre de Reynolds dimi-nue. On se plae alors dans l'approximation de la MHD résistive. L'éhelle dissipativeest atteinte lorsque Rm ∼ 1. La diminution du nombre de Reynolds ∝ L, néessitela formation de petites éhelles spatiales sur lesquelles la dissipation sera e�ae. Lehamp magnétique étant gelé dans le plasma, le déplaement de l'un induit le dépla-ement de l'autre ave une vitesse identique. Dans la région de di�usion, le gel n'estplus respeté, e qui permet aux lignes de hamp magnétique de se déplaer indépen-damment du plasma. Ainsi, l'augmentation du terme di�usif ∝ ∆B permet au hampmagnétique d'être modi�er indépendamment du plasma, pouvant onduire à un han-gement de onnetivité de elui-i : 'est la reonnexion magnétique. Dans la ouronnesolaire, la MHD résistive n'apparaitra que dans des régions très loalisées, à petiteéhelle.

Fig. 2.7: Gauhe : hamp magnétique initialement anti-paralallèle ; Milieu : formation de la régionde di�usion quand les lignes se rapprohent l'une de l'autre ; Droite : hangement de onnetivité deslignes de hamp ejetées de la région de dissipation par la tension magnétique.Dans le adre de la MHD résistive, de nombreuses études théoriques de on�gu-rations magnétiques 2D, où le hamp magnétique est anti-parallèle, montrent que leslignes de hamp magnétique peuvent hanger de onnetivité (Fig. 2.7). Le modèle 2Dde Parker (1963), donne naissane à une reonnexion lente, tandis que le modèle dePetshek (1964), une reonnexion plus rapide.Hesse & Shindler (1988) furent les premiers à montrer théoriquement qu'en 3 di-mensions, e hangement de onnetivité des lignes de hamp s'opère dans des régionsde di�usion néessitant la présene d'un hamp életrique parallèle au hamp magné-tique. En e�et, dans l'équation d'indution expliitée en fontion du hamp életrique :
∂B

∂t
= −∇ × E, la omposante du hamp életrique parallèle au hamp magnétique22



Chapitre 2. Contexte 23permet de briser le gel magnétique, et de onduire à des mouvements propres des lignesde hamp magnétique, pouvant onduire à un hangement de onnetivité.D'après la loi d'Ohm non-généralisée :
E = −u ×B +

η

µ0

∇ ×B, (2.22)la omposante parallèle du hamp életrique ne provient que du rotationnel du hampmagnétique. Dans les on�gurations magnétiques de la ouronne solaire, il est failed'obtenir un rotationnel du hamp magnétique. En e�et, les pieds des tubes de �uxmagnétiques étant anrés dans la photosphère, un mouvement photosphérique pourraalors induire un forçage du hamp magnétique oronal. Le développement de es régionsde fort isaillement du hamp magnétique permet d'augmenter le rotationnel du hampmagnétique. Ce qui induit alors la formation d'un ourant életrique parallèle au hampmagnétique, E//.Le hamp életrique produit par le terme d'advetion du hamp magnétique neontribue pas à la omposante parallèle du hamp életrique total. Cependant, aveune loi d'Ohm généralisée, d'autres termes peuvent ontribuer au hamp életriqueparallèle, notamment la pression des életrons et l'inertie du ourant.

Fig. 2.8: Gauhe : En 2D dans une on�guration magnétique en point X, il existe un point où lehamp magnétique est nul ; Droite : Ave l'ajout d'un hamp magnétique guide en 2.5D à e pointX, il n'existe plus d'endroit où le hamp magnétique est nul (Priest & Forbes 1992)Le onept de la reonnexion magnétique en 3 dimensions dans la ouronne solaireest partiulièrement important. En e�et, la troisième dimension introduit un hampmagnétique guide dans les régions de dissipation, résultant de la omposition des hampmagnétiques entourant la région de reonnexion. Nous verrons par la suite que e hampguide est important pour traiter la dynamique de reonnexion magnétique ainsi quel'aélération des partiules solaires par les hamps életriques et leur dynamique.23



24 2.2. La reonnexion magnétique dans la ouronne solaire2.2.2 Aélération de la reonnexionBien que les onditions physiques requises pour délenher la reonnexion magné-tique soient respetées dans la ouronne solaire, la valeur de la résistivité életrique dela ouronne solaire est trop faible (∼ 17 Ω.m.10−9) pour expliquer la quantité d'énergielibérée pendant la ourte durée des éruptions solaires.Pour augmenter le terme di�usif, et ainsi onduire à un mode de reonnexion rapide,où la quantité de �ux transféré par unité de temps permet d'expliquer l'énergie libérée,il y a deux pistes : l'augmentation de la résistivité magnétique et/ou l'augmentationde la densité de ourant j.D'après la loi d'Ampère (Eq. 2.15), une augmentation de la densité de ourant setraduit par une augmentation du rotationnel du hamp magnétique. Pour augmentere rotationel de B et don le ourant, pour une valeur du hamp magnétique �xée,il faut diminuer les éhelles spatiales sur lesquelles on mesure e rotationnel. Un desproblèmes majeurs de l'étude de la reonnexion dans les plasmas spatiaux est qu'il estdi�ile d'évaluer les épaisseurs des nappes de ourant se développant dans les régionsde dissipation. Quoi qu'il en soit, il est lair que es nappes ne peuvent être in�niment�nes, et leur épaisseur est généralement onsidérée omme étant à l'éhelle du rayonde giration des ions, et dans ertains as, à l'éhelle du rayon de giration des életrons.Dans la ouronne solaire, ela revient à estimer que l'épaisseur des nappes de ourantest de l'ordre de la dizaine de mètres à quelques kilomètres.Aux éhelles MHD de la ouronne solaire, la résistivité se dé�nit par le taux deollision :
η =

meνe

e2neµ0

(2.23)où les variables me, ne, e, orrespondent respetivement à la masse, la densité, la hargedes életrons, µ0 est la perméabilité magnétique du vide et νe est le taux de ollision deséletrons. Il su�rait alors d'augmenter les ollisions pour réer une résistivité anormaleet ainsi augmenter la résistivité totale de la région de di�usion. Le problème ii est que,les éhelles spatiales sur lesquelles se forment les nappes de ourant sont si petites quele milieu n'est plus que faiblement ollisionnel 3. Le développement d'une résistivitéanormale lié à l'interation ondes-partiules pourrait, aux éhelles non-ollisionelles,eventuellement être proposée omme solution pour expliquer les taux de reonnexionobservés. Cependant, d'autres méanismes pourraient également permettre d'expliqueres taux de reonnetion.Notamment, en se restreignant aux éhelles MHD (plasma ollisionel), les inter-ations ondes partiules ne peuvent être traitées. Des études ont alors montré quel'aélération de la reonnexion pouvait s'e�etuer via le développement d'instabili-tés dans la région de di�usion. Notamment, pour les petites éhelles sur lesquelles seforment les nappes de ourants, Furth et al. (1963) ont établi en 2D qu'une instabilitédu type �tearing mode� pouvait se déveloper (Fig. 2.9). Ce résultat a été on�rmé pardes simulations 3D (Shumaher et al. 2000). Cette instabilité de �tearing� onduit àla �lamentation de la nappe de ourant. Aux petites éhelles sur lesquelles les nappesde ourant se développent, des ondes MHD peuvent induire une ondulation du hamp3le rayon de giration des partiules est plus grand que l'éhelle spatiale onsidérée24



Chapitre 2. Contexte 25magnétique. La tension magnétique aura alors tendane à redresser e hamp ondulé, età ontrer le forçage appliqué par la perturbation. Pour des longueurs d'ondes grandes,la tension magnétique ne sera pas su�sante pour ontre-balaner le forçage. L'aug-mentation loale du terme dissipatif implique alors que la reonnexion magnétique sedéveloppe loalement à l'intérieur de la nappe de ourant. Cette reonnexion onduità la �lamentation de la nappe de ourant. Pour des longueurs d'ondes plus ourtes, lehamp sera plus fortement ondulé, induisant un tension magnétique plus forte apablede résister au forçage perturbatif. En 2D, ette instabilité forme des il�ts magnétiques,mais en 3D, e sont des lignes de hamp torsadées qui se forment après les proessusloaux de reonnexion. D'après le modèle de Petshek (1964), la onservation de lamasse implique qu'une diminution du rapport longueur sur épaisseur de la nappe deourant entraîne une augmentation du taux de reonnexion. La diminution des taillesdes nappes de ourant induite par le �tearing-mode�, permet alors d'augmenter la vi-tesse de la reonnexion. Dans un modèle 2D, Karpen et al. (1995) ont montré que lafragmentation des nappes par les modes de �tearing� permet e�etivement d'augmen-ter le taux de reonnexion et d'expliquer la quantité d'énergie libérée par reonnexionmagnétique lors des éruptions dans les laps de temps observés.

Fig. 2.9: Gauhe : Coupe vertiale 2D d'une nappe de ourant 3D, où la nappe de ourant sefragmente par instabilité de tearing (Edmondson et al. 2010) ; Droite : Distribution de la densité deourant à un temps donné pris lors d'une simulation MHD, où l'on observe un taux de fragmentationélevé de la nappe de ourant (Vlahos et al. 2009).Sous ertaines onditions, la formation de es tubes de �ux torsadés peut impli-quer le développement d'une �instabilité seondaire�. Lorsque l'on perturbe des tubesde �ux torsadés, une instabilité de type �kink� se développe (Dahlburg et al. 1992).Cette instabilité peut également induire de nouvelles reonnexions, onduisant à uneomplexi�ation supplémentaire de la géométrie et de la distribution du hamp ma-gnétique. Suite à ette deuxième instabilité, les nappes de ourant ne sont alors plusdu tout struturées dans la région de dissipation (Fig. 2.9).25



26 2.2. La reonnexion magnétique dans la ouronne solaireUne distribution aléatoire des nappes de ourant fragmentée dans la région dedi�usion semble être une étape indispensable pour expliquer les taux de reonnexion etles éhelles de temps impliquées, mais aussi pour expliquer l'aélération de partiuleslors des �ares (Drake et al. 2006).Cependant, les simulations numériques, visant à déterminer si le taux de reon-nexion augmente lorsque les nappes se fragmentent, sont réalisées en utilisant unerésistivité non-uniforme et dans le as non-stationnaire. En e�et, la solution station-naire analytique de Petshek (1964) s'avère être instable numériquement, e qui aonduit à développer es modèles de fragmentation de nappes de ourant. De réentessimulations numériques en 2D de point X ont montré ependant qu'il était possiblede modéliser les solutions stationnaires en prenant des résistivités partiulières (Batyet al. 2006, 2009a,b). Notons ii qu'il existe d'autres pistes pour augmenter le tauxde reonnexion, et notamment la MHD-Hall qui ne néessiterait pas la fragmentationdes nappes de ourant, et où les lignes de hamp seraient simplement aspirées dans lanappe de ourant par le hamp életrique Hall.2.2.3 Ce que la reonnexion magnétique impliqueLors de la dissipation de l'énergie, la reonnexion magnétique n'est pas l'uniqueméanisme qui se développe. Sur la �gure 2.7 sont présentées deux lignes de hampanti-parallèles en 2D, avant et après avoir reonnetées. Dans la ouronne, la dynamiqueest régie par le hamp magnétique et don par la fore de Lorentz (Eq. 2.24). Par alulvetoriel, ette fore se déompose en deux termes distints : la pression magnétique(terme de gauhe) et la tension magnétique (terme de droite)
j× B =

1

µ0

∇ × B× B (2.24)
j× B =

−∇B2

2µ0
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1

µ0

(B.∇)BLa tension magnétique est inversement proportionnelle au rayon de ourbure duhamp magnétique. Lorsque les lignes de hamp hangent de onnetivité, leur rayonde ourbure est modi�é (Fig. 2.7). Les lignes de hamp dont le rayon de ourbure auradiminué après la reonnexion, seront soumises à une tension magnétique plus forte. Ceslignes de hamp seront éjetées du site d'aélération à des vitesses supérieures à ellesdu plasma ambiant. Le plasma étant gelé dans le hamp magnétique, on observe danses régions des �ots de plasma aélérés par la détente des lignes de hamp, et donplus rapides que le plasma loalisée un peu plus loin du site de reonnexion : e sont lesjets de reonnexion. Lorsque la totalité de l'énergie magnétique est onvertie en énergieinétique (transférée au �uide), es �ots de plasma induit par la reonnexion peuventatteindre des vitesses super-Alfvéniques, induisant le développement de hos MHD enamont des jets de reonnexion (Revue détaillée dans Priest & Forbes 2002).La reonnexion magnétique induit également le développement d'ondes d'Alfvénde isaillement. En e�et, lorsqu'une ligne de hamp magnétique fortement isaillée re-onnete ave une ligne de hamp à l'équilibre sans fore linéaire, ei implique unenouvelle ligne de hamp, omposée d'une partie à l'équilibre et d'une partie hors équi-libre. Ces ondes d'Alfvén, se propageant le long des lignes de hamp reonnetées, ont26



Chapitre 2. Contexte 27été mises en evidene par des observations dans la ouronne (?) et par des simulations(Karpen et al. 1998, Linton & Longope 2006). L'évauation des ourants s'e�etuealors sous forme d'onde d'Alfvén de isaillement, pouvant éventuellement se raidir enhos se propageant le long des lignes de hamp reonnetées.Dans la ouronne solaire, les on�gurations magnétiques sont partiulièrement pro-pies à la reonnexion. La omplexité des régions atives, qui sont loin d'être purementbipolaires, induit des disontinuités de onnetivité du hamp magnétique dans la ou-ronne solaire. La façon dont es disontinuités sont distribuées dé�nit la topologiemagnétique d'une région. La disontinuité du hamp magnétique est matérialisée pardes lignes appelées séparatries. Ce sont des sites préférentiels pour la reonnexionmagnétique. La topologie partiulière assoiée à une on�guration magnétique où iln'existe pas de séparatries, mais un fort gradient de onnetivité, est appelée unequasi-séparatrie (Priest & Démoulin 1995).2.3 Les partiules aélérées lors des éruptions so-laires2.3.1 Aélération des partiulesL'énergie dissipée lors de la reonnexion est transférée sous forme d'énergie iné-tique aux partiules et au plasma ambiant par hau�age. L'aélération des partiulesreprésente ∼ 50% de la quantité d'énergie totale libérée lors de la reonnexion (Lin& Hudson 1976, Lin et al. 2003, Emslie et al. 2004). Le transfert d'énergie aux parti-ules s'e�etue à travers 3 proessus prinipaux : l'aélération par le hamp életriquedans la nappe de ourant, l'aélération stohastique par interation résonnante ondes-partiules et l'aélération par les hos pouvant se développer en amont des jets dereonnexion et des ondes d'Alfvén de isaillement.Typiquement, les életrons, en fontion du proessus d'aélération, peuvent êtreaélérées de quelques keV à quelques MeV, et les protons de quelques keV jusqu'àquelques GeV (Priest & Forbes 2002).2.3.1.1 Champ életrique ontinu dans les nappes de ourantDans la ouronne solaire, on néglige souvent le terme Hall et le terme életronique,dérivant le ourant di�usif formé par le gradient de densité életronique.Rappelons ii l'expression de la loi d'Ohm résistive :
E = −u× B + η∇ × BDans la ouronne solaire, le plasma est gelé dans le hamp magnétique : la om-posante perpendiulaire de la vitesse du plasma n'est alors due qu'aux déplaementsdes boules les unes par par rapport aux autres dans la ouronne, omme par exempleune expansion des boules dans la ouronne suite à un forçage photosphérique ou àune émergene de �ux. Le hamp életrique onvetif, E⊥ = −u ×B est faible et or-respond à la omposante du hamp életrique perpendiulaire au hamp magnétique.27



28 2.3. Les partiules aélérées lors des éruptions solairesAu ontraire, le hamp életrique induit par les ourants, E// = η
(∇ ×B).B

|B|
, est plusintense et parallèle au hamp magnétique, seulement dans les nappes de ourant.En 3 dimensions, de la même manière que le ourant formé dans les régions dedissipation est parallèle au hamp magnétique et aligné ave le hamp guide, le hampéletrique parallèle est lui aussi aligné ave le hamp guide. C'est la omposante pa-rallèle du hamp életrique, engendrée par les ourants développés dans les régions dereonnexion, qui permet d'aélérer e�aement les partiules.Pour être e�ae, il faut ependant que le hamp életrique parallèle soit su�sam-ment grand pour que les partiules gagnent plus d'énergie qu'elles n'en perdent parollisions oulombiennes. On dé�nit alors le hamp életrique de Dreier orrespondantà la valeur minimale du hamp életrique (Dreier 1959) :

ED =
qilnΛ

4πǫ0λ2
D

(2.25)
lnΛ est le logarithme de Coulomb et λD la longueur de Debye. Dans la ouronnesolaire, la valeur de e hamp életrique de Dreier pour des életrons sera de l'ordrede 10−4 V.cm−1.L'estimation de la taille des nappes de ourant dans la ouronne solaire donne unelongueur de ∼ 104 km et une épaiseur ∼ 10km (Ashwanden 2002), e qui permet dealuler, en fontion de l'intensité du hamp életrique, le gain d'énergie des partiulesaélérées dans des nappes de ourant typiques. Ce hamp életrique, peut égalementêtre obtenu à partir des observations, et est de l'ordre de 10 V.cm−1 ≫ ED (Litvinenko2006; Li et al. 2009).Litvinenko & Somov (1993) ont montré, en alulant les trajetoires des partiules àpartir d'un modèle analytique où B// ∼ 100 G et B⊥ ∼ 0, que la présene d'un hampmagnétique guide, B//, était indispensable pour aélérer les partiules jusqu'aux éner-gies relativistes. En e�et, e hamp guide permet de magnétiser les partiules et de lesmaintenir dans la zone d'aélération. Les partiules aélérées sous es onditionspeuvent atteindre des énergies relativistes.Les modèles analytiques onsidèrent généralement que le hamp magnétique trans-verse est nul dans la région de dissipation. Or, dans la ouronne solaire, la géométrieest plus omplexe, e qui implique que le hamp magnétique transverse ne peut êtreonsidéré omme nul. L'appliation d'un hamp magnétique transverse modi�e le on�-nement des partiules par le hamp magnétique guide. Un e�et de e hamp magnétiquetransverse est de omplexi�er les trajetoires des partiules. Elles peuvent alors êtreéjetées de la zone d'aélération avant d'avoir pu atteindre les énergies relativistes.Pour un B⊥ = 0.3 G, dans les même onditions que préédemment, l'énergie des par-tiules ne dépasse pas 20 MeV.Pour expliquer les émissions életromagnétiques produites par les partiules relati-vistites observées (Set. 2.3.2), Martens (1988) argumente alors en faveur d'un hamptransverse tendant vers 0. Cette hypothèse n'étant pas satisfaisante dans le as deséruptions solaires en 3D, Litvinenko & Somov (1995) proposent alors que les partiulesinteragissent ave plusieurs nappes de ourant et non pas une seule. C'est grâe à laprésene d'un hamp magnétique transverse B⊥, induisant une séparation de hargesdans le plasma, qu'un hamp életrique transverse E⊥ se forme. Ce hamp életrique28



Chapitre 2. Contexte 29transverse est ampli�é par le mouvement des multiples nappes de ourant, à traversl'augmentation du terme u×B lorsque les nappes de ourant ollapsent. De plus, l'as-soiation de e hamp E⊥, présent à l'extérieur des nappes de ourant, permet enoreune fois de on�ner les partiules dans les nappes de ourant. Les résultats obtenusmontrent qu'il est possible d'aélérer les protons jusqu'aux énergies relativistes.Notons tout de même ii, que la di�érene de masse entre les protons et les életronsonduit à des di�érenes dans les énergies atteintes et le temps requis pour les atteindrepar es deux populations de partiules. Néanmoins, le prinipe de l'aélération parun hamp életrique diret est identique pour les életrons et les protons, et permetd'atteindre des énergies relativistes sur des temps très ourt : ∆t < 1 s.Nous avons vu, dans la setion 2.2, que les nappes de ourant pouvaient se fragmen-ter sous les e�ets d'instabilités. Le prinipe d'aélération par de multiples nappes deourant permet en prinipe d'expliquer l'aélération à haute énergie, dans des inter-valles de temps extrêmement ourts. Les temps d'aélération et les énergies atteintespar les partiules sont déduits des observations du rayonnement életromagnétique(Set. 2.3.2). En e�et, en fontion de la fragmentation, de la longueur de la zone d'a-élération et de l'intensité du hamp életrique parallèle et perpendiulaire, les protonset les életrons peuvent être aélérés à di�érentes énergies.En utilisant les résultats de simulations MHD résistives, et en inluant des partiulestest dans la boite de alul MHD prise à un temps donné de la simulation, on trouvedans la litérature que les partiules atteignent très rapidement des énergies relativisteslorsqu'elles sont aélérées dans une région où la nappe de ourant est fragmentée4(Arzner & Vlahos 2004, Dmitruk et al. 2004, Turkmani et al. 2005, Drake et al. 2006).2.3.1.2 L'aélération stohastiqueComme l'aélération par les hamps életriques dans la nappe de ourant, l'a-élération stohastique des partiules lors des �ares solaires est toujours un sujet dereherhe à part entière. Le but de ette setion n'est pas de présenter l'état-de-l'artde e sujet, mais de présenter l'idée générale sous-jaente à e proessus aélérateur.Un proessus fréquent que l'on retrouve dans les plasmas magnétisés est l'interationrésonnante ondes-partiules. Ce proessus résonnant permet aux partiules d'éhangerde l'énergie ave les ondes et ainsi d'être aélérées ou déélérées. Le ouplage fon-damental entre une onde et une partiule est donné par la ondition de résonnaneDoppler :
ω − s

Ω

γ
= k//v// (2.26)où ω et k// sont respetivement la féquene de l'onde et la omposante du veteurd'onde parallèle au hamp magnétique, Ω = eB/mαc est la fréquene ylotroniquede la partiule α (ion ou életron) et γ son fateur de Lorentz, v// est la vitesse de lapartiule parallèle au hamp magnétique et s le nombre harmonique dé�nissant le typede résonnane.4La fragmentation n'est pas néessairement imposée par le tearing-mode, mais peut l'être égalementpar le turbulene 29



30 2.3. Les partiules aélérées lors des éruptions solairesPour que la partiule interagisse de manière résonnante ave l'onde, la vitesse paral-lèle de la partiule doit être légèrement supérieure ou inférieure à la vitesse de l'onde,respetant la ondition de résonnane Doppler : vres =
ω − sΩ/γ

k//

. Pour obtenir laondition de résonnane en fontion de l'onde onsidérée, il su�t d'introduire l'expres-sion de la relation de dispersion de l'onde résonnante dans la ondition de résonnaneDoppler.Lorsqu'une partiule interagit ave un paquet d'ondes, la partiule perdra puisgagnera suessivement de l'énergie. C'est e que l'on dé�nit omme étant une aélé-ration stohastique. Ces multiples interations résonnantes onduiront en moyenne àune augmentation de la vitesse de la partiule si la vitesse initiale v// est plus faibleque la vitesse de résonnane, ou à une déélération de la partiule si sa vitesse initiale
v// est plus grande.Il existe deux familles d'ondes dans la ouronne (Fig. 2.10) : les ondes plasmas(hautes fréquenes) et les ondes életromagnétiques (basses fréquenes et magneto-aoustiques). En suivant le prinipe de l'aélération stohastique, les partiules serontd'autant plus aélérées que le spetre d'ondes ave lequel elles résonnent est large. Lasoure de es ondes ave lesquelles les partiules résonnent est due à la turbulene desondes plasmas ou à la turbulene MHD.Dans les onditions de la turbulene des ondes plasmas, les simulations, baséessur les observations du rayonnement X-dur, suggèrent que l'aélération stohastiquepermet d'aélérer les partiules à hautes énergies (Hamilton & Petrosian 1992, Milleret al. 1996). Cependant, l'aélération des partiules par des modes hautes fréquenesdes ondes plasmas, prohes de la fréquene plasma des életrons, devrait générer desémissions radio que l'on n'observe pas néessairement dans tous les �ares (Benz et al.2005).Le seond senario impliquant la turbulene MHD semble être plus prometteur. Lespetre d'onde MHD et des ondes basses fréquenes, omprenant les ondes d'Alfvén, lesondes sonores, les ondes aoustique-ioniques, les ondes magnétosoniques et les ondeswhistlers, est large. La formation du spetre d'ondes se forme par une asade turbu-lente, introduisant le déveleppement de petites éhelles. Une aélération stohastiqueave un large spetre permet d'obtenir failement des partiules énergétiques.Les relations de dispersion (Fig 2.10) montrent que la fréquene de giration des éle-trons est prohe de la fréquene maximale des modes whistlers, tandis que la fréqueneylotronique des protons est prohe de elle des ondes d'Alfvén. Par onséquent, leséletrons interagiront préférentiellement ave les ondes whistlers, et les protons aveles ondes d'Alfvén.Dans le as de la résonnane ave les ondes whistlers, orrespondant à la gammede fréquene Ωp ≪ ω < Ωe (Ωp et Ωe sont respetivement la fréquene ylotroniquedes protons et des életrons), la ondition de résonnane Landau (s = 0) implique queles életrons doivent avoir une vitesse supérieure à la vitesse d'Alfvén. Cei induit uneénergie minimale des életrons de 20 keV. Les ondes whistler peuvent alors aélérer leséletrons des énergies sub-relativistes, qui émettent un rayonnement X-dur basse éner-gie, aux hautes énergies sur une éhelle de temps de quelques entaines de milliseondes(Melrose 1974, Miller & Ramaty 1987).Pour les interations entre les protons et les ondes d'Alfvén, la ondition de réson-nane, pour ω ≪ Ωp, implique une vitesse initiale des protons supérieure à la vitesse30



Chapitre 2. Contexte 31

Fig. 2.10: Les relation de dispersion des ondes pouvant se dévelopées dans un plasma magnétisé(Ashwanden 2002)d'Alfvén. L'énergie minimale que doivent avoir les protons pour entrer en résonnaneave les ondes d'Alfvén dans la ouronne est alors Ep ∼ 20 keV. Les protons au dessusde ette limite supra-thermique peuvent alors être aélérés jusqu'à des énergies duGeV sur des éhelles de temps de 1 à 10 s (Miller et al. 1990, Steinaker & Miller 1992).A�n que l'aélération stohastique des életrons et des protons aux énergies rela-tivistes soit e�ae, il est néessaire que es partiules aient été pré-aélérées de leursénergies thermiques (< 1 keV) à des vitesses supérieures à elle de la vitesse d'Alfvén.Cette pré-aélération est souvent attribuée à l'équivalent de l'amortissement Landaunon-linéaire pour les ondes magnéto-aoustiques (s = 0 dans la ondition de résonnaeDoppler). D'après le modèle de Miller & Roberts (1995), les életrons sont les premiersà résonnner ave les ondes d'Alfvén et ils emmagasinent une grande quantité d'énergiedes ondes. C'est seulement après que l'interation résonnante pour s = 0 des ondesd'Alfvén ave les protons intervient. La masse des protons étant plus grande que elledes életrons, le gain d'énergie est relativement important. Ce déalage en temps entrel'aélération des életrons et des protons permettrait d'expliquer les retards observésdu rayonnement γ par rapport au rayonnement X-dur (Emslie et al. 2004), respetive-ment émis par des protons et des életrons relativistes (Set. 2.3.2).Une solution alternative proposée est l'aélération des partiules par interationsrésonnantes ave des ondes d'Alfvén hautes fréquenes. Les résultats de diverses si-mulations MHD suggèrent que les protons thermiques peuvent atteindre des énergiessupérieures à 30 MeV (Zhou & Matthaeus 1990, Miller & Roberts 1995). Ce senariopermet également d'expliquer les observations des raies d'émission γ.2.3.1.3 Le ho des jets de reonnexion et les ondes d'Alfvén de isaillementL'aélération par hamp életrique et l'aélération stohastique permettent nonseulement d'atteindre des énergies relativistes, mais également d'expliquer les obser-31



32 2.3. Les partiules aélérées lors des éruptions solairesvations (ex : séquenes temporelles et spetres d'émission). D'autres proessus, sontnéanmoins avanés omme méanismes aélérateurs de partiules.Ainsi, le ho développé en amont d'un jet de reonnexion super-Alfvénique est unandidat pour l'aélération de partiules par onde de ho. En fontion des ara-téristiques du milieu dans lequel se développe l'onde de ho, et de la géométrie duhamp magnétique, l'aélération par onde de ho se déline en di�érents proessusd'aélération. Pour les hos en amont des jets de reonnexion, seule l'aélération deFermi du premier ordre par un ho rapide semble être e�ae (Ashwanden 2002).Le modèle de Tsuneta & Naito (1998) suggère alors que l'aélération par un horapide peut expliquer les observations du rayonnement X-dur. Dans e modèle, le hodoit être su�samment fort pour que l'énergie gagnée par le ho soit supérieure àl'énergie perdue par ollision, et que les életrons puissent être aélérés jusqu'à 50 keV,dans un laps de temps inférieur à la seonde et que le nombre d'életrons aélérés soitde l'ordre de ∼ 1034 − 1035 particules.s−1. Ce méanisme d'aélération est toutefoisinapable d'aélérer les életrons à des énergies supérieures à 1 MeV, si l'on onsidèreles életrons à une énergie initiale de ∼ 4 keV. L'aélération de Fermi du premier ordrepar un ho rapide permet e�etivement d'expliquer le rayonnement X-dur, mais nepermet pas d'expliquer les életrons et les protons aélérés aux énergies relativistes.Lors de la reonnexion, l'énergie est également évauée sous forme d'ondes d'Alfvénde isaillement. Le transfert d'énergie entre les ondes et les partiules s'e�etue enprésene d'un gradient de densité élevé, permettant une onversion de mode et desasades turbulentes. Dans le as d'une éruption solaire, ela peut se produire lorsque lesondes atteignent la hromosphère. Un proessus d'aélération stohastique peut alorsse développer au niveau des pieds des boules reonnetées. Flether & Hudson (2008)montrent que les énergies atteintes par les életrons permettent alors d'expliquer lesobservations de rayonnement X-dur. Cependant, e proessus ne permet pas d'expliquerles partiules énergétiques injetées dans les le milieu interplanétaire, ni les plus hautesénergies que les partiules peuvent atteindre lors d'un �are solaire.
2.3.2 Les signatures observationnelles de l'aélération de partiulesLa reonnexion magnétique dans la ouronne solaire fournit divers proessus a-élérateurs de partiules. Les modèles d'aélération sont établis et validés grâe auxnombreuses observations d'émissions életromagnétiques produites par les partiulesénergétiques dans la ouronne, dans le milieu interplanétaire ainsi qu'à la Terre. Lesobservations multi-instruments et multi-longueurs d'onde fournissent des informationssur les partiules de quelques keV au GeV. Les di�érents modèles d'émissions onsidéréspermettent de déterminer le nombre de partiules aélérées, leurs énergies, ainsi queles spetres d'énergie des partiules. Les séquenes temporelles permettent d'évaluer letemps requis pour aélérer les partiules. Ces observations sont don essentielles pourle diagnosti des proessus aélérateurs de partiules. Les partiules énergétiques dansla ouronne suivent les lignes de hamp magnétique reonnetées. L'évolution spatialedes soures émettries permet également de ontraindre observationnellement la dyna-mique de la reon�guration magnétique dans la ouronne, lors de la reonnexion.32



Chapitre 2. Contexte 332.3.2.1 Le rayonnement XLa ouronne solaire est un milieu fortement magnétisé. Aux éhelles spatiales desboules magnétiques, de l'ordre de quelques dizaine à une entaine de mégamètres, lerayon de giration des partiules, même relativistes est faible (∼ 0.1 − 10 km), e quiimplique que les partiules aélérées sont guidées par les lignes de hamp magnétiques.Le rayonnement observé dépend bien évidemment de l'énergie des partiules, mais ausside leur nature : protons ou életrons, ainsi que du proessus de rayonnement.On distingue 2 grands types de rayonnement engendré par les partiules énergé-tiques solaires dans la partie hromosphère-ouronne : les rayonnements X-dur et γ ,et le rayonnement radio dans le domaine des miro-ondes (∼ 500 MHz − 1 GHz).On dé�nit le rayonnement X-dur, le rayonnement X émis dans la gamme d'éner-gie 20 keV − 1 MeV. Le proessus d'émission permettant d'émettre du rayonnementX-dur est appelé rayonnement de freinage ou Bremsstrahlung. Les életrons énergé-tiques, d'une dizaine de keV à une dizaine de MeV, aélérés au site de reonnexion, sepropagent le long des lignes de hamp et impatent la hromosphère. Cette ouhe at-mosphérique est plus dense que la ouronne, et les életrons énergétiques interagissentpar ollisions oulombiennes ave les ions et les életrons hromosphériques. Les ol-lisions impliquent une perte d'énergie des életrons, libérée sous forme de photonsénergétiques. Lors des éruptions solaires, les soures émettries en X-dur sont géné-ralement observées de part et d'autre de la ligne d'inversion du hamp magnétiquephotosphérique. On observe également un déplaement des soures X-durs, perpendi-ulaire et parallèle à la ligne d'inversion (Fig. 2.11, gauhe). Ces déplaements sontprobablement dus à l'évolution de la reonnexion dans les on�gurations magnétiquesdes régions atives.Lors de la reonnexion, on a vu que l'énergie était également en partie transféréeau plasma ambiant par hau�age. Cette augementation de la température du plasmaon�né dans les boules après l'éruption émet un rayonnement X-mou. Les régionsémettries ont souvent la forme des arades magnétiques, et l'on trouve souvent dessoures X-dur hromosphériques à leur pieds (Fig. 2.11,droite).

Fig. 2.11: Gauhe : Soures de l'émission X-dur à 100 − 200 keV (bleu) et γ (rouge) à 2.2 MeV(apture d'un neutron), observées par RHESSI, et superposées aux rubans d'éruption observés en UVà 195
◦

A par TRACE (Handy et al. 1999) ; Droite : Superposition des soures X-dur (ontour blan)et de la soure en X-mou (éhelle de ouleur), observées respetivement par HXT et SXT à bord dusatellite Yohkoh. 33



34 2.3. Les partiules aélérées lors des éruptions solaires2.3.2.2 Le rayonnement γLe rayonnement γ, orrespondant à une gamme d'énergie de photons > 1 MeV, estproduit par di�érents proessus d'émissions. Le rayonnement de freinage peut produiredu rayonnement γ lorsque e sont des életrons relativistes > 100 MeV qui interagissentave les ions de la hromosphère (Brown 1971, Hudson 1972). Toutefois, le rayonnement
γ peut également être produit par le résultat des réations nuléaires délenhées parl'impat hromosphérique de protons et d'ions énergétiques. Des réations nulaires,délenhées lors de l'impat de protons et d'ions énergétiques d'une dizaine de MeV àquelques GeV, résultent divers produits : des ions dans des états nuléaires exités oude nouvelles partiules omme des neutrons, des positrons ou des pions. Des photons γà une énergie partiulière (quelques MeV) ou dans le ontinuum (une entaine de MeVà quelques GeV) sont alors émis par les di�érents proessus omme la désexitationd'ions hromosphériques, la apture de neutrons, l'annihilation de positrons ou enorela désintégration des pions. La prodution de neutrons ou de pions sont des réationsnéessitant des protons ou des ions d'une entaine de MeV à une dizaine de GeV.Une desription omplète des di�érentes réations nulaires menant à l'émission dephotons γ est faite par Ramaty & Mandzhavidze (1994). Le rayonnement γ est un desseuls permettant de traer les protons énergétiques, voire relativistes, aélérés lors des�ares solaires. A partir d'observations spetrosopiques, la loalisation des soures γn'est pas enore bien établi. En e�et, ertaines soures sont observées à oté des souresen X-dur, tandis que d'autres sont observées dans la ouronne (Kruker et al. 2008).Ces di�érenes peuvent être dues au méanisme d'émission mis en jeu ou aux énergiesauxquelles les partiules ont été aélérées.2.3.2.3 Le rayonnement miro-ondesLes émissions radio miro-ondes observées dans la ouronne ont une tout autre ori-gine que elle des X-durs et des γ. En e�et, le proessus responsable de es émissionsradio à hautes fréquenes est le rayonnement synhrotron. Le rayonnement synhrotronest un rayonnement inohérent, produit pas des életrons individuels. Lorsqu'un éle-tron aéléré se déplae dans un hamp magnétique et est soumis à la fore de Lorentz,il perd de l'énergie à travers son mouvement de giration. La fréquene ylotroniqued'un életron dans un hamp magnétique est ωBe/γ = eB/(meγ), et la fréquened'émission d'un photon varie en fontion de l'énergie de l'életron émetteur. Pour deséletrons relativistes, la fréquene sera de l'ordre de ν ∼ γ2νBe. Dans une boule magné-tique, l'intensité du hamp varie. B est plus intense aux pieds des boules qu'en haut.Cei implique que les életrons relativistes rayonneront préférentiellement en haut desboules, tandis que les életrons de plus basses énergies, au pieds des boules. De ma-nière générale, le rayonnement synhrotron provient du haut des boules impliquant laprésene des életrons les plus énergétiques. Pour des életrons de 100 keV−100 MeV,le rayonnement synhrotron est typiquement émis à des fréquenes de 1 − 80 GHz,orrespondant à des longueurs d'ondes entimétriques (λ < 20 cm)Lors de l'étude de e rayonnement, il faut prendre en ompte l'auto-absorption durayonnement par le plasma ambiant. On ne pourra déterminer les énergies et le nombred'életrons énergétiques émetteurs uniquement si l'émission est optiquement mine.Les similitudes observées dans les pro�ls du rayonnement en X-durs et miro-ondes,lors des éruptions solaires, suggèrent que la population d'életrons produisant es deux34



Chapitre 2. Contexte 35types d'émission est identique. En e�et, les élétrons aélérés se propagent dans lesboules magnétiques dans lesquelles ils ont été injetés, et émettent un rayonnementmiro-ondes (rayonnement synhrotron), lorsque es mêmes életrons atteignent leszones plus denses de la hromosphère, ils émettent alors en X-dur (rayonnement defreinage).2.3.2.4 Mesures in-situ des partiules énergétiquesLes émissions présentées i-dessus sont une indiation laire de l'aélération departiules solaires lors des éruptions. Une seonde indiation repose sur la détetionin-situ des partiules énergétiques. Une �otte de satellites mesure les �ux de partiulesthermiques du vent solaire ainsi que les �ux de partiules énergétiques.La détetion in-situ de partiules énergétiques suite à une éruption solaire, suggèreque les partiules aélérées peuvent être injetées dans le milieu interplanétaire et sepropager dans l'héliosphère. Les partiules énergétiques injetées au Soleil se propagentalors dans e hamp magnétique interplanétaire (Set. 2.1.2), et en fontion des lignesde hamp le long desquelles es partiules se propagent, elle seront détetées ou non àla Terre.Les mesures de partiules énergétiques de quelques keV à quelques entaines deMeV sont e�etuées en dehors de la magnétosphère terrestre, a�n que les mesures nesoient pas polluées par les partiules piégées dans les eintures de radiation.Lors d'éruptions solaires partiulièrement énergétiques, il est possible de déteterdes partiules relativistes (> 450 MeV) ayant pénétrées l'enveloppe magnétique etl'atmosphère de la Terre, au niveau du sol.L'assoiation direte de es partiules énergétiques, détetées à 1 UA, ave les si-gnatures életromagnétiques observées au Soleil (ex. rayonnement X, γ, miro-ondes)ne peut être faite de manière préise pour di�érentes raisons :� Le proessus d'aélération des partiules énergétiques au Soleil lors de la reon-nexion magnétique, bien qu'il soit ontraint par des observations, n'est toujourspas lairement établi.� Le manque d'observations de la propagation des partiules dans le milieu inter-planétaire induit de multiples ambiguités temporelles et spatiales, rendant l'iden-ti�ation des soures aélératries partiulièrement di�ile.� Le pro�l d'injetion de es partiules induit par la dynamique du hamp magné-tique lors de la reonnexion n'est toujours pas établi.� Les ondes de ho engendrées par les éjetions de masse oronale sont égalementapables d'aélérer les partiules solaires à haute énergie.
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36 2.3. Les partiules aélérées lors des éruptions solaires
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Chapitre 3Origine et propagation des partiulesdans l'espae interplanétaire
Sommaire3.1 Les partiules énergétiques solaires détetées à la Terre . 383.1.1 Les partiules hargées en milieu magnétisé . . . . . . . . . . 383.1.2 La détetion à la Terre : les moniteurs à neutrons . . . . . . . 453.2 Contraindre l'aélération des partiules énergétiques so-laires . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 503.2.1 Un problème omplexe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 513.2.2 Retards et onnexion expliqués par les proessus d'aélération 593.3 Une étude temporelle détaillée . . . . . . . . . . . . . . . . 643.3.1 Le hoix de l'événement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 643.3.2 Les signatures observationnelles . . . . . . . . . . . . . . . . . 653.3.3 Un sénario d'aélération et de propagation . . . . . . . . . . 683.3.4 Artile (A.1) : Aeleration of relativisti protons du-ring the 20 January 2005 �are and CME . . . . . . . . 713.4 La propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 913.4.1 Les strutures magnétiques du milieu interplanétaire . . . . . 913.4.2 Retards et onnexion Soleil-Terre expliqués par la propaga-tion dans le milieu interplanétaire . . . . . . . . . . . . . . . . 963.4.3 Les strutures magnétiques et leur r�le dans la propagationdes partiules . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1003.4.4 Artile (P.5) : Interplanetary magneti strutures gui-ding solar energeti partiles . . . . . . . . . . . . . . . . 1053.4.5 Figure de l'évolution du hamp magnétique et des paramètresplasma pour les 10 événements étudiés . . . . . . . . . . . . . 106La libération d'énergie durant les éruptions solaires permet d'aélérer les partiulesà hautes énergies, de la entaine de keV à quelques GeV. Lors de ertaines éruptions,les partiules les plus énergétiques, d'origine solaire, sont détetées à la Terre par desmesures in-situ ou au sol. Bien que l'ativité solaire fournisse des méanismes d'a-élération e�aes : les ondes de ho de ertaines éjetions de masse oronale et les37



38 3.1. Les partiules énergétiques solaires détetées à la Terredi�érents proessus physiques engendrés lors de la reonnexion magnétique, l'originede es partiules énergétiques solaires est enore débattue. Je me suis alors interesséeaux partiules les plus énergétiques que le Soleil produit et qui atteignent failementdes énergies relativistes. Ces partiules ont alors des énergies su�santes pour être dé-tetées au sol. Après avoir présenté omment es partiules hautement énergétiquesse omportent entre leur site d'aélération et la Terre (Set. 3.1), je disuterai lesdeux méanismes d'aélération proposés et les problèmes systématiques renontréslors des études observationnelles des partiules énergétiques dans le milieu interplané-taire (Set. 3.2). La di�ulté de l'étude de es partiules énergétiques solaires résidedans deux problèmes distints : Comment ontraindre le méanisme d'aélération etquel est le r�le de la propagation des partiules dans l'espae interplanétaire. A par-tir d'études observationnelles, j'ai apporté des éléments de réponse à es problèmes,en fournissant des ontraintes supplémentaires sur les sites d'aélération et le milieuinterplanétaire. Dans un premier temps, je me suis intéressée à un événement partiu-lier dont j'ai pu ontraindre le proessus solaire permettant d'aélérer des partiulesjusqu'aux énergies relativistes. Pour ela j'ai omparé les séquenes temporelles dessignatures des partiules relativistes à la Terre ave les signatures radiatives, traçantl'aélération des partiules dans l'atmosphère solaire (Set. 3.3). Dans un deuxièmetemps, je me suis onentrée sur le problème de la propagation dans l'espae inter-planétaire des partiules relativistes, étape importante pour l'étude des événements àpartiules puisque ela a�ete l'évolution temporelle des partiules énergétiques à laTerre et oulte partiellement le lien entre les proessus aélérateurs dans la ouronne(Set. 3.4).3.1 Les partiules énergétiques solaires détetées àla TerreDe manière générale, le Soleil produit des partiules énergétiques pouvant atteindredes vitesses relativistes lors de ertains événements. En fontion de leur énergie, espartiules seront détetées dans l'espae au voisinage de la Terre par les satellites, où auniveau du sol terrestre lorsqu'elles seront su�samment énergétiques pour pénétrer lamagnétosphère terrestre. Nous verrons don dans ette partie omment les partiulesrelativistes, d'origine solaire, sont transportées du site d'aélération aux déteteurs(les moniteurs à neutrons) loalisés à la surfae terrestre, à travers le milieu interpla-nétaire et la pénétration de la magnétosphère. Je présenterai également le méanismede détetion et les avantages de es mesures au sol.3.1.1 Les partiules hargées en milieu magnétisé3.1.1.1 Energie et équation du mouvementLa population de partiules relativistes d'origine solaire que l'on trouve dans lemilieu interplanétaire se ompose d'ions plus ou moins ionisés. Les propriétés inétiquesdes partiules hargées se propageant dans un milieu magnétisé dépendent de la massemais aussi de la harge.Lorsque l'on souhaite étudier le omportement d'une partiule hargée dans un38



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 39hamp magnétique, il faut tenir ompte de son état de harge et de son impulsion. Onintroduit alors la notion de rigidité magnétique :
R =

|p|c

q

R[GV] =
E[GeV.c−2]

q[eV]
(3.1)Cette rigidité magnétique dé�nit la quantité de mouvement p d'une partiule, parunité de harge, multipliée par la vitesse de la lumière. Les partiules possédant la mêmerigidité magnétique suivent don les mêmes trajetoires dans un hamp magnétiquedonné.Lorsqu'une partiule pénètre dans un déteteur, elle y dépose une partie ou toute sonénergie inétique. Si l'on onnaît l'énergie inétique de la partiule relativiste inidente,on peut failement déterminer sa vitesse.Pour une partiule relativiste de masse m et de vitesse v, on dé�nit l'énergie totaleet l'énergie inétique de la partiule, telle que :

Etot = Ec + mc2 = γmc2 (3.2)
Ec = (γ − 1) mc2 (3.3)
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(3.4)où γ est le fateur de Lorentz, tel que : γ =

√
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ave β =

|v|

c
. On onsidèrequ'une partiule a atteint le régime relativiste, lorsque son fateur de Lorentz est su-périeur ou égal à 2.On peut également aratériser une partiule énergétique par sa rigidité magnétique.Cette grandeur étant peu ourante, je présente ii omment, de la rigidité magnétique,on déduit la vitesse d'une partiule et son énergie.Par onservation de la quantité de mouvement, on a :

E2
tot = |p|2c2 + m2c4 = (qR)2 + m2c4 (3.5)Etant donné que Rq = |p|c (Eq. 3.1), on peut aluler la vitesse d'une partiule deharge q à une rigidité R donnée.
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40 3.1. Les partiules énergétiques solaires détetées à la TerrePour un proton de masse m = 1.672 × 10−27 kg, de harge q = 1.6 × 10−19 c et unfateur de Lorentz γ = 2, soit une vitesse v = 0.87c, on obtient un rigidité magnétique
R = 1.627 × 109 V = 1.627 GV.Lorsqu'une partiule hargée évolue dans un milieu magnétisé uniformément et sanshamp életrique, son mouvement se dé�nit par deux grandeurs inématiques araté-ristiques : le rayon de giration rL (ou rayon de Larmor) et la fréquene ylotronique
ωc. Le rayon de giration détermine le mouvement irulaire de la partiule, tandis quela fréquene ylotronique est la fréquene de rotation de la partiule (Fig. 3.1).Pour une partiule relativiste, de masse m, de harge q = Ze, et de vitesse v ;soumise uniquement à la fore de Lorentz, et sahant que v.

dv

dt
= 0, la relation fonda-mentale de la dynamique s'érit :

d

dt
(γmv) = Ze(v × B) (3.8)
γm

dv

dt
= Ze(v × B) (3.9)telle que : FL = Ze(v × B) est la fore de Lorentz.On exprime l'équation 3.9 dans le référentiel lié au hamp magnétique (e⊥, e// ),ave e⊥ le veteur perpendiulaire au hamp magnétique et e// le veteur unité parallèle(Fig. 3.1). Le veteur vitesse fait un angle α ave le hamp magnétique, apelé angled'attaque de la partiule. On obtient alors l'expression du rayon de Larmor et de lafréquene ylotronique (ou gyrofréquene) :

rL =
γm|v| sinα

Ze|B|
(3.10)

ωce =
Ze|B|

γm
(3.11)Le rayon de Larmor et la gyrofréquene déterminent les éhelles spatiales et tem-porelles sur lesquelles la partiule suivra un mouvement adiabatique. En e�et, dans laouronne solaire et le milieu interplanétaire, le mouvement des partiules ne peut êtreréduit à un simple mouvement en milieu magnétisé uniforme à hamp életrique nul. Cesont des milieux plus ou moins ollisionnels et dans lesquels les ondes életrostatiques etéletromagnétiques peuvent se développer. Lorsque la fréquene des perturbations esttrès petite devant la fréquene ylotronique (ω ≪ ωc) et les longueurs d'ondes grandesdevant le rayon de Larmor, la giration des partiules dans e milieu peu �utuant n'estpas modi�éé. Le moment magnétique, est alors onservé :

Γ =
p2
⊥

2|B|
= constante (3.12)Le moment magnétique est un invariant adiabatique. Cependant, lorsque le hampmagnétique B �utue sur les éhelles spatiales et temporelles aratéristiques du mou-vement de giration de la partiule, un transfert d'énergie entre la partiule et les �u-tuations présentes dans le milieu peut s'opérer, impliquant une modi�ation du momentmagnétique et la violation de la ondition d'adiabatiité.40



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 41Le transfert d'énergie entre les partiules et les �utuations peut se faire par exemplepar une interation résonante ondes-partiules (Set. 2.3.1.2). La présene d'ondes dansle milieu peut in�uer sur la vitesse des partiules. Les partiules peuvent ainsi êtreaélérées ou déélérées.Les ondes ne sont pas les seules à in�uer sur le mouvement des partiules. Leshamps életriques induisent des mouvements de dérives életriques qui modi�ent lemouvement de la partiule. De la même manière, les �utuations du hamp magné-tique non uniforme introduisent également des phénomènes de dérive des partiules.En fontion de son rayon de giration, la partiule sera plus ou moins sensible à ese�ets de dérive et sa trajetoire sera modi�ée.

Fig. 3.1: Mouvement d'une partiule de masse m et de harge q dans un hamp magnétique uniformesans hamp életrique, soumise à la fore de Lorentz. rL : est le rayon de Larmor, v : le veteur vitesse ;
α : l'angle d'attaque (angle entre le hamp magnétique et la vitesse de la partiule.3.1.1.2 Equation de transportAvant d'être détetées à la Terre, les partiules aélérées au Soleil se propagentdans le milieu interplanétaire. Le aratère peu ollisionnel du vent solaire et les hautesénergies des partiules impliquent que les partiules énergétiques, se propageant le longdes lignes de hamp du milieu interplanétaire, n'interagissent pas ave les partiules duvent solaire. Le hamp magnétique interplanétaire (IMF) peut également être approhéà un milieu où le hamp magnétique et le hamp életrique varient lentement. En e�et,les �utuations du hamp magnétique interplanétaire varient sur des éhelles de tempsde quelques dizaines de minutes à plusieurs heures (Kallenrode 2001), alors que lespartiules énergétiques ont une fréquene de giration de l'ordre de quelques dizaines deseondes. Le hamp magnétique interplanétaire peut alors être traité par une approheperturbative dont déoule la théorie quasi-linéaire (QLT).L'élaboration de modèles de transport de partiules dans un hamp magnétiquereste un sujet de reherhe d'atualité. Les hypothèses faites dans es modèles dé-pendent prinipalement des aratéristiques des �utuations du hamp magnétique(éhelles spatiales et temporelles, dimensions onsidérées) et de l'énergie des partiules.41



42 3.1. Les partiules énergétiques solaires détetées à la TerreLe but ii n'est pas de présenter les di�érents modèles, mais de présenter elui qui estouramment utilisé lors de l'étude de la propagation de partiules énergétiques ( E >
1 MeV) dans le hamp magnétique interplanétaire de l'héliosphère interne (Set 2.1.2).Le modèle lassique du transport de partiules énergétiques dans l'héliosphère in-terne onsidéré est le transport foalisé (foused transport). Cette théorie est onstruitesur deux hyptohèses.Tout d'abord, le transport perpendiulaire au hamp magnétique moyen des par-tiules énergétiques dans le hamp magnétique interplanétaire est négligé dans l'hélio-sphère interne (e.g Zank et al. 1998), bien que ertaines études suggèrent que l'in�uenede la di�usion perpendiulaire dans le transport des partiules énergétiques est non né-gligeable (e. g. Dröge et al. 2010, Zhang et al. 2009).De plus, la déélération adiabatique1 et les e�ets de onvetion du vent solaire 2sont négligés dans e modèle du transport foalisé. L'apport de es deux proessussur le transport des partiules a été néanmoins implémenté dans une étude de Ru�olo(1995), suggérant que la déélération adiabatique avait surtout une inidene sur lespartiules de basses énergies.Après la suppression des termes de déélération adiabatique et de onvetion duvent solaire dans l'équation de transport généralisée, il ne reste que les termes defoalisation des partiules le long du hamp magnétique et la di�usion dans l'espaedes vitesses de la distribution des angles d'attaque (Roelof 1969). Le r�le de es deuxtermes dans l'équation de transport foalisé se résume don à un transfert de quantitéde mouvement, sans perte d'énergie.Lors de la propagation dans le milieu interplanétaire, les partiules énergétiquesvoient un hamp magnétique divergent, 'est-à-dire que l'intensité du hamp magné-tique diminue ave la distane au Soleil. Ainsi, d'après la onservation du momentmagnétique, la vitesse perpendiulaire des partiules diminue lorsque la magnitude dehamp magnétique déroît, tandis que la vitesse parallèle augmente. En supposant unhamp életrique nul, l'énergie inétique doit rester onstante. Il se produit alors untransfert de quantité de mouvement perpendiulaire vers la quantité de mouvement pa-rallèle. Ce omportement entraîne don la foalisation de la partiule le long du hampmagnétique qu'elle suit et qui diminue ave l'éloignement au Soleil.L'interation de es ondes ave les partiules a des e�ets de di�usion sur l'énergieet sur les angles d'attaque. Lorsque la vitesse de la partiule est bien plus grande quela vitesse de l'onde, la di�usion des angles d'attaque est plus rapide que la di�usiond'énergie. Dans le milieu interplanétaire, e sont les ondes magnéto-hydrodynamiquesqui dominent, ave pour vitesse aratéristique la vitesse d'Alfvèn, variant de cA ∼
1000 km.s−1 dans la haute ouronne (∼ 10 R⊙) à cA ∼ 100 km.s−1 à 1 UA (Meyer-Vernet 2007). Lorsque l'on herhe à déterminer le transport des partiules solairesénergétiques, on a v > 0.3c ≫ cA. L'interation résonnante ave les ondes joue un r�leprinipalement di�usif sur les partiules. En moyennant sur plusieurs interations elase traduit par une di�usion des angles d'attaque dans l'espae des vitesses. Le oe�ientde di�usion des angles d'attaque, Dµµ est alors diretement relié aux aratéristiquesdes ondes qui résonnent ave les partiules et peut être déduit dans l'approximation1L'expansion du vent solaire induit une expansion des ondes. Les partiules subissent alors uneaélération de Fermi inverse et sont alors déélérées.2Les ondes du milieu interplanétaire se déplaent ave le vent solaire, et in�uent sur l'énergie despartiules se propageant dans le milieu 42



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 43QLT (Jokipii 1966).Le transport des partiules relativistes dans le milieu interplanétaire est générale-ment traité omme un problème 1D. En tenant ompte du mouvement adiabatique despartiules et de la di�usion des angles d'attaque, on obtient l'équation de transportfoalisé pour des partiules dans le hamp magnétique interplanétaire (Eq. 3.13), gou-vernant l'évolution de la fontion de distribution des partiules dans la diretion z duhamp magnétique, f(z, p, µ, t), telle que :
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(3.13)où z est las oordonnée le long de la ligne de hamp, µ = cos(α) est les osinus del'angle d'attaque, v est la norme de la vitesse supposée onstante.� vµ
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traduit la foalisation du faiseau par le hamp magnétique divergent,où L est la longueur de foalisation des partiules, donnée par : 1
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est le terme de di�usion des angles d'attaque, où Dµµ est le oe�ientde di�usion dérivé des interations résonnantes ondes-partiules.Ce modèle de transport des partiules ne représente ertes pas la omplète réalitéphysique, mais il fournit une très bonne approximation dans le as de la propagationdes partiules énergétiques dans l'héliosphère interne.Le rayon de Larmor d'un proton relativiste de 5 GeV se propageant dans le hampmagnétique interplanétaire à environ 1 UA de Soleil, soit |B| ≃ 8nT, serait de l'ordre de

300000 km, 'est-à-dire environ la distane Terre-Lune. Ave un tel rayon de giration,les premières partiules aux énergies relativistes, atteignant la Terre, ne sont que peudi�usées lors de leur parours interplanétaire. Le signal déteté est alors fortementanisotrope et aligné le long du hamp magnétique.Pour des partiules à des énergies relativistes, ave un rayon de giration de l'ordrede la distane Terre-Lune, et une fréquene de giration de l'ordre de la 0.1 Hz, ladistribution en angle d'attaque des première partiules sera e�etivement peu di�usée.Cependant, les partiules les plus di�usées arriveront plus tard. Ayant été plus di�usées,leur distribution des angles d'attaque sera plus large.Le milieu interplanétaire étant peu ollisionnel et la di�usion des partiules éner-gétiques étant également peu e�ae sur les premières partiules énergétiques, leurlibre parours moyen est de l'ordre de l'unité astronomique. Les partiules aéléréesau Soleil qui arrivent en premier à la Terre ont été peu di�usées lors de leur paroursdans le milieu interplanétaire.3.1.1.3 De l'héliosphère à l'atmosphère terrestreL'interfae entre l'heliosphère et la magnétosphère orrespond à de la matière ho-quée par l'a�uene onstante d'un vent solaire super-sonique et super-Alfvènique.43



44 3.1. Les partiules énergétiques solaires détetées à la TerreL'épaisseur du ho à la Terre varie entre 10 − 100 km, en fontion de la vitesse duvent solaire (Morse & Greenstadt 1976). Dans ette ouhe de plasma hoquée, orres-pondant à la région de transition entre le vent solaire et la magnétosphère le hampmagnétique est fortement perturbé et disontinu.Pour pouvoir traverser ette disontinuité de quelques entaines de kilomètres etpénétrer dans la magnétosphère, les partiules inidentes doivent avoir un rayon degiration su�samment grand par rapport à l'épaisseur de ette ouhe de plasma, oùrègne des disontinuités magnétiques. Un proton, d'une énergie E = 100 MeV typiqued'un événement à partiules énergétiques solaire (SEP), se propageant le long d'unhamp magnétique de 8 nT, possède un rayon de Larmor rL = 100000 km. Une tellevaleur du rayon de Larmor est bien su�sante pour que le proton traverse la région detransition sans être perturbé par les disontinuités.

Fig. 3.2: Gauhe : Distribution de la rigidité de oupure géomagnétique sur une mappemonde enfontion de la position (http ://www.nmdb.eu) ; Droite : shéma des trajetoires des partiules déviéesen fontion de leur énergies par rapport à l'énergie de oupure due au hamp magnétique terrestre.Contrairement au hamp magnétique interplanétaire nominal au voisinage de laTerre (BIMF = 5 nT), le hamp magnétique de la magnétosphère est plus élevé, del'ordre de 30 nT, dans la magnétosphère externe, à 1000 nT pour la magnétosphère in-terne. Après la traversée du ho, les partiules inidentes sur la magnétosphère voientalors un hamp magnétique plus fort. Cette augmentation du hamp magnétique induitune intensi�ation de la fore de Lorentz et don une diminution du rayon de Larmor.Le rayon de Larmor pour un proton de 100 MeV, impatant le haut de la magnéto-sphère (B = 50 nT), diminue de plus de la moitié par rapport au rayon de Larmordans le milieu interplanétaire, rL = 26000 km. Lorsque e proton s'enfone dans lamagnétosphère, il renontre un hamp magnétique de plus en plus intense. Le rayonde Larmor ontinue alors à diminuer pour atteindre des valeurs de l'ordre du millier dekilomètres dans les ouhes internes, où la magnitude du hamp magnétique avoisineles 1000 nT. Ave une telle valeur du rayon de Larmor dans la magnétosphère interne,le proton est tellement dévié par le hamp magnétosphérique qu'il sera ré�éhi vers l'es-pae (Fig. 3.2, droite). Pour que la partiule atteigne l'atmophère terrestre, son rayonde Larmor en haut de la magnétosphère doit d'ores et déjà être su�samment grand,supérieur à la distane entre le haut de la magnétosphère et le haut de l'atmosphère,pour être simplement dévié par le hamp magnétosphérique. Pour une valeur du rayon44



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 45de Larmor supérieure à ∼ 30000 km, la partiule atteint alors le haut de l'atmosphèreavant d'avoir eu le temps de faire une giration omplète.La apaité d'une partiule à impater l'atmosphère terrestre est déterminée par sarigidité ainsi que par la valeur du hamp magnétique terrestre. Le hamp magnétiquede la magnétosphère introduit alors une ontrainte sur la rigidité des partiules pouvantêtre détetées au sol. Cette ontrainte se traduit par une grandeur aratéristique, larigidité de oupure géomagnétique. Elle représente la rigidité minimale que doit avoirune partiule provenant du haut de la magnétosphère, à la vertiale, pour atteindrel'atmosphère à environ 20 km d'altitude. Nous verrons dans la setion 3.1.2.1 ommentette rigidité est alulée pour un point préis sur la surfae terrestre.En alulant ette rigidité de oupure géomagnétique pour di�érents points, répar-tis sur le globe, on peut déterminer des lignes où ette rigidité est onstante. Ces lignespartiulières orrespondent aux lignes d'iso-intensité de B. Un exemple de es lignes estréprésenté sur la �gure 3.2. Plus la latitude augmente, plus la rigidité de oupure géo-magnétique diminue. Ainsi, au niveau de l'équateur magnétique, la rigidité de oupuregéomagnétique atteint 15 GV, tandis qu'au niveau des p�les, elle est quasi nulle. Lespartiules ave une rigidité supérieure à ette rigidité de oupure géomagnétique vontpouvoir impater la haute atmosphère. Au niveau des p�les, la oupure géomagnétiqueétant nulle, 'est la oupure atmosphérique à 450 MeV qui dé�nit l'énergie minimalerequise pour produire des partiules seondaires dans l'atmosphère en nombre su�santpour qu'elles soient détetables au sol.L'interation de es rayons osmiques ave les partiules atmosphériques se traduitpar la réation de gerbes osmiques. Les produits seondaires sont omposés de di�é-rents types de partiules, dont des neutrons, des protons et des muons (Simpson 2000).Des instruments au sol permettent de mesurer la signature de es partiules relativistesimpatant l'atmosphère terrestre.3.1.2 La détetion à la Terre : les moniteurs à neutrons3.1.2.1 Qu'est e qu'un moniteur à neutronsUn moyen de déteter es partiules relativistes, impatant l'atmosphère terrestreest le moniteur à neutrons. Ces moniteurs sont des instruments qui mesurent les neu-trons tertiaires réés dans le moniteur surtout par les neutrons seondaires, produitsdans l'atmosphère lors des gerbes osmiques.Il existe deux types de moniteur à neutrons. Le premier onçu fut un moniteur àneutrons IGY (Simpson & Uretz 1953). Quelques années plus tard un nouveau modèle,plus e�ae, NM64 (Carmihael 1964), est onstruit. Dans leur revue, Stoker et al.(2000) présentent les di�érentes étapes de développement des moniteurs à neutrons.Le prinipe de détetion reste ependant le même. Un déteteur est omposé de plu-sieurs tubes de omptage, et haque tube est un ompteur proportionnel. La �gure 3.3présente une oupe vertiale d'un tube. En pénétrant dans le tube, les neutrons se-ondaires vont interagir ave une ouhe de plomb et produire des neutrons tertiairesnon-thermiques. Ces neutrons tertiaires vont être thermalisés par une ouhe modé-ratrie, généralement du polyéthylène3. Une fois thermalisés, les neutrons tertiaires3La setion e�ae d'interation entre les neutrons et le polyéthylène est plus importante à hauteénergie. 45



46 3.1. Les partiules énergétiques solaires détetées à la Terrethermiques interagissent ensuite ave le gaz ontenu au entre du tube. Selon les mo-niteurs, le gaz ontenu est formé soit de BF3, soit de 3
2He. La réation des neutronsthermiques ave es gaz produit des partiules hargées suivant les équations bilanssuivantes :

10
5 B + n = 7

3Li +4
2 He (3.14)

3
2He + n = 3H + p (3.15)Ce sont les déharges életriques générées par les partiules alpha et les protons quisont mesurées à l'anode du tube.

Fig. 3.3: Gauhe : Coupe vertiale (haut) et oupe longitudinale (bas) d'un tube ompteur de mo-niteur à neutrons ; Droite : Fontion di�érentielle totale de réponse des moniteurs à neutrons enfontion de la rigidité des partiules détetées. La fontion de réponse dépend de l'épaisseur atmo-sphérique au dessus du moniteur. Cette fontion de réponse est di�érente lors d'un minimum solaire(traits pleins) et d'un maximum (traits pointillés) Clem & Dorman (2000).La fontion di�érentielle totale de réponse d'un moniteur à neutrons résulte de laombinaison du spetre en énergie des partiules primaires, qui déroit ave l'énergie etdon la rigidité magnétique, et de l'e�aité du déteteur, qui augmente ave la rigidité.Clem & Dorman (2000) montrent alors que le maximum de la fontion di�érentielletotale de réponse d'un moniteur à neutrons est en moyenne de 5 GV pour des rayonsosmiques galatiques (Fig. 3.3).Les moniteurs à neutrons détetent en permanene les rayons osmiques galatiques(GCRs) impatant l'atmosphère terrestre. Le �ux de GCRs est omplètement isotropeet l'intensité varie en fontion du yle solaire, mais également en fontion de la rotationterrestre (Belov 2000). La variation de 11 ans des GCRs est anti-orrélée ave le ylesolaire. Ce omportement s'explique failement par le fait qu'en période de maximumsolaire, l'heliosphère est plus fortement perturbée par les multiples éjetions de masseoronale interplanétaires, que pendant un minimum d'ativité solaire. La variationdiurne, ave la rotation terrestre, s'explique aussi simplement par le fait qu'un moniteurà neutrons ne voit pas le même hamp magnétique lorsqu'il est dans la partie nuit dela magnétosphère ou la partie jour. Sporadiquement, le �ux est également modulé46



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 47par l'ativité solaire. En e�et, les éjetions de masse oronale interplanétaires ont unhamp magnétique intense et engendrent des ondes de ho, qui induit des déviationsdes GCRs. Il y a don moins de GCRs qui impatent l'atmosphère terrestre, e qui seréperute naturellement sur les taux de omptage des moniteurs. Cette diminution estappelé e�et Forbush (Forbush 1938, Cane 2000). La �gure 3.4 illustre es di�érentesvariations du �ux des rayons osmiques galatiques.En plus de es variations, les �ux de partiules relativistes solaires se superposent àe �ux des GCRs, réant des Ground Level Enhanements ou GLEs. En e�et, lorsquees GLEs atteignent la Terre, un ou plusieurs moniteurs enregistrent une augmentationsigni�ative de leurs taux de omptage (Fig. 3.4). La durée de es événements solairesvarie de quelques dizaines de minutes à quelques heures.

Fig. 3.4: Haut : variation de 11 ans du �ux de GCRs par l'ativité solaire (gauhe), variation diurnedu �ux de GCRs, (droite) ; Bas : Exemple de déroissane Forbush du 23 Février au 6 Mars 1992(gauhe), événement à protons solaires du 13 Déembre 2006, observé par plusieurs moniteurs àneutrons (droite).3.1.2.2 Rigidité de oupure et diretions asymptotiquesPréédemment, nous avons vu que le hamp magnétique terrestre introduit uneondition limite sur la rigidité des partiules pour qu'elles soient détetées à la Terre.47



48 3.1. Les partiules énergétiques solaires détetées à la TerrePour haque moniteur à neutrons, on peut dé�nir une rigidité de oupure géomagné-tique et des diretions asymptotiques (Smart et al. 2000).Pour déterminer la rigidité de oupure géomagnétique en un point, il faut dans unpremier temps être apable de déterminer la trajetoire des partiules dans le hampmagnétique de la Terre. Le premier alul analytique de trajetoires de partiules dansun dip�le magnétique a été réalisé par Störmer (1930). Par la suite, des modèles plusomplexes, destinés aux aluls numériques ont été élaborés (Shea et al. 1965, Smartet al. 2000). Ces divers modèles prennent en ompte les variations du hamp magnétiquemagnétosphérique dues à l'interation ave le vent solaire, mais également les variationsmagnétiques de la magnétosphère interne et externe (Fluekiger & Kobel 1990).Le alul de la trajetoire d'une partiule, d'inidene vertiale à l'atmosphère ter-restre, utilise le onept de partiule miroir. Cette partiule miroir est identique à lapartiule réelle, mais de harge opposée. Elle suit alors la même trajetoire que la par-tiule réelle mais en sens inverse. L'intégration de la trajetoire d'une partiule réelleentre son arrivée en haut de la magnétosphère et l'impat en haut de l'atmosphère estéquivalente à l'intégration de la trajetoire de la partiule miroir lanée vertialementdu haut de l'atmosphère et sortant de la magnétosphère.Le ode Magnetoosmis 4 alule les trajetoires de partiules de di�érentes rigi-dités. Les di�érentes trajetoires obtenues sont permises (la partiule miroir sort de lamagnétosphère) ou interdites (la partiule miroir retombe sur l'atmosphère). Le dessinà gauhe sur la �gure 3.5 illustre les di�érents types de trajetoires que l'on peut ob-tenir. Les trajetoires numérotées de 1 à 4 sont des trajetoires permises, tandis quela trajetoire 5 est interdite. Etant donné que les trajetoires des partiules miroirsdépendent de leurs rigidités, la dernière trajetoire permise implique que la rigidité dela partiule miroir suivant ette trajetoire est la rigidité de oupure géomagnétique.La diretion asymptotique dé�nit la diretion inidente de la partiule au niveaude la magnétosphère terrestre qui aura une diretion d'inidene donnée, en généralevertiale en haut de l'atmosphère à une position donnée. Cette diretion d'inidenetraduit l'angle que fait le veteur vitesse de la partiule par rapport à une diretionspatiale donnée.A ause de la ourbure de leurs trajetoires lors de leur entrée dans la magnéto-sphère, les partiules de rigidités di�érentes peuvent arriver ave des angles d'inidenesdi�érents, tout en atteignant le même point à la vertiale de l'atmosphère. Le aluldes diretions asymptotiques d'un moniteur suit le même shéma que le alul de larigidité de oupure. En variant la rigidité de la partiule miroir et en alulant les tra-jetoires, on détermine une gamme d'angles de sortie de la partiule miroir en haut dela magnétosphère, orrespondant aux angles d'inidene, en haut de la magnétosphère,de la partiule réelle impatant l'atmosphère vertialement.Ces diretions asymptotiques, orrespondant à l'angle d'inidene en haut de lamagnétosphère, sont exprimées en latitude et longitude en oordonnées géoentriquesà une distane de 25 RT, et peuvent être représentées sur un mappemonde. De lamême manière, le veteur du hamp magnétique interplanétaire pendant l'événementpeut être mesuré. Traduit en latitude et longitude géoentriques, il est alors représentésur la même mappemonde. Ainsi, à droite sur la �gure 3.5 est représenté l'ensembledes diretions asymptotiques pour quelques moniteurs à neutrons ainsi que le hamp4http ://osray.unibe.h/ laurent/magnetoosmis/48



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 49magnétique interplanétaire lors du GLE du 13 Déembre 2006 (R. Bütikofer, om-muniation privée). L'ensemble des diretions asymptotiques alulées dé�nit un �neasymptotique d'aeptation. Ce �ne permet de déterminer d'où proviennent les parti-ules détetées par l'instrument. La ourbure des trajetoires des partiules est d'autantplus grande que la rigidité est faible, impliquant que les diretions asymptotiques à uneposition donnée, s'éloignent d'autant plus de la diretion vertiale que la rigidité estfaible.

Fig. 3.5: Gauhe : Illustration des trajetoires permises et interdites par le hamp magnétique ter-restre ;Droite : Les diretions asympotiques des moniteurs à neutrons alulées lors l'événement du 13Déembre 2006 (R. Bütikofer, ommuniation privée). Ces diretions asymptotiques sont représentéespar une longitude et une latitude. Le triangle noir représente la diretion du hamp magnétique3.1.2.3 Le réseau des moniteurs à neutronsPlus de inquante moniteurs à neutrons opérationnels sont répartis sur l'ensembledu globe. Etant positionnés à di�érentes latitutes et longitudes, les oupures géomagné-tiques, ainsi que les diretions asymptotiques varient d'un moniteur à l'autre. D'autrepart, pour deux moniteurs prohes géographiquement mais à deux altitudes di�érentes,le taux de omptage di�ère en fontion de l'épaisseur atmosphérique.Une ombinaison judiieuse des moniteurs permet d'obtenir l'axe de symétrie dufaiseau de partiules inidentes, sa distribution en angle d'attaque, et son spetre enrigidité. Moraal et al. (2000) résument l'intérêt et l'importane de travailler ave unréseau mondial de moniteurs à neutrons. En e�et, en fontion de leur position, les�nes d'aeptation di�èrent et fournissent une information sur l'angle d'inidene despartiules en haut de la magnétosphère ainsi que sur leur rigidité. En ombinant les dif-férentes informations données par les moniteurs individuels, il est possible d'en déduireles aratéristiques propres du faiseau de partiules en haut de la magnétosphère.De plus, si l'on onnait la fontion de réponse des moniteurs (Clem & Dorman2000), l'exès du taux de omptage pour haun des moniteurs en réponse à un �uxde partiules anisotrope ave un spetre en rigidité presrit, peut être modélisé. Laminimisation de et exès du taux de omptage alulé pour haque moniteur parrapport au taux de omptage mesuré, pour l'ensemble des moniteurs utilisés, permetde déterminer l'amplitude et l'indie spetral du �ux de partiules, ainsi que l'axe desymétrie du faiseau et la distribution des angles d'attaque par rapport à et axe du49



50 3.2. Contraindre l'aélération des partiules énergétiques solairesmaximum de �ux des partiules. Cette méthode est dérite en détail par Shea & Smart(1982) et Humble et al. (1991).La distribution des angles par rapport à la diretion de �ux maximal dérit ladistribution du faiseau en angles d'attaque, lorsque la diretion du �ux maximal estalignée ave le hamp magnétique interplanétaire au voisinage de la Terre. Pour lespartiules relativistes d'origine solaire, et alignement de la diretion de �ux maximalest véri�é dans la majorité des as (MCraken et al. 1967). Notons tout de mêmequ'il est possible d'observer une déviation puisque le hamp magnétique est mesurépontuellement et que le rayon de Larmor des partiules aux énergies relativistes estgrand.Le modèle utilisé pour aluler le taux de omptage repose sur le alul de la réponsed'un moniteur à neutrons soumis à un �ux de partiules homogène dont l'allure duspetre de rigidité (souvent en loi de puissane) est donnée et la distribution des anglesd'attaque, donnée également, est symétrique par rapport à l'axe de maximum de �uxdu faiseau. Le moniteur à neutrons ayant une diretion asymptotique alignée avel'axe du faiseau enregistrera un signal plus fort. A titre d'exemple, prenons le GLEdu 13 Déembre 2006. Le �ux de protons, mesuré par le moniteur situé à Kerguelen,est le plus intense, par exemple que le �ux mesuré par le moniteur à Mosou (Fig 3.4).D'après le alul des diretions asymptotiques (Fig. 3.5, à droite), on note que le �ned'aeptane de Kerguelen est le plus prohe de la diretion du hamp magnétique.L'utilisation en réseau des moniteurs à neutrons apparaît alors omme un outil im-portant pour ontraindre les aratéristiques des �ux de partiules solaires relativistesimpatant la Terre. Ainsi, l'étude des GLEs permet d'obtenir des informations indis-pensable omme la diretivité du faiseau ou l'anisotropie que les mesures in-situ departiules à moindre énergies (∼ 50 keV − 300 MeV) ne permettent pas. En e�et, lesmesures in-situ sont réalisées en un point de l'espae tandis que le réseau des moniteursà neutrons permet de réaliser des mesures sur l'ensemble du globe.3.2 Contraindre l'aélération des partiules énergé-tiques solairesOn sait que le Soleil est un aélérateur de partiules e�ae et il existe touteune zoologie d'événements à partiules énergétiques. Ainsi, dans l'espae, les satellitesmesurent des partiules jusqu'à une entaine de MeV, e sont des Solar EnergetiPartiles ou SEPs et au sol, les moniteurs à neutrons mesurent des protons énergétiquesd'origine solaire au dessus de 450 MeV, les GLEs. Les SEPs sont plus fréquents que lesGLEs qui ne sont rien d'autre que leur ontrepartie relativiste, mais les soures solairesde leur aélération sont enore débattues. De nombreuses études ont été réaliséespour omprendre l'origine et les méanismes d'aélération responsables des SEPs.Cependant, les résultats apparaissent omme étant très dépendants de l'événement etdes observations utilisées pour es études observationnelles. La détermination du oudes méanismes d'aélération à partir des mesures au sol des partiules relativistesprésente des avantages ertains. Après avoir justi�é e hoix je présenterai les deuxsénarios envisagés pour expliquer les observations et les évolutions temporelles desdi�érentes signatures radiatives lors des GLEs.50



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 513.2.1 Un problème omplexe3.2.1.1 Compétition entre les méanismes d'aélérationLes protons énergétiques (SEPs et GLEs) sont toujours assoiés à une éruptionsolaire énergétique, générant une éjetion de masse oronale (CME) et un �are trèsénergétique (lasse X ou M5). Ces deux manifestations solaires de libération violented'énergie dans la ouronne fournissent des proessus apables d'aélérer des partiules,jusqu'à des énergies relativistes, qui seront détetées au sol par les moniteurs à neutrons(Set. 3.1).La reonnexion magnétique délenhant le �are, induit divers proessus aéléra-teurs. Ces proessus d'aélération et les signatures életromagnétiques des partiulesaélérées sont présentés en détail dans la setion 2.3. D'un point de vue observation-nel, 'est l'émission γ (Set. 2.3.2), observée au niveau des régions atives, qui suggèreque des protons peuvent être aélérés parfois jusqu'au GeV, lors de la phase impulsivedu �are (Chupp 1990). L'allure des spetres de photons produits lors d'un �are estdiretement liée à l'énergie des partiules et aux proessus d'émission mis en jeu. Enomparant les spetres de photons observés ave des spetres de photons modélisés, entenant ompte des di�érents proessus d'émission (Forrest et al. 1985, Koharov et al.1993), il est possible de déterminer l'énergie à laquelle les partiules ont été aélérées.La seonde option pour aélérer des partiules à haute énergie, est une onde deho. L'aélération se fait par un proessus dit de Fermi. Les ondes de ho obser-vées, résultent généralement des éjetions de masse oronale (Steinolfson 1992) et sontdivisées en deux groupes : les ondes de ho oronales, et les ondes de ho inter-planétaires. Néanmoins, elles ont des propriétés di�érentes. D'une part le nombre deMah de es hos est di�érent dans la ouronne et dans la milieu interplanétaire.D'autre part, le hamp magnétique dans la ouronne est la plupart du temps ferméet intense, présentant une resistane à l'expansion de l'éjetion de masse ; tandis quedans le milieu interplanétaire lassique (spirale de Parker) le hamp magnétique estouvert, et n'oppose que peu de résistane à l'expansion des CMEs. La présene d'ondede ho lors d'un événement se traduit par une émission radio aratéristique des éle-trons aélérés par ette onde de ho. On observe es émissions, appelées des sursautsde type II, dans la spetre dynamique radio. Ces sursauts présentent une dérive lente
∼ 0.1−1 MHz.s−1, et en fontion de la fréquene à laquelle ils apparaissent, e sont dessursauts de types II oronaux ou interplanétaires. De nombreux modèles d'aélérationmontrent que l'aélération par onde de ho de partiules aux énergies relativistes estpossible (Sandroos & Vainio 2009).Les événements à partiules énergétiques solaires les plus fréquents sont les SEPs,qui ont été largement étudiés. D'après les pro�ls des SEPs mesurés à 1 UA, on distinguedeux groupes : les événements que l'on dit impulsifs et les événements graduels (Reames1999). L'allure des pro�ls temporels pour es deux lasses d'événements est présentéedans la �gure 3.6. Les événements dits impulsifs sont assoiés à une émission en X-moud'une durée de moins d'1 hr, tandis que les événements dits graduels sont assoiés àune émission en X-mou beauoup plus longue (Cane et al. 1986).Selon Reames (1999), les événements impulsifs résulteraient d'une aélération par5Classi�ation dé�nie à partir de la valeur du maximum du �ux en X-mou mesuré en W.m−2 parles satellites GOES 51



52 3.2. Contraindre l'aélération des partiules énergétiques solaires

Fig. 3.6: Mesure des �ux de protons à di�érentes énergies par l'instrument ISEE3 (Reames 1999).Gauhe : Pro�l temporel de l'événement à proton énergétique graduel du 5 Déembre 1981 ;Droite :Pro�l temporel de l'événement à protons énergétique impulsif du 14 Aout 1982.le �are, tandis que les événements graduels seraient aélérés par une onde de ho.D'après son étude, les événements impulsifs sont toujours assoiés à une région ative,loalisée autour de W50◦, permettant aux partiules aélérées lors du �are d'êtrediretement injetées dans le tube �ux de la spirale de Parker onneté à la Terre.Ce n'est pas le as des régions atives assoiées aux événements graduels, bien que latendane à l'ouest perdure (Fig. 3.10, gauhe), les SEPs graduels peuvent provenir del'ensemble du disque solaire. L'aélération par l'onde de ho permet alors d'expliquerpourquoi on peut déteter es SEPs dont la région ative n'est pas bien onnetée.L'argument avané est que l'onde de ho aélère les partiules sur une large gammede longitude, permettant ainsi à es partiules d'être injetées dans le tube de �ux dela spirale de Parker onneté à la Terre (Fig 3.12).Dans les années 80, es onlusions s'appuyaient, entre autres, sur des observationsradios montrant que les SEPs graduels étaient toujours assoiés à des sursauts de typeII, tandis que les SEPs impulsifs ne l'étaient pas (Kahler et al. 1984). Cependant, deréentes études ont montré que des ondes de ho sont présentes aussi bien lors d'unSEP graduel qu'impulsif (Kahler et al. 2001, Yashiro et al. 2004).Un seond argument en faveur de l'aélération des SEPs graduels et impulsifs,respetivement par l'onde de ho et le �are, repose sur l'abondane d'3He par rap-port à 4He. Des mesures des années 90 montrent que les SEPs impulsifs aux énergies
∼ 1 MeV.nucleon−1 présentent généralement une surabondane en 3He/4He de 1000,ontrairement aux SEPs graduels où l'abondane d'3He est typique du milieu inter-planétaire (Reames et al. 1988). L'3He est un élément rare et auune surabondane de52



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 53et élément n'est mesurée dans le milieu interplanétaire. Reames (1999) propose alorsque ette surabondane est due au fait que l'3He est aéléré préférentiellement parun proessus stohastique lors de l'interation résonnante des partiules ave les ondesgénérées lors de la reonnexion. Cei suggère que les SEPs impulsifs sont aélérées lorsdu �are.A l'inverse, les SEPs graduels présentent une abondane typique du milieu inter-planétaire, en aord ave l'idée que les SEPs graduels sont omposés de partiulesdu milieu interplanétaire, aélérées par une onde de ho. Cependant, des mesuresd'abondane à des énergies > 15 MeV.nucleon−1 par l'instrument ERNE/SOHO (So-lar Heliospheri Observatory, (Torsti et al. 1995)) ont montré que ette surabondaneen 3He n'était pas uniquement une aratéristique des événements impulsifs, mais queles événements graduels possédaient également ette propriété (Torsti et al. 2003). Cesrésultats suggèrent alors que l'aélération des partiules par ondes de ho dans SEPsgraduels n'est probablement pas l'unique proessus mis en jeu (Cane et al. 2007). Cettedi�érene d'abondane dans les SEPs impulsifs et graduels peut ependant être expli-quée par des di�érenes dans la géométrie du ho et la population soure de partiules(Tylka et al. 2005) ou enore par l'e�aité du ho (Cane et al. 2003).D'après les mesures des états de harge des ions du Fer, il semble que les SEPsimpulsifs soient omposés d'ions de Fer plus ionisés que eux détetés lors des SEPsgraduels. En e�et, il semblerait que les ions de Fer dans les SEPs impulsifs soientfailement ionisés 20 fois. D'après l'équilibre thermodynamique, la température requiseest d'environ 107 K pour expliquer un état de harge aussi élevé. La ouronne solaireest trop froide (T ∼ 1−3×106 K), mais lors d'un �are, l'énergie libérée (> 6×1025 J)permet de hau�er le plasma jusqu'à 10 × 106 K, omme le montrent les mesuresd'émission dans les boules post-éruptives. Cette augmentation de la température lorsdes �ares permettrait don d'atteindre des états de harge élevés, d'où la suggestionque les SEPs impulsifs sont aélérés lors du �are et non par une éjetion de masseoronale. Pour les SEPs graduels, les mesures stagnent autour des états de hargearatéristiques du milieu interplanétaire (Cane et al. 1991, Cane et al. 1986). Uneétude de Kartavykh et al. (2008) montre ependant que l'état de harge d'un ion nedépend pas uniquement de la température, mais également de son énergie.A partir du rayonnement en onde radio produit par la propagation de faiseaud'életrons sub-relativistes dans la ouronne et le milieu interplanétaire, il est possiblede ontraindre un peu plus les soures d'aélération des partiules énergétiques. Lesfréquenes d'émissions sont diretement liées à la fréquene plasma loale, elle mêmedépendante de la densité du plasma telle que : ωP ∼ 9
√

(nP ). La densité du plasma dansle vent solaire déroît à mesure que l'on s'éloigne du Soleil. En première approximation,la densité déroît alors en ∼ 1/r2. Plus les életrons, émettant en radio, s'éloignentdu Soleil, plus leur fréquene d'émission diminue. Il apparaît alors un e�et de dérivedes émissions radios vers les basses fréquenes en fontion du temps à environ 10 −
20 MHz.s−1, et que l'on observe lairement sur les spetres dynamiques (Fig. 3.7). Lesémissions présentant es aratéristiques sont appelées sursauts de types III. Lorsquel'on utilise es mesures d'émissions sous forme de spetre dynamique, elles fournissentdes informations sur les proessus d'émissions mis en jeu, ainsi que sur les struturesdu hamp magnétique dans lesquelles les partiules énergétiques émettent (ex : ouvertou fermé).La omparaison des sursauts de type II (signature d'une onde de ho) ave les �ux53



54 3.2. Contraindre l'aélération des partiules énergétiques solaires

Fig. 3.7: Spetre dynamique omposite entre 1500 MHz et 100 kHz, pour deux événements graduelsobservés : le 24 Novembre 2000 et le 4 Novembre 1997. Les sursauts de type II assoiés aux événementsgraduels sont préédés à plus hautes fréquene par des sursauts de types III (Cane et al. 2002).de protons énergétiques montrent que les SEPs graduels sont préférentiellement aom-pagnés par un type II interplanétaire, observé entre 15 MHz et 100 kHz (Gopalswamyet al. 2005), pouvant suggèrer une aélération par une onde de ho interplanétaire.En omparant les �ux en X-mou ave les spetres dynamiques omposites s'étendantde 1800 MHz à 100 kHz, Cane et al. (2002) montrent que les sursauts de type II, ob-servés lors des éruptions produisant des SEPs graduels, sont préédés par des sursautsde type III ommençant très bas dans la ouronne (∼ 900 MHz). La �gure 3.7 est uneillustration de ette relation temporelle entre sursaut de type II et type III. Les ondesde hos jouent probablement un r�le lors de l'aélération des partiules produisantdes SEPs graduels, mais ette étude montre que le �are peut également partiiper à54



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 55l'aélération, omme l'avait supposé Kahler (1982).Les études statistiques herhant à ontraindre les méanismes d'aélération desSEPs, qu'ils soient graduels ou impulsifs s'avèrent être peu onluantes, entre autre àause du manque de ohérene entre les 2 atégories d'événement et les méanismesd'aélération assoiées déduits des observations.3.2.1.2 L'intérêt d'étudier les GLEsBien que le méanisme aélérateur ne soit pas nééssairement le même pour despartiules d'une dizaine de MeV et elles de quelques GeV, détetées au sol par lesmoniteurs à neutrons, les GLEs, l'étude de es GLEs apparaît don omme la meilleurevoie pour ontraindre les méanismes solaires permettant d'aélérer des partiulessolaires à très hautes énergies.Dans la setion 3.1.2.3, on a vu que l'utilisation du réseau des moniteurs à neutronspermettait de déterminer le spetre, la distribution en angle d'attaque et la direti-vité, et d'en déduire le pro�l temporel du �ux de partiules relativistes en haut de lamagnétosphère.Les distributions en angle d'attaque des partiules relativistes mesurées par les mo-niteurs à neutrons, bien que s'élargissant au ours de l'événement, restent fortementanisotropes (Vashenyuk et al. 2006) (Fig. 3.8). Ainsi, quel que soit le proessus aéléra-teur, il doit être su�samment rapide et bas dans la ouronne solaire pour que le faiseausoit foalisé lors de son parours interplanétaire (Set. 3.1.1.2). Cette forte anisotropieau début de l'événement suggère que les premiers protons arrivant à la Terre ont étéfaiblement di�usés lors de leur propagation dans le milieu interplanétaire. L'isotropi-sation progressive du faiseau peut être illustrée ave le GLE du 13 Déembre 2006 :Les signaux mesurés par les moniteurs prohes de la diretion d'anisotropie du faiseaumontent les premiers, ave une montée plus rapide et une durée plus ourte que le �uxmesuré par les moniteurs plus éloignés de la diretion d'anisotropie (Fig. 3.8).

Fig. 3.8: Gauhe :Flux de protons mesuré par di�érents moniteurs à neutrons (GLE, 13 Déembre2006) ; Droite : Evolution de l'anisotropie du faiseau de protons du GLE du 13 Déembre 2006 (R.Buetikofer, ommuniation privé).Cette faible di�usion de la distribution des angles d'attaque des �ux de protons seréperute sur le libre parours moyen de es partiules dans le milieu interplanétaire.D'après la théorie de transport quasi-linéaire (QLT) de Jokipii (1966), le libre paroursmoyen serait dépendant de la rigidité et varierait de λ = 0.08−0.4 UA pour des protons55



56 3.2. Contraindre l'aélération des partiules énergétiques solairesde 1− 20 GeV. La QLT est ependant limitée puisqu'elle onsidère les �utuations duhamp magnétique omme faible, alors que le hamp magnétique interplanétaire peutêtre fortement �utuant. De plus, la détermination de es libres parours moyen estthéorique et ne prend pas en ompte les mesures in-situ de partiules à la Terre.A partir de simulations Monte Carlo de la propagation de partiules relativistespar un transport foalisé, Lokwood et al. (1982) alulent le libre parours moyen quele �ux de partiules doit posséder pour représenter l'anisotropie et le �ux mesuré ausol par les moniteurs à neutrons. Ils montrent alors que le libre parours moyen estplus petit, λ = 0.5 UA, lors d'événements s'isotropisant rapidement, et que pour desévénements anisotropes plus longtemps, le libre parours moyen est bien plus grand,
λ = 5 UA (Fig. 3.9). Toujours ave des simulations de type Monte Carlo et en utilisantles mesures de �ux, il a été montré que le libre parours moyen peut être très di�érentd'un événement à l'autre, 0.01 − 10 UA, en fontion de l'énergie des partiules et des�utuations du hamp magnétique (Torsti et al. 2004, Ru�olo et al. 2006). Pour un �uxde protons relativistes > GeV, se propageant dans l'héliosphère interne ave un libreparours moyen > 0.5 UA, Lumme et al. (1987) ont montré que les angles d'attaquedu faiseau de proton seront faiblement di�usés, se traduisant par une forte anisotropiedu faiseau.

Fig. 3.9: Résultats d'une simulation Monte Carlo où le libre parours moyen est alulé pour obtenirle pro�l temporel des protons relativistes mesuré à la Terre ; Gauhe : pour un évenement ave unedéroissane rapide (7 Mai 1978) ;Droite : pour un événement à déroissane plus lente (22 Novembre1977) (Lokwood et al. 1982)Les aratéristiques des �ux de protons relativistes à la Terre, obtenues à partir duréseau des moniteurs, indiquent notamment que pour ertains événements relativistessolaires, le �ux est temporellement struturé et présente 2 omposantes distintes.Apparaît alors une omposante de ourte durée, présentant une montée rapide : laomposante rapide (prompt omponent, PC), et une omposante plus étendue dans letemps : la omposante retardée (delayed omponent, DC). En plus de leur di�érenedans leur extension temporelle, la distribution en angle d'attaque de la omposantePC est plus anisotrope que la omposante DC. La présene de es deux omposantesprésentant des aratéristiques di�érentes suggère que, lors de es GLEs, les deux po-pulations de partiules n'ont pas été aélérées ensemble, ou bien qu'elle n'ont pas étéaélérées par le même méanisme, ou enore qu'elles se sont propagées dans un mi-56



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 57lieu interplanétaire très di�érent. Ainsi, ette struturation temporelle dans les �ux deprotons en haut de la magnétosphère apporte une ontrainte supplémentaire lors de laomparaison des signatures radiatives des partiules aélérées au Soleil et dans milieuinterplanétaire ave les �ux de partiules relativistes mesurés à la Terre.Bien que les GLEs soient rares6, les énergies relativistes dont sont dotées es par-tiules induisent des onditions de propagation pour les premières partiules dans lemilieu interplanétaire impliquant des temps d'arrivée bien dé�nis et des faiseaux peudi�usés. Les GLEs deviennent ainsi une soure de données unique pour déterminerles temps d'injetion des partiules au Soleil lors des grosses éruptions. De plus, lastruturation temporelle des pro�ls des protons en haut de la magnétosphère favo-rise la omparaison direte ave les signatures de l'aélération de partiules au Soleil(Set. 2.3.2), permettant une assoiation temporelle entre les proessus aélérateurset les partiules aélérées. Cependant, des retards entre la détetion des partiulesrelativistes à la Terre et les signatures életromagnétiques au Soleil sont mesurés dansla quasi totalité des as. Ces retards systématiques, introduisant un biais observation-nel, peuvent également être aompagnés d'un problème de onnexion entre la régionative et le pied du tube de �ux de la spirale de Parker onneté à la Terre.3.2.1.3 Les délais observés et la onnexion à la TerrePour pouvoir faire une omparaison temporelle entre les signatures radiatives auSoleil et les partiules énergétiques à la Terre, il faut s'a�ranhir du parours dans lemilieu interplanétaire, qui est di�érent pour les photons (L = dST = 1 UA) et pourles partiules hargées (dépend du hamp magnétique interplanétaire). De plus, seuleles premières partiules énergétiques doivent être utilisées omme indiateur tempo-rel, puisque e sont elles qui auront été le moins di�usées lors de leur propagationdans le milieu interplanétaire. Le temps d'injetion au Soleil tSRT des premiers protonsénergétiques s'obtient ave :
tSRT = tstart −

L

v
(3.16)où tstart est le temps d'arrivée des premières partiules au niveau de la Terre, L,longueur d'une ligne de hamp le long de laquelle les partiules se propagent à unevitesse v. Le temps d'injetion ainsi alulé, peut alors être omparé aux di�érentstemps aratéristiques des émissions életromagnétiques au Soleil (ex : temps de débutou du maximum des pis), alulés en soustrayant au temps de détetion à la Terre

8.3 min = 1 UA/c .Les régions atives, assoiées aux éruptions solaires produisant des GLEs, sont loa-lisées majoritairement à l'Ouest solaire, et très prohe du pieds d'anrage de la spiralede Parker (Fig. 3.10). La distribution des positions des régions atives des événementssuggèrent que les partiules énergétiques, aélérées au Soleil, se propagent dans le mi-lieu interplanétaire préférentiellement le long de la spirale de Parker, parourant ainsiune longueur de l'ordre de L ∼ 1.2 UA7. Pour des protons de 2 GeV, non di�usés lorsde la propagation, le temps de parours est de ∼ 11 min.Sous ette hypothèse de propagation des partiules le long de la spirale de Parker,di�érentes études ont montré que les premiers protons relativistes arrivent à la Terre6Seulement 70 GLEs répertoriées en 70 ans7Cette longueur de la spirale de Parker dépend de la vitesse du vent solaire.57



58 3.2. Contraindre l'aélération des partiules énergétiques solaires

Fig. 3.10:Gauhe : Distribution des événements à életrons relativistes pour les événements graduels,l'histogramme hahuré en haut et les événements impulsifs en bas. L'histogramme non hahuré dans legraphique du haut orrespond à la distribution des positions des régions atives assoiées aux protons,établie par Kahler et al. (1984).Droite : Une distribution similaire est obtenue pour les GLEs à partirdes mesures des moniteurs à neutrons (http ://www.nmdb.eu)ave un retard de 10−30 min par rapport au début des émissions X, Hα ou miroondes(Carmihael 1962, Kodama et al. 1977, Kahler et al. 2003). Lors de nombreuses études,ayant un but autre que la détermination des temps d'arrivée des partiules relativistesà la Terre, des retards similaires ont été reportés (Debrunner et al. 1997, Kahler et al.2003, Tylka et al. 2003). Cliver et al. (1982) ont également mesuré des retards supplé-mentaires au temps que mettent les partiules pour parourir la distane L ∼ 1.2 UA,de 10 à 30 minutes par rapport au maximum de l'émission en Hα et au début del'émission miro-onde > 9 GHz (Fig. 3.11, gauhe). Pour 10 de es événements, théori-quement bien onnetés à la Terre par la spirale de Parker (20◦ − 90◦ Ouest), bien quedes retards aient été observés, les életrons de 100 keV semblent avoir été injetés plust�t que les protons et les életrons plus énergétiques, respetivement 2 GeV et 1 MeV(Fig. 3.11, droite). L'injetion tardive des protons et des életrons les plus énergétiquespeut être due au piégeage des partiules ou à une aélération tardive des partiulesles plus énergétiques. Cette aélération tardive au �are pourrait entre autre expliquerles retards observés alors que la région ative est onnetée à la Terre par la spirale deParker (Set. 3.2.2.2).Cependant, même si dans la majorité des as, les GLEs sont assoiés à des régionsatives prohes du pied de la spirale de Parker, ertains sont détetés alors qu'il ne sontthéoriquement pas onnetés à la Terre (Fig. 3.10). Le retard des partiules pourraitdon être dû au fait que les partiules, originaire d'une région ative mal onnetée,mettent plus de temps à atteindre la ligne de hamp onnetée à la Terre. Cependant,auune orrélation n'est observée entre la durée des retards et la position des régionsatives (Fig. 3.11, gauhe). Les aratéristiques de l'aélération par l'onde de hofournit des arguments pour expliquer les retards et résoudre le problème de onnexion(Set. 3.2.2.1). 58
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Fig. 3.11:Gauhe :Pour 10 GLEs, loalisé entre 20◦−90◦ Ouest, on mesure des retards par rapport aumaximum de l'émission en Hα et au début de l'émission miro-onde > 9 GHz, pouvant être attribuésà di�érents épisodes d'aélération de partiules ; Droite : Les retards mesurés entre les di�érents�ux de protons et d'életrons mesurés à la Terre et les signatures d'aélération de partiules au Soleil(Cliver et al. 1982)Mais pourquoi y aurait-il deux méanismes distints, le �are et l'onde ho, pouraélérer des partiules aux énergies relativistes, qui ne dépendraient que de la positionde la région ative ? Deux problèmes majeurs se posent alors : A quoi sont dus esretards systématiques que l'on observe, et omment peut-on déteter les partiulesrelativistes aélérées lors d'éruptions dans des régions atives très mal onnetées ?3.2.2 Retards et onnexion expliqués par les proessus d'aélérationBien que le milieu interplanétaire dans lequel les partiules relativistes se propagentjoue un r�le important (Set. 3.4), les méanismes d'aélération présents lors deséruptions solaires peuvent expliquer les retards observés et le problème de onnexionde la région ative à la Terre. Ainsi lors d'une éruption, les partiules peuvent êtreaélérées par divers méanismes liés à la reonnexion (Set. 2.3.1) mais aussi par lesproessus présents lorsqu'une onde ho se développe à partir d'une éjetion de masseoronale. Bien qu'il soit possible de déterminer le phénomène solaire éruptif (�are ouCME) responsable de l'aélération, il est néanmoins di�ile de déterminer quel est leproessus physique aélérateur.3.2.2.1 L'aélération par l'onde de ho de la CMELors de l'aélération par une onde ho, en amont d'une éjetion de masse, lespartiules doivent traverser l'onde ho souvent, avant d'atteindre des énergies rela-tivistes. Les CMEs les plus rapides sont éjetées du Soleil à une vitesse maximale de
∼ 2500 km.s−1 (Gopalswamy et al. 2004), impliquant un nombre de Mah Alfvéniquedans la ouronne de 2.5, e qui est faible en omparaison des ondes de ho présentesdans les objets astrophysiques aélérateurs de partiules relativistes (∼ 1000 dans les59



60 3.2. Contraindre l'aélération des partiules énergétiques solairesrestes de supernova). Les ondes de ho générées par les CMEs sont en général peue�aes, et les partiules relativistes restent don un ertain temps au voisinage del'onde, permettant alors en prinipe d'expliquer les retards mesurés entre le début dessignatures radiatives au Soleil et la détetion des partiules relativistes à la Terre.Cette aélération par l'onde de ho en amont de la CME aélère les partiulessur une large gamme d'héliolongitudes (Fig. 3.12, droite). Les partiules peuvent êtreinjetées dans un grand nombre de tubes de �ux du hamp magnétique interplanétaire,et notamment dans le tube de �ux de la spirale de Parker, onneté à la Terre (Cliveret al. 1982, Nitta et al. 2006). En e�et, il a été montré que pour des événementspartiuliers l'extension en longitude de la CME est su�sante pour que l'onde de hoatteigne le tube de �ux de la spirale de Parker onneté à la Terre (Cliver (1982),Hudson et al. (1982), Cliver et al. (2004)). L'aélération de partiules par l'onde deho d'une CME, ave la géométrie appropriée, peut don résoudre le problème de laonnexion de la région ative, où le �are est observé, à la spirale de Parker onnetantla Terre.

Fig. 3.12: Gauhe : Représentation shématique de l'injetion de partiules aélérées lors du �are ;Droite : Représentation shématique de l'injetion de partiules aélérées par une onde de ho enamont de la CME. Leur injetion le long de la spirale de Parker se fait plus haut dans la ouronneque lors du �are (Reames 1999).Après son éjetion au Soleil, la CME et l'onde de ho assoiée s'éloignent duSoleil. En onsidérant que les partiules, après injetion dans le milieu interplanétaire,parourent environ 1.2 UA, le retard mesuré entre le début du �are et la détetiondes partiules, orrespondant à la durée durant laquelle les partiules sont aélérées,peut être traduit en terme de hauteur oronale de la CME à laquelle les partiules sontinjetées. A partir des données oronographiques en lumière blanhe et en supposantque les partiules sont aélérées en amont de l'onde de ho de la CME, Kahler(1994) détermine la hauteur de la CME à laquelle les partiules sont injetées. Entraçant l'évolution de l'intensité des �ux des protons à 470 MeV, 1 GeV et 4 GeV,et en supposant que les protons relativistes parourent 1.2 UA après leur injetiondans le milieu interplanétaire, il montre que les pis des pro�ls d'injetion des protonsorrespondent à des hauteurs oronales de la CME d'environ 5 − 15 R⊙. Gopalswamy(2005) obtient des résultats similaires ave des hauteurs entre 1.4 − 8.7 R⊙ pour lespartiules relativistes des GLEs du yle solaire 23.60



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 61La distane de ∼ 1.2 UA, ommunément admise omme longueur parourue parles partiules relativistes entre le Soleil et la Terre, est néanmoins disutable. En e�et,Larson et al. (1997) montrent que les partiules énergétiques de quelques MeV peuventparourir des distanes de 2 − 4 UA entre leur injetion dans l'espae interplanétaireet la Terre. Une analyse de dispersion des vitesses (veloity dispersion analysis, VDA)permet de déterminer, sous ertaines hypothèses, la longueur parourue et le tempsd'injetion au Soleil des partiules, dans une gamme d'énergie de quelques MeV àquelques dizaines de MeV, qui sont détetées d'autant plus tard à la Terre qu'elles sontmoins énergétiques. Cette méthode est présentée en détail dans la setion 3.4. Ainsi,en tenant ompte des distanes parourues par les protons et les életrons, obtenuespar ette méthode VDA, et qui peuvent être di�érentes de 1.2 UA, Kruker & Lin(2000) déterminent les hauteurs oronales d'injetion des partiules. Ils obtiennent deshauteurs oronales pour l'onde de ho de h > 5−12 R⊙ pour 26 SEPs onsidérées. Enajoutant aux données utilisées dans la VDA les partiules relativistes ∼ GeV, Cliveret al. (2004) et Reames (2009) montrent que les événenents à protons relativistes duyle 23 ont pu être aélérés par une onde de ho entre 2 − 4 R⊙ (Fig. 3.12). Cettehauteur d'injetion des partiules relativistes a été déterminée pour des as individuelsde GLE (Falone et al. 2003, Bieber et al. 2004). En omparant les temps d'injetiondes protons relativistes ave le début des émissions de sursauts de type II au Soleil,ils suggèrent également que les protons relativistes sont injetés après le début dusursaut de type II oronal. A es distanes du Soleil, les émissions de types II ontlieu aux longueurs d'ondes déamétriques, et les lignes de hamp magnétiques sontouvertes, suggérant que l'onde de ho en amont de la CME qui aélére es partiulesest interplanétaire et quasi-parallèle (Cliver et al. 2004).L'aélération de partiules aux énergies relativistes par l'onde de ho en amont dela CME peut alors en prinipe exliquer les retards observés, mais aussi permettre auxpartiules d'être injetées dans les lignes de hamp de la spirale de Parker onnetéesà la Terre.3.2.2.2 Aélération et injetion tardive au �areBien que les ondes de ho en amont de la CME soient une solution, la quantitéd'énergie pouvant être libérée lors de la reonnexion aux éhelles des �ares solaires estonsidérable ∼ 1020J = 1027erg. De plus lors de la reonnexion magnétique des pro-essus apables d'aélérer des partiules à hautes énergies se développent (Set. 2.3).Les signatures radiatives de partiules aélérées, omme les émissions γ, traeur desprotons aélérés à des énergies supérieures à 300 MeV, montrent e�etivement que despartiules à hautes énergies peuvent être aélérées lors du �are (Vilmer et al. 2003).L'aélération par le �are ne peut don pas être totalement exlu omme méanismeaélérateur des protons de hautes énergies. Mais, si les partiules sont aélérées jus-qu'à des énergies relativistes lors du �are, omment peut-on expliquer les retards del'arrivée des partiules à 1 UA ?Lorsque l'on regarde en détail les pro�ls temporels du rayonnement X-dur et miro-ondes, produits par des életrons aélérés lors d'un �are, on distingue di�érents pisd'émissions suessifs, omme lors de l'événement du 13 Déembre 2006 (Fig. 3.13).Ces pis orrespondent à des aélérations suessives de partiules lors de la reon�-guration magnétique de la région ative. Ces strutures temporelles dans les signatures61



62 3.2. Contraindre l'aélération des partiules énergétiques solairesradiatives n'apparaissent pas dans les X-mous (Fig. 3.13). Le rayonnement X-mou estdu rayonnement d'un plasma hau�é lors du �are, et le manque de struture vient dufait que le refroidissement du plasma prend plus de temps, ontrairement aux émissionsX-durs et miro-ondes produits par des proessus di�érents (Set. 2.3.2). Ces multiplesépisodes d'aélération suggèrent que les partiules ne sont pas aélérées uniquementau début du �are, déterminée ave la montée initiale des X-mous, mais qu'elles peuventêtre aélérées plus tradivement lors d'épisodes d'aélération tardifs. Une aélérationtardive permettrait don d'expliquer les retards d'arrivée des partiules relativistes àla Terre.

Fig. 3.13: Haut : Emission X-mou observée par GOES ;Bas pro�l des émissions miro-ondes à dif-férentes longueurs d'ondes de 3.5 GHz et 35 GHz (Nobeyama Radio polarimeter) lors du GLE du 13Déembre 2006.En prenant omme pro�l d'injetion des partiules énergétiques, les pro�ls des émis-sions miro-ondes, Klein et al. (1999) omparent les pro�ls de partiules, simulés aprèsleur propagation libre dans le milieu interplanétaire, au signal observé par le moni-teurs à neutrons. La meilleure onordane entre le début des montées du pro�l desprotons relativistes à la Terre simulé et observé est obtenue pour un pro�l d'injetionne omptant que le deuxieme pi de l'émission oronale à 327 MHz (Fig. 3.14). Uneaélération tardive des partiules au �are permettrait don d'expliquer le retard desprotons relativistes à la Terre lors de et événement.De nombreuses émissions életromagnétiques (émission X, γ et miroondes), as-soiées à des événements à protons, présentent plusieurs pis. En onsidérant queles protons relativistes se sont propagés librement le long la spirale de Parker (L ∼
1.1 − 1.3 UA), il est faile de déterminer le temps d'injetion des partiules au So-leil (Eq. 3.16), et de le omparer ave les temps de début des di�érentes signaturesradiatives au Soleil. Des études temporelles individuelles de GLEs montrent e�eti-vement qu'une aélération tardive des partiules de plus haute énergie par rapportaux partiules de plus basse énergie permet d'expliquer les retards observés lors de esévénements (Li et al. 2007, Li et al. 2009).Comme pour l'aélération par l'onde de ho (Set. 3.2.2.1), une analyse de dis-persion des vitesses permet déterminer la distane interplanétaire parourue par lespartiules énergétiques, et le temps d'injetion des protons au Soleil. Ainsi, à partir dutemps d'injetion au Soleil des partiules relativistes, Debrunner et al. (1997) montrentégalement que les protons sont aélérées aux énergies relativistes lors d'un nouvel épi-sode d'aélération et d'injetion des protons, se produisant après le premier épisode62
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Fig. 3.14: Résultats de la modélisation du transport libre dans le milieu interplanétaire des partiulesen faisant varier le pro�l d'injetion dé�ni à partir des signatures radiatives au Soleil. Il semble alors quele meilleur pro�l d'injetion est elui du deuxième pi miro-onde (dernière ligne, deuxième panneau),suggérant que les partiules ont été aélérées simultanément ave les partiules produisant le deuxièmepi miro-onde (Klein et al. 1999).d'aélération massif de partiules lors de la phase impulsive du �are. En fontion desévénements étudiés, les partiules relativistes détetées à la Terre peuvent avoir été a-élérées plus tard ou alors avoir été piégées au Soleil avant d'être injetées dans l'espaeinterplanétaire.Quel que soit le parours interplanétaire onsidéré, les résultats montrent que l'his-toire de l'aélération et de l'injetion des partiules les plus énergétiques ne peut serésumer à un épisode singulier, mais que les �ares assoiés aux partiules relativistessont omplexes et présentent de multiples phases d'aélération et d'injetion. Des re-tards entre l'injetion des életrons et l'injetion des protons oroborent l'idée de etteaélération tardive des hautes énergies (Kallenrode & Wibberenz 1991, Li et al. 2009).Le rayonnement X-dur émis lors des �ares solaires est observé depuis longtemps(Solar Maximum Mission, SMM, et Reuven Ramaty High Energy Solar SpetrosopiImager, RHESSI, Lin et al. 2002). Les mesures du rayonnement X sont réalisées dansdi�érentes gammes d'énergies de photons, permettant ainsi d'en déduire des spetresen énergie des X-durs. D'après l'analyse de es spetres lors d'une vingtaine de SEPsobservés, Kiplinger (1995) montre une tendane de durissement du spetre au oursde l'événement (Fig. 3.15, à gauhe). Ce omportement spetral des X-durs traduitune aélération de plus en plus de partiules à hautes énergies. Pour les événements àpartiules relativistes, auune étude statistique n'a été faîte. Néanmoins, lors du GLEdu 20 Janvier 2005, (Saldanha et al. 2008) mettent en évidene un durissement duspetre en X-dur (Fig. 3.15, à droite). Ce durissement du spetre lors d'événementsà partiules énergétiques, voire relativistes, appuie l'idée d'une aélération plus tar-dive des partiules les plus énergétiques. Cependant, une étude statistique réente des63



64 3.3. Une étude temporelle détailléespetres du rayonnement X-dur, observés lors des SEPs, établit que e durissementdu spetre n'apparaît pas systématiquement (Grayson et al. 2009).

Fig. 3.15: Gauhe : Evolution de l'indie spetral au ours de l'événement, alulée à partir du �uxen X-dur à 50 keV observé par SMM lors du SEP du 13 Mai 1983 (Kiplinger 1995) ; Droite : Lors duGLE du 20 Janvier 2005 : Emission en X-mou observée dans le anal basse énergie de GOES (ourberouge) et le �ux du rayonnement X-dur (ourbe bleue) observé par RHESSI à 50−100 keV utilisé pourdéterminer l'évolution de l'indie spetral (ourbe noire) qui diminue au ours du temps traduisantun durissement du spetre (Saldanha et al. 2008).De plus, pour les événements présentant une omposante rapide et une ompo-sante retardée, PC et DC, l'aélération des partiules de la omposante rapide semblepouvoir être temporellement attribuée au �are, tandis que la seonde omposante estpréférentiellement assoiée aux émissions de types II métriques et/ou hetométriquesdans le spetre dynamique, suggérant une aélération par une onde de ho oronaleou interplanétaire (Moraal et al. 2009). Je on�rmerai d'ailleurs ette tendane lors del'étude détaillée du GLE le 20 Janvier 2005.3.3 Une étude temporelle détailléePréédemment, j'ai présenté les di�érentes approhes d'assoiation temporelles onsi-dérées dans la littérature, et les onlusions qu'elles entraînent. Les résultats sur laséquene temporelle des signatures de l'aélération au Soleil et de l'injetion des par-tiules relativistes dans l'espae interplanétaire s'avèrent ambigüs. Il est don néessaired'identi�er les phénomènes solaires liés à l'aélération des partiules aux énergies re-lativistes par des études individuelles plus préises. A�n de omprendre le méanismesresponsable de l'aélération des partiules relativistes, j'ai étudié de manière détailléeun événement partiulier, elui du 20 Janvier 2005. Cet événement est partiulière-ment bien adapté à l'étude des orrélations temporelles ave les signatures radiatives.Je présente ii la méthode et les résultats obtenus.3.3.1 Le hoix de l'événementLe GLE du 20 Janvier 2005 est l'un des plus intenses mesuré depuis la déouvertedes rayons osmiques solaires et la région ative assoiée à l'éruption est loalisée à
55◦ Ouest, prohe du pieds théorique de la spirale de Parker onnetée à la Terre. Celasuppose que les partiules énergétiques ont un aès diret à l'espae interplanétaire. Ce64



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 65GLE est observé par de nombreux moniteurs, et la détermination des aratéristiquesdu �ux de protons relativistes peut être déduit des mesures du réseau de moniteurs àneutrons (Set. 3.1.2.3).Les résultats publiés par Fluekiger et al. (2006) pour le �ux de protons en haut de lamagnétosphère montrent que et événement est temporellement struturé et fortementanisotrope. Ainsi, le pro�l présente un premier pi à montée très rapide (2− 3 min) etde ourte durée ; un seond pi, 10 minutes plus tard est observé à plusieurs endroit(stations de Sanae, Kerguelen, Inuvik). L'anisotropie du faiseau suggère égalementque les e�ets de di�usion lors du transport des partiules relativistes sont très faiblesau début de l'événement.De nombreuses observations omplémentaires sont disponibles, notamment les �ux
γ, X-durs et miro-ondes, ainsi que les émissions radio dans les gammes de longueursd'onde métriques, déamétriques et hetométriques, traçant les életrons énergétiquesse propageant dans l'espae interplanétaire de 0.2−20 R⊙ au dessus de la photosphère.Sur le spetre dynamique radio, on remarque 2 sursauts de type III, traçant l'inje-tion de faiseaux d'életrons sub-relativistes (v ∼ 0.3c) dans le milieu interplanétaire.Notamment, dans le pro�l radio à 14 MHz (h ∼ 10 R⊙) on distingue deux pis, dontla séquene temporelle fait penser aux 2 pis observés dans le �ux de protons relati-vistes. Ces similitudes dans les pro�ls suggèrent une injetion simultanée des életronsproduisant les sursauts de type III et les protons relativistes.Cet événement est don très favorable à une étude temporelle détaillée. En e�et,la quantité et la qualité des données permettent d'obtenir des résultats préis sur laséquene temporelle des di�érentes signatures radiatives. Notamment, pour et événe-ment, il y a des observations d'émission γ, seul rayonnement observable diretementpouvant être dû à la présene de protons énergétiques (> 300 MeV) dans la ouronnesolaire (Set. 2.3.2).3.3.2 Les signatures observationnellesLes premières partiules relativistes sont détetées à la Terre à 06 :50 UT par leréseau de moniteurs à neutrons. Lors de l'éruption (NOAA 10720) assoiée à e GLE,il a été observé un �are émettant en rayon X-mou, de lasse GOES X7.1 (maximumdu �ux à 7.1 × 10−4 W.m−2) de 06 :37 UT à 07 :26 UT ; une émission en Hα avedeux rubans (2B) loalisés à 12◦ Nord et 58◦ Ouest ; et une éjetion de masse oronalerapide observée par SoHO, ainsi que des perturbations à grande éhelle en extrêmeultraviolet.3.3.2.1 Le �ux de protons relativistes en haut de la magnétosphèreLa ombinaison des moniteurs à neutrons en réseau (Set. 3.1.2.3) permet de déter-miner la distribution angulaire par rapport à la diretion privilégiée des partiules etle spetre en rigidité du �ux des protons en dehors de la magnétosphère. Nous avonsutilisé 40 moniteurs à neutrons et l'analyse de Fluekiger et al. (2006) pour déterminerle �ux de protons en haut de la magnétosphère (Fig. 3.16).Lors de e GLE, la diretion privilégiée du maximum du �ux est aligné ave lehamp magnétique en dehors de la magnétosphère. La distribution angulaire ( panneauinséré dans le panneau b) de la �gure 3.16) orrespond don à la distribution des65
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Fig. 3.16: Evolution des aratéristiques du pro�l des protons relativistes en haut de la magnétosphère.a) : Signal de quelques moniteurs à neutrons, b) Indie spetral, ) Amplitude et distribution en angled'attaque du �ux de protons et d) pro�l temporel du �ux des protons en haut de la magnétosphèreterrestre.angles d'attaque du �ux des protons relativistes. Sur le panneau ) de la �gure 3.16 estreprésenté l'évolution temporelle de l'indie spetral obtenu (γ(t)) et sur le panneau d)est représenté l'amplitude de l'intensité di�érentielle diretionnelle des protons (appeléeplus tard l'intensité des protons).Le pro�l temporel des protons relativistes en haut de la magnétosphère présente2 pis distints. Lors du premier pi, le �ux est fortement anisotrope, ave des anglesd'attaques ne dépassant pas les 30 ◦. Notons que le �ux devient moins anisotrope lors duseond pi. Cette diminution de l'anisotropie peut être due à la di�usion interplanétairedes protons du deuxième pi, à la ré�exion au dela de 1 UA dans des régions enorotation ou enore à des ondes de hos de CMEs éjetées du Soleil plus t�t et ayantdéjà dépassé la Terre (Bieber et al. 2001, Sáiz et al. 2008).3.3.2.2 Les signatures de partiules aélérées dans l'atmosphère solaireLes di�érentes signatures radiatives de partiules de hautes énergies, aélérées lorsde la reon�guration de la région ative (Set. 2.3.2), sont représentées sur la �gure 3.17.A partir des mesures du rayonnement X-dur du satelite RHESSI, on retient les émissionsde 50−100 keV et de 550−800 keV, produit par des életrons aélérés respetivement66
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68 3.3. Une étude temporelle détailléeCependant, le premier épaulement pour les X de 50 − 100 keV est plus prononé quele deuxième, présent dans l'épisode 2. A l'inverse, le pro�l des X plus énergétiquesprésente un seond épaulement dans le deuxième épisode, plus marqué que le premierdans l'épisode 1. Cette évolution temporelle des �ux X dans deux gammes d'énergiessuggère alors un durissement du spetre des X entre le premier et le deuxième épisoded'aélération (reporté également par Saldanha et al. 2008). Ce résultat nous permetde onlure que les életrons les plus énergétiques sont préférentiellement aélérés lorsdu deuxième épisode d'aélération.La montée rapide et onséquente du pro�l du rayonnement γ lors du deuxièmeépisode suggère que les protons les plus énergétiques (> 300 MeV) sont aélérés lorsdu deuxième épisode d'aélération. Grâe à l'étude temporelle détaillée (préision dela minute) des signatures de partiules aélérées à di�érentes énergies, j'ai montré queles protons et les életrons les plus énergétiques étaient aélérés simultanément lorsdu seond épisode d'aélération, débutant à 06 :45 :30 UT, de la phase impulsive del'érutpion, et pas immédiatement au début.3.3.3 Un sénario d'aélération et de propagation3.3.3.1 Les partiules aélérées de la ouronne au milieu interplanétaireIl n'existe auun traeur des protons énergétiques entre la basse atmosphère, oùl'on observe les γ, et la Terre. Ce manque d'observation génère souvent des onje-tures quant au parours interplanétaire des protons. En supposant que les protonssont injetées en même temps que les phases d'injetion des életrons, j'ai alors utiliséle rayonnement radio émis lors de la propagation d'életrons sub-relativistes dans lemilieu interplanétaire.Sur le spetre dynamique s'étendant de 180 − 1 MHz (Fig. 3.18), on observe deuxprinipaux groupes de sursauts de types III métriques-hetométriques et un sursaut detype II oronal (180− 75 MHz). D'après Pohjolainen et al. (2007), le type II métriquen'est pas du à l'onde de ho en amont de l'éjetion de masse. L'argument avané estque la CME n'a pas enore atteint la hauteur oronale néessaire au début de l'émissionde type II oronal pour produire ette émission radio métrique. Cette émission pourraitalors être due à un ho oronal induit par l'expansion de la CME dans la ouronne.A partir de e spetre dynamique radio, j'ai pu déterminer le temps d'injetion deséletrons produisant les types III dans le milieu interplanétaire. La première injetionde faiseau d'életrons non-thermiques observée est visible à 180 MHz, mais l'injetionommene à plus haute fréquene et don plus bas dans la ouronne. La ourbureobservée entre 35 MHz et 25 MHz de e premier groupe de types III suggère que lespremiers életrons injetés n'ont pas aès à l'espae interplanétaire.En revanhe, les groupes de types III métriques ayant une ontrepartie hetomé-trique traduisent une injetion d'életrons non-thermiques dans le milieu interplané-taire. Je onsidère alors que les premiers életrons non-thermiques, injetés dans lemilieu interplanétaire, sont eux produisant le sursaut de type III prinipal, observé àpartir de 14 MHz. Grâe au pro�l temporel de l'émission radio à 14 MHz, j'obtiens untemps de début du premier sursaut de type III intense de 06 :46 UT±30 s.Le �ux de protons et le �ux du sursaut de type III à 14 MHz présentent dessimilitudes. Les deux pro�ls ont haun deux pis distints. Le premier pi des protons68



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 69
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70 3.3. Une étude temporelle détailléepar le rayonnement. Cette distane supplémentaire orrespond alors au déalage entemps, ∆t, qu'il faut apporter pour superposer les premiers pis du sursaut de typeIII à 14 MHz et du pro�l des protons relativistes. J'obtiens par ette méthode, pourdes protons de 5 GV, soit une vitesse de 0.98c, une distane interplanétaire parouruede 1.49 UA. Cette distane, plus longue que la spirale de Parker théorique est ohé-rente ave les mesures d'un milieu interplanétaire fortement perturbé (MCraken et al.2008).3.3.3.2 L'aélération des partiules relativistes du 20 Janvier 2005Sur la �gure 3.18, j'ai superposé le pro�l temporel du �ux de protons à la Terre,déalé de l'intervalle de temps résultant de la omparaison du sursaut de type III etdu pro�l des protons. Par onstrution, la montée des protons ommene ave le débutdu type III en dessous de 14 MHz. Néanmoins, la ohérene temporelle de la durée del'injetion des életrons non-thermiques et des protons est frappante, appuyant l'idéeque les protons relativistes sont injetés simultanément ave les premiers életrons non-thermiques s'éhappant dans l'espae interplanétaire. Ce temps d'injetion des protons(06 :46 UT) oïnident ave le seond épisode d'aélération de la phase impulsive(06 :45 :30 UT), durant lequel su�samment de protons et d'életrons sont aélérés,respetivement à des énergies supérieure à 300 MeV et 1 MeV (durissement du spetredu rayonnement en X, pi à 35 GHz et début du rayonnement γ).L'étude temporelle détaillée des di�érentes signatures de l'aélération, de l'inje-tion et de la propagation des partiules énergétiques m'a permis d'établir une ohé-rene temporelle entre l'aélération des partiules les plus énergétiques produisant lessignature radiatives, et les protons relativistes à la Terre. Les résultats obtenus sur ladistribution des soures de rayonnement X-dur et X-mou (Kruker et al. 2008), or-respondant à l'évolution lassique observée lors de la reon�guration magnétique dela région ative par un proessus de reonnexion, suggèrent que l'aélération des pre-miers protons relativistes peut être assoiée aux proessus aélérateurs présents lorsde la reonnexion magnétique (Set. 2.2).Si l'on onsidère que les protons du deuxième pi parourent la même distaneinterplanétaire que les protons du premier pi, on remarque que le début et la duréedu seond pi des protons sont ohérents ave eux du type II oronal (Fig. 3.18).Cependant, le début du type II métrique oïnide ave le début d'un deuxième groupede type III intenses, omme le montre le spetre dynamique à plus hautes fréquenes(Pohjolainen et al. 2007). De es observations, deux sénarios se dégagent. D'un �té,les protons du deuxième pi auraient été aélérés lors du �are omme les protons dupermier pi, puis di�usés par l'onde de ho oronale. D'un autre �té, l'onde de hoproduisant le type II métrique serait l'unique aélérateur des protons du deuxième pi.Ces deux sénarios permettent d'expliquer la longue durée, mais il n'est pas possiblede les di�érenier et don de onlure sur les méanismes à l'oeuvre dans l'aélérationdes protons relativistes du deuxième pi.L'événement du 20 Janvier 2005 présente, omme dans de nombreux GLEs, deuxomposantes : une rapide (PC) et une plus longue (DC). Les sénarios établis préé-dement dans la littérature onsistent à onsidérer une aélération des protons de laomposante rapide lors du �are, et de la omposante retardée par l'onde de ho généréepar la CME. Dans le as 20 Janvier, bien que l'une des expliations pour la omposante70



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 71longue suggère une aélération par onde de ho, elle-i n'est pas diretement ellede la CME. Cependant, l'assoiation de la première omposante ave le �are apparaîtpartiulièrement laire lors de et événement spéi�que. J'ai alors pu montrer que l'a-élération de la omposante rapide lors du �are ne se faisait pas de manière simplelors d'une phase unique d'aélération, mais que de multiples épisodes d'aélérationsont présents dans la phase impulsive. Grâe à ette étude temporelle détaillée, j'aiapporté des ontraintes signi�atives pour omprendre l'origine des partiules solairesrelativistes.3.3.4 Artile (A.1) : Aeleration of relativisti protons during the20 January 2005 �are and CME
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Abstract The origin of relativistic solar protons during large flare/CME events has not been

uniquely identified so far. We perform a detailed comparative analysis of the time profiles

of relativistic protons detected by the worldwide network of neutron monitors at Earth with

electromagnetic signatures of particle acceleration in the solar corona during the large par-

ticle event of 20 January 2005. The intensity – time profile of the relativistic protons derived

from the neutron monitor data indicates two successive peaks. We show that microwave,

hard X-ray, and γ -ray emissions display several episodes of particle acceleration within the

impulsive flare phase. The first relativistic protons detected at Earth are accelerated together

with relativistic electrons and with protons that produce pion-decay γ rays during the sec-

ond episode. The second peak in the relativistic proton profile at Earth is accompanied by

S. Masson (!) · K.-L. Klein

Observatoire de Paris, LESIA – CNRS UMR 8109, Universités P&M Curie et Denis Diderot, Paris,

92195 Meudon Cédex, France

e-mail: sophie.masson@obspm.fr

K.-L. Klein

e-mail: ludwig.klein@obspm.fr

R. Bütikofer · E. Flückiger

University of Bern, Space Research & Planetary Sciences, 3012 Bern, Switzerland

R. Bütikofer

e-mail: rolf.buetikofer@space.unibe.ch

E. Flückiger

e-mail: flueckiger@space.unibe.ch

V. Kurt · B. Yushkov

Skobeltsyn Institute of Nuclear Physics, Lomonosov Moscow State University, Moscow 119991, Russia

V. Kurt

e-mail: vgk@srd.sinp.msu.ru

S. Krucker

Space Sciences Laboratory, University of California, Berkeley, CA 94720-7450, USA

e-mail: krucker@ssl.berkeley.edu

mailto:sophie.masson@obspm.fr
mailto:ludwig.klein@obspm.fr
mailto:rolf.buetikofer@space.unibe.ch
mailto:flueckiger@space.unibe.ch
mailto:vgk@srd.sinp.msu.ru
mailto:krucker@ssl.berkeley.edu


306 S. Masson et al.

new signatures of particle acceleration in the corona within ≈1R" above the photosphere,

revealed by hard X-ray and microwave emissions of low intensity and by the renewed radio

emission of electron beams and of a coronal shock wave. We discuss the observations in

terms of different scenarios of particle acceleration in the corona.

Keywords Coronal mass ejections · Cosmic rays, solar · Energetic particles, acceleration ·
Energetic particles, propagation · Flares

1. Introduction

Energy conversion in the solar corona is often accompanied by particle acceleration, which

on occasion extends to relativistic energies. When relativistic ions or nucleons impinge on

the Earth’s atmosphere, they produce air showers of, among others, neutrons, protons, and

muons. The nucleons can be detected by ground-based neutron monitors, provided the pri-

mary particle at the top of the atmosphere has an energy above some threshold, typically

450 MeV. Transient flux enhancements of relativistic solar particles are called ground-level

enhancements (GLEs). They are the relativistic extension of solar energetic particle (SEP)

events. An overview of neutron monitor studies of GLEs is given by Lopate (2006).

It is still an open question how the Sun accelerates particles and, more specifically, how it

can accelerate particles to the relativistic energies observed during the GLE. With flares and

coronal shock waves, both of which accompany large SEP events (Gopalswamy et al., 2004),

solar activity provides candidate environments for particle acceleration. But observations

have so far not been able to show unambiguously which of them is the key element for

particle acceleration to relativistic energies.

The links of particles detected near 1 AU with their solar origin are blurred by their propa-

gation in interplanetary space, through scattering by the turbulent magnetic field and reflec-

tion at large-scale magnetic structures (Meyer, Parker, and Simpson, 1956; Dröge, 2000;

Bieber et al., 2002; Sáiz et al., 2008). Thus, comparing signatures of accelerated so-

lar particles at the Sun with the measurements of the relativistic particles at the Earth

is often difficult, unless particularly favorable conditions of interplanetary propagation

are met. This is why detailed timing analyses of individual events observed under such

favorable conditions are a valuable means to search for common signatures of particle

acceleration in GLE time profiles and in electromagnetic signatures at the Sun, espe-

cially at γ -ray, hard X-ray, and radio wavelengths. Such studies have been carried out

in the past, and they have suggested that the neutron monitor time profiles give infor-

mation on coronal acceleration processes (Akimov et al., 1996; Debrunner et al., 1997;

Klein et al., 1999, 2001; Miroshnichenko et al., 2005). However, the timing uncertainty

from interplanetary propagation makes a clear association of a GLE feature with a specific

phase of the flare/CME event in the corona difficult.

The GLE on 20 January 2005 displays a conspicuous and rapid increase of the relativis-

tic particle flux above the cosmic ray background detected by neutron monitors. The prompt

increase and the high anisotropy suggest that the time profiles suffered little distortion by

interplanetary scattering. In this paper we report on a detailed timing analysis of relativis-

tic protons at 1 AU and interacting particles. Section 2.1 describes how the time profiles

and distribution functions of protons detected at the Earth are derived from a set of neutron

monitor measurements. The timing of accelerated particles in the chromosphere and the low

corona is inferred from their microwave, hard X-ray, and γ -ray emissions (Section 2.2).

Metric-to-kilometric radio emission from electron beams is used to trace the injection and
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propagation of accelerated particles in the corona and interplanetary space (Section 2.3).

The combination of these analyses allows us to infer the interplanetary path length traveled

by the protons and their initial solar release time (Section 3.1) and the relationship of escap-

ing protons with coronal acceleration processes throughout the event (Section 3.2). Finally,

we present in Section 4 a consistent scenario of coronal acceleration in different episodes

with different radiative signatures of energetic particles and different conditions of access to

interplanetary space. We discuss our findings with respect to other work on this event and to

particle acceleration scenarios of GLEs.

2. Observations

The relativistic proton event that started on 20 January 2005 at 06:50 UT was part of a

large SEP event detected by a fleet of spacecraft and by the worldwide network of neutron

monitors. Exceptionally energetic particles were detected by muon telescopes on the Earth

(Ryan, 2005; D’Andrea and Poirier, 2005), which are sensitive to energies above several

GeV. The event accompanied intense activity at the Sun comprising a strong flare in soft X

rays (GOES class X7.1, 06:37 – 07:26 UT, peak at 07:01 UT) and Hα (2B, N12◦ W58◦, ac-

tive region NOAA 10720), as reported in Solar Geophysical Data Comprehensive Reports

for January 2005,1 along with intense hard X-ray and γ -ray emissions from high-energy

particles (Kuznetsov et al., 2008; Saldanha, Krucker, and Lin, 2008; Krucker et al., 2008).

SOHO observed a broad and fast CME and large-scale disturbances in EUV. Detailed pre-

sentations of this activity can be found, for example, in Simnett (2006) and Grechnev et al.

(2008). The 20 January 2005 event was one of a series of large flares and CMEs involv-

ing the same active region between 13 January 2005 and its passage across the west limb.

These events left the interplanetary medium in a highly perturbed state (Plainaki et al., 2007;

McCracken, Moraal, and Stoker, 2008). Neutron monitors detected a Forbush decrease start-

ing on 17 January (Flückiger et al., 2005).

2.1. Relativistic Protons at 1 AU

Neutron monitor time profiles of the GLE are shown in Figure 1(a) and in several other

papers (Bieber et al., 2005; Simnett, 2006; Flückiger et al., 2005; Plainaki et al., 2007;

Bombardieri et al., 2008; McCracken, Moraal, and Stoker, 2008). Here we are interested in

the profile of the primary particles outside the Earth’s magnetosphere. The primary particles

producing the GLE from the Sun are protons or occasionally also neutrons, but neutrons

can be excluded in the present GLE. As seen in Figure 1(a), the neutron monitors located

in Antarctica (Sanae, McMurdo, South Pole, and Terre Adélie) start first and rise faster

than the others. At these locations the zenith angle of the Sun is usually too large to detect

solar neutrons by ground-based cosmic ray detectors as neutron monitors or solar neutron

telescopes, and there was virtually no difference of time profiles at high-altitude (e.g., South

Pole) and sea-level (e.g., Terre Adélie) stations. Zhu et al. (2005) come to the conclusion

that the solar neutron telescope at Yangbajing (Tibet), at 4300 m above sea level, which

observed the Sun at zenith angle 52◦, also did not detect any signature of solar neutrons.

The terrestrial magnetic field determines the viewing direction and the low-rigidity cutoff

of a neutron monitor with respect to primary protons. A set of instruments distributed on

1NOAA Solar-Terrestrial Physics Division, http://sgd.ngdc.noaa.gov/sgd/jsp/solarfront.jsp.

http://sgd.ngdc.noaa.gov/sgd/jsp/solarfront.jsp
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Figure 1 Time histories of observed and derived parameters of the relativistic particle event on 20 January

2005: (a) count rate time histories of several neutron monitors, with count rates normalized by the individual

maximum; (b) spectral index γ (t) of the differential directional proton intensity spectrum (cf. Equation (2));

(c) amplitude A(t) (differential directional proton intensity at 1 GV rigidity) of the protons, with the inset

showing pitch angle distributions; (d) differential directional proton intensity at 5 GV rigidity. Note that the

time scale in (a) is different from that from (b) to (d).
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Earth can therefore be used to determine the rigidity spectrum in a range between roughly

1 and 15 GV and the angular distribution of the primary relativistic particles arriving at the

top of the Earth’s magnetosphere. The excess count rate of a neutron monitor is given by

"N(t) =
∫ ∞

Pc

S(P ) · J‖(P, t) · F
(

δ(P ), t
)

· dP , (1)

where P is the particle’s magnetic rigidity, related to the total energy E by eP =√
E2 − m2c4, e is the elementary charge, Pc is the low-rigidity cutoff imposed by the ter-

restrial magnetic field, S(P ) is the rigidity response of the neutron monitor, called the yield

function, and F(δ(P ), t) describes the angular distribution of the particle flux, where δ(P )

is the angle between the direction of maximal solar particle flux and the asymptotic viewing

direction of the neutron monitor at rigidity P . It describes the pitch angle distribution if the

axis of symmetry is along the local magnetic field direction outside the geomagnetosphere.

Based on the analysis of Bütikofer et al. (2006), we assume in the following that this is

indeed the case. J‖(P, t) is the rigidity-dependent differential directional particle intensity

(hereafter called the “proton intensity”),

J‖(P, t) = A(t)

(

P

1 GV

)−γ (t)

. (2)

For the present study we employed the data of 40 neutron monitors of the worldwide

network. The MAGNETOCOSMICS code developed by L. Desorgher2 has been used to

simulate the propagation of energetic protons through the Earth’s magnetic field and to de-

termine for each neutron monitor the cutoff rigidity and the asymptotic directions from

which the primary energetic particles impinged upon the magnetosphere. We computed for

each neutron monitor the response to an anisotropic flux of charged particles at the top of the

magnetosphere. Through a trial-and-error procedure that minimizes the difference between

the modeled and the observed count rates for each monitor, we determined the amplitude

A(t), the spectral index γ (t), and the anisotropy of incident particles at the boundary of the

magnetosphere. We use in this method a variable time interval. At the beginning of a GLE

the count rates and the spectrum change quickly. Later during the event the changes in the

different parameters in time are less pronounced. In addition, the count rates of some neutron

monitors showed a short pre-increase. Thus, we have chosen a time interval of 2 minutes

during the initial and the main phases of the GLE and 10 and 15 minutes during the recovery

phase. More details can be found in Bütikofer et al. (2006).

Figure 1(b) displays the spectral index. The initial phase, where γ = 3, is plotted by a

dashed line, since we expect a hard spectrum of the solar cosmic ray flux near Earth in the

first phase of the GLE just because the high-energy particles will arrive at the Earth earlier

than the protons with lower energies.

Figures 1(c) and 1(d) display the time profiles of the proton intensities calculated by

Equation (2) with P = 1 GV [i.e., the amplitude A(t)] and P = 5 GV. At the first peak

of the impulsive proton profile intensity at 1 GV obtained from our analysis is A =
3.3×108 protons (m2 sr s GV)−1, and the spectral index is γ = 8.0. Using a similar method

of analysis, Bombardieri et al. (2008) found A = 2.0 × 108 protons (m2 sr s GV)−1 and

γ = 9.2. Plainaki et al. (2007) used a different description of the pitch angle distribution,

2http://reat.space.qinetiq.com/septimess/magcos/.

http://reat.space.qinetiq.com/septimess/magcos/
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but the index (7.6) and amplitude of the rigidity spectrum, when corrected for the different

integration times, are similar to our values.

Several different approaches providing flatter spectra were reported in the literature.

Bieber et al. (2005) and McCracken, Moraal, and Stoker (2008) compared the signals ob-

served with a traditional neutron monitor and with a monitor without a lead shield, which is

sensitive to lower energies than the shielded one. Their independent studies found spectral

indices between 4 and 5 during the first peak of the GLE as observed, respectively, at the

South Pole and Sanae stations. Ryan (2005) derived γ = 6.2 from the Durham and Mount

Washington monitors, which have different yield functions because they are located at differ-

ent altitudes. Since the Antarctic neutron monitors give information on the lower rigidities,

and the North American monitors on medium rigidities, we suggest that the different in-

dices reflect a spectrum that is not a power law in rigidity but gradually curves downward to

some high-rigidity cutoff, as has been shown by Heristchi, Trottet, and Perez-Peraza (1976),

Lovell, Duldig, and Humble (1998), and Vashenyuk et al. (2005).

Hereafter we will use the proton intensity at rigidity 5 GV, which corresponds to a ki-

netic energy of 4.15 GeV, for the comparison with the electromagnetic emissions. Indeed,

although the response function of neutron monitors depends on atmospheric depth, for most

stations its maximum is close to 5 GV (Figure 3 of Clem and Dorman (2000)). The time

profiles of the relativistic protons display two well-identified peaks, which is a feature

found in several other GLEs from the western solar hemisphere (Shea and Smart, 1996;

McCracken, Moraal, and Stoker, 2008). The short rise to maximum during the first peak

requires an acceleration of particles to relativistic energies or their release within a few

minutes at most.

The inset plot in Figure 1(c) shows the pitch angle distribution for three time intervals

between 06:49 and 07:30 UT. Between 06:49 and 07:01 UT, the first peak of the proton

intensity time profile displays a narrow angular distribution. These protons suffer little scat-

tering during interplanetary propagation. The maximum of the pitch angle distribution con-

tinues to be field-aligned during the second peak, but an increasingly broad range of pitch

angles contributes. This suggests that particles came from the Sun throughout the first and

the second peak of the proton time profile but that interplanetary scattering (Sáiz et al., 2005;

McCracken, Moraal, and Stoker, 2008) or a reflecting barrier outside 1 AU (Bieber et al.,

2002; Sáiz et al., 2008) affected the second peak.

The interplay between variations of the amplitude and the spectral index make the second

peak appear much longer at 5 GV than at lower rigidities. We consider this difference,

which results from minor changes in the amplitude and spectral index, as questionable. In

any case, the well-defined temporal structure of the proton intensity enables a more detailed

comparison with coronal events than other GLEs.

2.2. High-Energy Particles in the Low Corona and Chromosphere: γ -Ray, Hard X-Ray,

and Microwave Signatures

High-energy electrons and protons in the low corona and chromosphere are revealed by their

hard X-ray and γ -ray bremsstrahlung, gyrosynchrotron microwave emission, and different

types of nuclear γ radiation. Figure 2 displays the time profiles observed by the Reuven Ra-

maty High Energy Spectroscopic Imager (RHESSI) (Lin et al., 2002) in the photon energy

ranges 50 – 100 keV (green line) and 550 – 800 keV (blue line), emitted by electrons with en-

ergies of order 100 keV and 1 MeV, respectively. The red curve shows CORONAS-F/SONG

measurements (Kuznetsov et al., 2008) of γ rays from 62 to 310 MeV.

At higher altitudes in the solar atmosphere, the relativistic electrons produced syn-

chrotron emission in coronal loops. The Nobeyama Radio Polarimeter (Nakajima et al.,
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Figure 2 Time profiles of the

normalized flux density at

35 GHz (top) and normalized

count rates of hard X rays and γ

rays (RHESSI,

CORONAS-F/SONG) at

different energies. Each count

rate is normalized by the

individual maximum and a term

is added to properly separate the

curves from each other. The

35-GHz emission (Nobeyama

Radio Polarimeter, courtesy

K. Shibasaki) is synchrotron

radiation, emissions at 50 – 100

and 550 – 800 keV are

bremsstrahlung. The high-energy

γ rays are pion-decay photons

from primary protons at energies

above 300 MeV. Different

episodes of particle acceleration

are distinguished by vertical

stripes numbered 1 to 4.

1985) measures whole-Sun integrated flux densities at selected frequencies in the band 1

to 80 GHz. In Figure 2, we plot only the time profile at 35 GHz (black curve), since the

emission is self-absorbed at the lower frequencies. A synchrotron spectrum is cut off at the

characteristic frequency ν = 3/2γ 2νce, where νce is the electron cyclotron frequency and γ

is the Lorentz factor. If the magnetic field is 500 G, 35-GHz emission is hence emitted by

electrons with kinetic energy of 1.5 MeV.

These four time profiles have common structures that reveal distinct episodes of particle

acceleration during the flare. We defined four main episodes of particle acceleration cor-

responding to time intervals with a distinct peak in one or several of these spectral ranges.

These episodes are highlighted in Figure 2 by different tones of gray shading and are labeled

from 1 to 4. Other distinct rises of emission produced by energetic electrons occur later (e.g.,

near 06:53 UT).

The hard X-ray and microwave emissions start to rise before 06:44 UT (between 06:42

and 06:43 UT at 35 GHz) and display several peaks. The time profiles of hard X rays present

one peak in each of the acceleration phases 1 and 2. The rise to the second peak hides the

decrease from the first and vice versa. Both peaks are also seen in the 35-GHz time profile.

The initial rise of the hard X rays is faster, and the first peak is more pronounced, in the 50 –

100 keV range than in the 550 – 800 keV range. Hence relatively more high-energy electrons

are accelerated during the second acceleration episode than during the first. This reflects the

continued spectral hardening throughout most of the event reported by Saldanha, Krucker,

and Lin (2008).

The appearance of increasingly high particle energies during episode 2 is clearly shown

by the γ rays above 60 MeV (Figure 2, bottom). The count rate starts to rise between 06:43

and 06:45 UT, consistent with an early start of acceleration phase 2, which is hidden in the

electron radiation profiles by episode 1. We use as the earliest time the start of the high-

energy γ -ray emission at 06:45:30 UT.

The flux of γ rays above 60 MeV can be due to bremsstrahlung emission of energetic

electrons or to the decay of neutral pions produced by protons above 300 MeV. To sep-

arate the two components, we fitted the response of the SONG detector to a combined
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bremsstrahlung and pion decay spectrum

F(ε) = wb(ε)
−γ C(ε) + wπ'(ε), (3)

where ε is the photon energy. The bremsstrahlung spectrum is the combination of a power

law with a function describing the steepening at high photon energies. The steepening is

either represented by a spectral rollover

C(ε) = exp(−ε/ε0) (4)

or by a function that describes a gradual transition between power laws with index γ at low

energies and β ≥ γ at high energies:

C(ε) = 1 if ε ≤ εcut, (5)

C(ε) =
[

1 + ε/ε0

1 + εcut/ε0

](γ−β)

if ε > εcut. (6)

Nuclear lines were neglected in the fitting procedure, because the count rate in even the

strongest one (at 2.2 MeV) does not exceed 15% of the underlying continuum.

The spectral shape of the pion-decay component was calculated by R. Murphy (private

communication, 2007) and is similar to other commonly used forms (Murphy, Dermer, and

Ramaty, 1987). The pions are considered to be produced by particles (protons and 50% α

particles) with a power-law spectrum that extends up to 1.5 GeV and an isotropic angular

distribution in the downward direction. The calculations demonstrate that the photon in-

tensity and the location of the spectral maximum in the energy range up to 300 MeV are

identical for power-law proton spectra with index 2 and 3. Because the highest energy inter-

val of SONG is 150 – 300 MeV, we use the pion-decay component calculated by R. Murphy

with the proton index 3. The detector response to a parallel beam of γ rays is computed

using GEANT3.21 routines, and the spectral parameters are derived by minimizing (χ2) the

difference between observed and modeled count rates in selected detector channels. A set

of model spectra and the resulting fit to the observed count rate spectrum during the early

phase of the high-energy photon emission are plotted in Figure 3. The count rate at photon

energies above 90 MeV, smoothed over 30 s, and the flux, which at those photon energies is

largely dominated by pion-decay photons, are also shown. We conclude that the high-energy

photon profile in Figure 4 and in Figure 2 can be attributed to high-energy protons in the

solar atmosphere, requiring 2.3 × 1031 protons above 30 MeV during a 1-minute interval at

the peak of the emission. For comparison, Vilmer et al. (2003) evaluated in their Table 3 that

five to ten times more protons were needed for the pion-decay γ -ray emission during the 24

May 1990 event.

We can make a rough comparison of the number of protons detected during the GLE and

the number of protons required for the pion-decay γ -ray emission. The pitch angle distrib-

ution (inset in Figure 1(c)) shows that all protons during the first peak stream antisunward.

If we assume that they are injected at the Sun into a flux tube of diameter 3 × 109 m at

1 AU (corresponding to an angle of 1.2◦), as derived for impulsive electron (Buttighoffer,

1998) and ion events (Mazur et al., 2000), our measured proton intensity at the peak of the

GLE implies that 6 × 1028 protons with rigidities above 1 GV are released to interplanetary

space during the 2-minute interval around the maximum of the GLE. The number increases
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Figure 3 High-energy photon emission observed by CORONAS-F/SONG. The top panel displays the model

photon spectra with an electron bremsstrahlung and a pion-decay component [Equation (3)]. Solid lines

represent total spectra; dashed lines are the electron bremsstrahlung components for power laws with indices

2.2 and 2.4 and an exponential rollover (curves numbered 1 and 4; cf. Equation (4); ε0 = 30 MeV) or a double

power law (curves 2 and 3; cf. Equation (6); εcut = 30 MeV). The middle panel shows the observed count

rate spectrum and fits with the same coding colors as for the model. The bottom panel shows the count rate

(30 s smoothed) and photon flux at photon energies above 90 MeV.
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Figure 4 Dynamic spectrum of

the metric-to-decametric radio

emission during the 20 January

2005 event, observed at the

Learmonth station of the RSTN

network (180 – 25 MHz) and the

WAVES spectrograph aboard the

Wind spacecraft (14 – 1 MHz).

The overplotted white curve is

the time history of the proton

intensity at 5 GV rigidity (kinetic

energy of 4.15 GeV), shifted

backward by 216 s (see Section 3

for the evaluation of the time

shift).

to 3.5 × 1031 if a greater angular range of 30◦, corresponding to a size of 7.8 × 1010 m at

1 AU, is used. This result is to be considered with caution since we use a (steep) power law

as the rigidity spectrum. As discussed earlier, the real spectrum is expected to consist of a

flatter power law at low rigidities with a steep falloff or cutoff above some limiting rigidity.

Thus, if this limiting rigidity is near or above 1 GV, our evaluation of the proton intensity

above 1 GV with the power law will be overestimated. For comparison, the spectrum that

generates the pion-decay γ -ray emission contains about 1029 protons above 1 GV (kinetic

energy of 433 MeV), which is within the broad range of values estimated for the escaping

protons.

In summary, the energetic particle signatures in the low atmosphere during the impulsive

flare phase reveal several successive episodes of particle acceleration with durations of the

order of a minute. The most energetic one starts close to 06:45:30 UT, judging from the γ

rays and the accompanying peaks in the hard X-ray and microwave emissions of energetic to

relativistic electrons. The most energetic protons and electrons hence start to be accelerated

during this episode, more than 2 minutes after the first radiative signatures of high-energy

electrons in the solar atmosphere.
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2.3. Radio Evidence on Particle Escape to the High Corona and Interplanetary Space

Metric-to-hectometric radio emissions of nonthermal electrons from the middle corona to

the interplanetary medium are measured, respectively, by the RSTN network3 (with data

from the Learmonth station at 25 – 180 MHz) and the Wind/WAVES experiment in the

range 0.04 – 14 MHz (Bougeret et al., 1995). The combined spectrum of the two instru-

ments in the 1 – 180 MHz band, corresponding roughly to a range of heliocentric distances

between 1.2R" and 10 – 20R", is represented in Figure 4. Different burst groups can be

distinguished.

Two groups of decametric-to-hectometric (henceforth DH) type III bursts are seen in the

Wind/WAVES spectrum between 1 and 14 MHz, respectively, from 06:45 to 06:55 UT and

06:57 to 07:00 UT. Using the individual time profiles, we find that the first group starts with

a faint burst at 06:45 UT ±30 s, followed by bright bursts starting at 06:46 UT ±30 s (see

the time profile at 14 MHz, the central curve in Figure 5).

The two bright DH type III groups extend up to meter waves seen by RSTN. The starting

frequency is above the RSTN high-frequency limit of 180 MHz. With the usual assumption

that metric type III bursts are emitted at the harmonic of the electron plasma frequency, this

implies that the acceleration sites are in the low corona, where the ambient density is above

108 cm−3. The first meter-wave burst in the RSTN spectrum, however, does not seem to

continue into the WAVES band but bends around to form a type J burst between 35 and

25 MHz. This is probably not an artefact of decreasing sensitivity near the low-frequency

border of the receiver, because no comparable decrease is observed in the subsequent emis-

sions. Hence electrons accelerated during the first acceleration episode do not seem to get

access to interplanetary space but instead propagate in closed coronal magnetic structures.

Figure 5 Temporal evolution of the normalized flux densities in microwaves, that is, gyrosynchrotron

emission of relativistic electrons (top; 35 GHz, Nobeyama Radio Polarimeter), decametric waves (middle;

14 MHz, Wind/WAVES radio spectrograph) emitted by unstable electron beams in the high corona, the nor-

malized proton intensity at Earth (5 GV rigidity, kinetic energy 4.15 GeV; solid line), and the normalized

proton intensity shifted by −216 s (dashed line). Each flux is normalized by individual maximum and a term

is added to properly separate the curves from each other. The time axis refers to the time of detection at the

Wind spacecraft or at Earth.

3http://www.ngdc.noaa.gov/stp/SOLAR/ftpsolarradio.html#spectralgraphs.

http://www.ngdc.noaa.gov/stp/SOLAR/ftpsolarradio.html#spectralgraphs
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Thus, we assume that the first injection of nonthermal electron beams into interplanetary

space is traced by the first faint DH type III burst at 06:45 UT ±30 s and is followed by a

series of more intense injections corresponding to the first bright type III group.

Shortly after the second type III group, the RSTN spectrum shows a slowly drifting band

of less intense emission. It is observed between 85 and 180 MHz from 07:00 to 07:15 UT.

The frequency drift rate is 0.1 – 0.2 MHz s−1, and the instantaneous bandwidth is about

30% of the low-frequency limit of the burst. This is typical of a type II burst at long meter

wavelengths (Mann, Classen, and Aurass, 1995). The burst therefore shows the propagation

of a shock wave through the corona. If it is harmonic plasma emission, the ambient electron

densities in the metric type II source range from 108 to 2 × 107 cm−3. At lower frequencies

the Wind/WAVES spectrum presents a weak type II emission between 07:03 and 07:30 UT,

without any harmonic relationship to the metric type II burst.

Underneath the structured type III and type II bursts the dynamic meter-wave spectrum

shows a diffuse background (colored in green in Figure 4) that reveals gyrosynchrotron

emission from mildly relativistic electrons. It starts together with the first metric type III

bursts and continues throughout the plotted time interval. It can be identified until at least

07:50 UT in single-frequency records, with broadband fluctuations from centimeter to meter

waves that suggest repeated electron injections.

3. Relativistic Protons at the Earth, Coronal Acceleration, and Interplanetary

Propagation

3.1. Interplanetary Propagation and Initial Solar Release Time

The solar wind speed measured by Wind/SWE (Ogilvie et al., 1995) at the time of the GLE is

800 km s−1, implying a Parker spiral of 1.05 AU in length. The relativistic protons at 5 GV

(corresponding to a velocity of 0.98c) are then expected to arrive 46 s after the electro-

magnetic emission. But the first relativistic protons were detected not earlier than 06:49 UT

(Figure 6 of McCracken, Moraal, and Stoker (2008)), 3 to 6 minutes after the start of the

hard X-ray, microwave, and γ radiations in the solar atmosphere.

However, since the relativistic protons were observed at Earth during a Forbush decrease,

it is clear that the interplanetary magnetic field was far from nominal during this event. This

is confirmed by the actual magnetic field measurements (Plainaki et al., 2007; McCracken,

Moraal, and Stoker, 2008). We therefore compare the time profiles of the proton intensity

at 1 AU with the radio emissions in the corona to attempt a more realistic evaluation of the

interplanetary path length and eventually of the solar release time of the particles detected

near and at the Earth.

In Section 2.3, we concluded that the first DH type III bursts (14 MHz) reveal the first

injection of nonthermal electron beams in interplanetary space. The time profiles of the

radio emission at 14 MHz and of the proton intensity at 5 GV are shown in Figure 5. We

note that both time profiles display similarly rapid initial rise phases and, broadly speaking,

two peaks. These similarities suggest a common release of the relativistic protons and the

radio emitting electron beams.

The rise phases and the first peak of the time profiles of protons and the bright type III

emission at 14 MHz coincide when the proton profile is shifted backward by tshift = 216 s.

The time shift tshift between the two profiles corresponds to the supplementary path length

traveled by the protons. Figure 5 displays the original (black solid line) and the backward-

shifted time profile (black dashed line) of the relativistic protons at 5 GV. The timing would
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not have been changed significantly if we had used a time profile at lower rigidity. Given

the velocity of 0.98c and the light travel time of 489 s from Sun to Earth, the delay of 216 s

implies that the protons traveled a distance of about 1.38 AU in interplanetary space.

The delay of 216 s gives only a lower limit of the travel time, because the acceleration re-

gion is presumably much closer to the Sun than the 14-MHz source. We determine the upper

limit of the path length, assuming that the first relativistic protons are injected immediately

after the acceleration of the protons that created pions in the low solar atmosphere. Thus we

evaluate as an upper limit of the supplementary travel time of the protons with respect to

photons tshift = 4.5 minutes, which induces a path length between the acceleration site of the

first relativistic protons and the Earth of 0.98c × (489 s + tshift) = 1.49 AU.

The time interval between the onset of the second acceleration episode and the bright

14-MHz emission of electron beams (06:46 UT) is 30 s. With the density determination of

Koutchmy (1994), the 14-MHz source is located about 4R" above the photosphere. Thus

the electrons injected in the low corona together with the relativistic protons have to travel

4R" in 30 s. This implies an electron beam velocity of roughly 0.3c, which is a classical

velocity for electron beams producing type III bursts in the corona (Suzuki and Dulk, 1985;

Poquérusse et al., 1996). McCracken, Moraal, and Stoker (2008) evaluate a longer path

length of 1.76 AU. They also assume that the injection of relativistic protons is simultaneous

with the beginning of the high-energy γ -ray emission. The difference of 0.27 AU is mostly

due to the definition of the onset time. These authors use a strongly smoothed version of the

γ -ray profile, from which they deduce an onset time between 06:43 and 06:44 UT. In our

Figure 2, this time corresponds to the beginning of the first acceleration episode. But at this

time pion-decay γ emission has not yet started, as shown in Figure 2 (see also Figure 4 of

Kuznetsov et al. (2006)).

As an alternative, we also checked the frequently used assumption that all energetic par-

ticles accelerated during a flare start to be released together with the onset of the electromag-

netic emission. If we assume that the escaping protons were accelerated and released with

the first microwave emitting electrons, their travel time would be 489 s+ tshift = 489+506 s,

and the interplanetary path length would be 1.95 AU. Although this value is not inconsistent

with particles traveling along a twisted magnetic field line within an interplanetary CME

(Larson et al., 1997), it is in conflict with the idea suggested by the DH type III emission

that the first microwave and hard X-ray emitting electrons have no access to interplanetary

space. It is of course also inconsistent with the timing of the pion-decay γ -ray emission,

which starts several minutes after the first hard X-ray and microwave signatures.

3.2. Release of Relativistic Protons and Associated Solar Activity throughout the Event

Figure 4 shows the superposition onto the radio spectrum of the 5-GV proton profile in

white, shifted backward in time by 216 s so as to correct the travel path difference between

protons and photons.

By construction the first peak in the proton time profile starts with the first group of DH

type III bursts. Moreover, its duration is comparable with that of the DH type III group

(about 10 minutes). Thus we conclude that the proton intensity time profile at the Earth and

the radio time profile of the first DH type III group in the high corona are similar and that the

first protons are injected into interplanetary space with the first escaping nonthermal elec-

trons. This injection time coincides with the second episode of impulsive coronal particle

acceleration, hence with the start of the γ -ray emission from protons above 300 MeV in the

solar atmosphere, and with a fresh electron injection with a harder spectrum than before.

Particles accelerated during and after the second acceleration episode get direct access to

interplanetary space.
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The time profile of the proton intensity shows a second peak that lasts longer than the

first. Provided the path length of the relativistic protons is the same as during the first peak,

the onset of this second peak coincides with the second group of type III bursts seen from 1

to 180 MHz, and the prolonged tail of the peak is accompanied by the type II burst between

75 and 180 MHz.

As noted by Pohjolainen et al. (2007), the shock wave producing this type II emission

is not the bow shock of the CME observed by SOHO/LASCO. Indeed, at 06:54 UT, a few

minutes before the type II burst, the CME front is at a heliocentric distance of 4.5R", where

electron densities inferred from eclipse measurements are below 2 × 106 cm−3 (Koutchmy,

1994), corresponding to plasma frequencies below 13 MHz, much lower than those of the

metric type II burst.

The exciter speed of the type II burst is also very different from the CME speed: The

measured relative frequency drift rate is −6.8 × 10−4 s−1. Such a drift is produced by an

exciter that moves at a speed of roughly 500 km s−1 along a hydrostatic density gradient

(electron-proton plasma, T = 1.5 × 106 K) at a heliocentric distance of 2R". This is much

lower than the speed of the CME, which Grechnev et al. (2008) estimated to be between

2 000 and 2 600 km s−1.

4. Discussion

4.1. Summary of the Observational Findings

From the preceding analysis we infer the following scenario:

• The particle acceleration in the corona deduced from the electromagnetic signatures (Sec-

tion 2.2) has several episodes in the impulsive phase, with individual durations of the order

of 1 minute.

• Protons with energies above 300 MeV start to be accelerated during the second accel-

eration episode within the impulsive phase, together with electrons that have a harder

spectrum than during the first episode (Section 2.2).

• The electrons accelerated during the first episode remain confined in closed coronal mag-

netic structures, whereas particles accelerated during the second and later episodes have

access to interplanetary space along open magnetic structures (Section 2.3).

• The first rise of the relativistic proton profile at Earth is due to protons that are accelerated

during the second episode of the impulsive phase.

• A second rise of the relativistic proton profile occurs after the peak of the hard X-ray and

microwave emissions. The onset of this second peak coincides with a new acceleration

of electrons in the low corona during the decay of the microwave and hard X-ray bursts,

and with a fresh injection of electron beams into interplanetary space (second group of

type III bursts seen on Figure 4). It is accompanied by shock-related radio emission in the

corona at heliocentric distances below 2.5R".

4.2. Evidence for Relativistic Proton Acceleration in the Flaring Active Region

Relativistic protons arrive at Earth during this GLE with some delay with respect to the first

radiative signatures of particle acceleration and the travel time along the nominal Parker

spiral. The delay comes from the interplanetary path length, which is longer than the nom-

inal Parker spiral. But a key for understanding the timing of particle acceleration during

this event is the identification of elementary episodes within the impulsive flare phase. The
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first peak of the relativistic proton time profile is not related to the impulsive phase of the

flare but to the second identified episode of particle acceleration. Similarly to the escaping

relativistic protons, the bulk of the high-energy protons producing indirectly high-energy γ

rays through neutral pions are also accelerated in the second episode. The close connection

between the interacting and escaping high-energy protons is corroborated by the finding that

the number of protons required for the GLE would also be sufficient to produce a pion-decay

γ -ray excess.

Release delays of GLE protons with respect to the first electromagnetic signatures are

well established (Carmichael, 1962; Cliver et al., 1982). They are often attributed to the

trapping of the accelerated particles in closed magnetic structures or to the acceleration in a

shock wave at greater altitude than the flaring loops (Lockwood, Debrunner, and Flückiger,

1990; Kahler, 1994). But the delay observed on 20 January 2005, among the shortest ever

found, is consistent with a distinct acceleration episode in the impulsive flare phase. Such

delays have been regularly reported for pion-decay γ -ray emission in other flares (Forrest

et al., 1986; Debrunner et al., 1997; Dunphy et al., 1999; Trottet et al., 2008) and had been

identified in the SONG data of the 20 January 2005 flare by Kuznetsov et al. (2008) and

Grechnev et al. (2008). Acceleration delays of relativistic protons on time scales of a few

minutes hence seem to be a general feature of large flares.

Imaging observations of this event at hard X rays and γ rays (Krucker et al., 2008)

show the usual configuration of bright chromospheric footpoints of coronal loops, on top

of UV ribbons, together with a presumably coronal γ -ray source. Such observations are

commonly ascribed to a complex magnetic topology, implying magnetic reconnection in

the low corona. So the timing, the energetics, and the X-ray and γ -ray source configuration

during the 20 January 2005 event are consistent with a common origin of the interacting

protons and the protons producing the first GLE peak in the flaring active region.

4.3. The Second Peak of the Relativistic Proton Profile

The correspondence between radio emissions and the second peak in the proton time profile

is more complex than for the first peak.

The duration of this second peak and its occurrence in the decay phase of the hard X-ray

and microwave emissions suggest a difference in the acceleration region, the conditions of

particle propagation, or both. The finding that this second peak is accompanied by distinct

metric radio emission and by some weak microwave and hard X-ray signature can, however,

be considered as a further argument that the peak is due to a fresh injection of protons at the

Sun, rather than being due to changed conditions of interplanetary propagation as argued by

Sáiz et al. (2005). The metric radio observations suggest two possible scenarios:

• The first builds on the association of the start of the proton rise with a new, short group

of type III bursts and a faint rise of the decaying microwave and hard X-ray time pro-

files. If the relativistic protons are injected simultaneously with the nonthermal electron

beams, during about 3 minutes (photon arrival time of 06:57 – 07:00 UT), the prolonged

tail would be ascribed to interplanetary scattering or reflection beyond 1 AU. Scattering

requires very different propagation conditions from the first proton peak, which Sáiz et al.

(2005) attribute to perturbations created by the first proton beam. The prolonged presence

of gyrosynchrotron radiation in the corona could also argue for prolonged particle accel-

eration there, without any need to invoke interplanetary transport for the duration of the

relativistic proton release. But we have no common feature in the timing to corroborate

this idea.
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• An alternative scenario is based on the association with a metric type II burst during the

maximum of the second relativistic proton peak and its decay phase, which may suggest

shock acceleration of the second peak as proposed for different reasons by McCracken,

Moraal, and Stoker (2008). Pohjolainen et al. (2007) extrapolate the type II radio band

backward to a start near 06:54 UT at 600 MHz (their Figure 13). If this is correct, the

entire second peak of the proton profile is accompanied by the radio signature of a coronal

shock. This shock is seen at an altitude below 2.5R" and at least its radio emission, if not

the shock itself, is of short duration. Both findings are more consistent with a lateral

shock than with a radially outward driven shock in front of the CME. A lateral shock

would be expected to be quasiperpendicular with respect to open magnetic flux tubes

in the low corona (see Figure 2 of Vainio and Khan (2004)). The initially lateral shock

would become quasiparallel to the open field lines upon propagating outward. It has been

argued elsewhere (Tylka and Lee, 2006) that quasiparallel shocks are less efficient particle

accelerators at high energies than quasiperpendicular shocks. This could explain the short

duration of this type II burst and the duration of the second proton peak.

4.4. Multiple Acceleration Episodes in Solar Energetic Particle Events

GLE scenarios including two components, called a prompt one and a delayed one, had been

introduced before (Torsti et al., 1996; Miroshnichenko, De Koning, and Perez-Enriquez,

2000). The delayed component was ascribed to acceleration at a CME-driven shock wave.

Although the present analysis contains one scenario that is consistent with this two-

component injection, it also shows that the coronal acceleration history is much more com-

plex: There is no unique flare-related acceleration, but the impulsive flare phase is itself

structured, as has long been known from hard X-ray observations (de Jager and de Jonge,

1978). If a coronal shock wave accelerates relativistic protons in a later phase of the event,

it is not necessarily the bow shock of the CME that is the key element. Clearly, detailed

comparative timing analyses of GLEs and flare/CME tracers provide relevant constraints to

understand the origin of relativistic particles at the Sun.
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Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 913.4 La propagation des partiules dans l'espae in-terplanétairePour ontraindre les méanismes d'aélération, on trouve généralement dans lalitérature l'hypothèse que les partiules solaires, détetées à la Terre, se sont propagéesdans le tube de �ux de la spirale de Parker onneté à la Terre, et que la distaneainsi parourue est d'environ 1.2 AU. En onsidérant ette hypothèse, e sont les mé-anismes d'aélération qui permettent d'expliquer les retards observés ainsi que laonnexion entre le site d'injetion et/ou d'aélération et la Terre. On peut ependants'interroger sur la validité de ette hypothèse : la spirale de Parker est-elle vraimentla seule on�guration magnétique du milieu interplanétaire dans laquelle les partiulesénergétiques se propagent ? Un hamp magnétique interplanétaire di�érent pourrait-ilrallonger la distane parourue entre le Soleil et la Terre, expliquant ainsi les retards ?3.4.1 Les strutures magnétiques du milieu interplanétaireLe Soleil est onneté à la Terre à travers un hamp magnétique interplanétaire. Lastruture de e hamp magnétique interplanétaire (IMF) peut être elle d'une spirale deParker ou être plus ompliquée omme une éjetion de masse oronale interplanétaire(ICME) ou un nuage magnétique (MC). L'évolution des aratéristiques du hampmagnétique et du plasma de la spirale de Parker sont très di�érentes de elles mesuréesdans les éjetions de masse oronale interplanétaires. L'étude des mesures du hampmagnétique et des paramètres du plasma permet don de ontraindre la on�gurationmagnétique de la struture du hamp magnétique interplanétaire (IMF).3.4.1.1 La spirale de ParkerLa topologie du hamp magnétique interplanétaire en période de faible ativitééruptive solaire orrespond à une spirale d'Arhimède (Set. 2.1.2). Au niveau de laTerre, les mesures du hamp magnétique et des paramètres plasma aratérisant unhamp magnétique interplanétaire et orrespondant à une spirale de Parker dans unvent solaire alme, ont largement été étudiées théoriquement et observationnellement.Lorsque la Terre est baignée dans et IMF type spirale de Parker, la magnitudedu hamp magnétique �utue autour de 5 nT. Les omposantes du hamp magnétiquemesurées en oordonnées GSE8 permettent de aluler les angles du hamp magnétique
φB (longitude) et θB (latitude) suivant les équations 3.17 et 3.18, orrespondant res-petivement à l'angle fait par le hamp magnétique par rapport à l'axe Soleil-Terre, età l'inlinaison du hamp magnétique par rapport au plan de l'éliptique (Fig. 3.19).
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) (3.18)8L'axe x :axe Soleil-Terre dirigé vers le Soleil, z dirigé vers le nord du système et y le dernierveteur du repère trigonométrique 91
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Fig. 3.19: Gauhe : Dé�nition des oordonnées GSE et dé�niton des omposantes du hamp magné-tique dans e référentiel ; Droite : exemple d'évolution de la magnitude et de l'orientation du hampmagnétique, ainsi que l'évolution du béta des protons (βp) et la omparaison entre la températuremesurée Tp et la température alulée Tcalc.Pour une struture de l' IMF type spirale de Parker, l'angle θB ∈ [−90; 90] osilleautour du plan de l'éliptique, 'est-à-dire θB ∼ 0◦, tandis que l'angle φB ∈ [−180; 180]osille autour de −45◦ (hamp magnétique positif) ou 135◦ (hamp magnétique néga-tif). Ces valeurs peuvent varier en fontion de la vitesse du vent solaire. De manièregénérale, le hamp magnétique d'une spirale de Parker est peu struturé. Les ompo-santes du hamp magnétique sont alors très �utuantes autour de es valeurs moyennes.On estime la variabilité du hamp magnétique en alulant la variane de elui-i àhaque mesure de temps sur une fenêtre temporelle �xe :
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(B− < B >)2 (3.19)où N est le nombre de points de mesure dans l'intervalle de temps donné.L'évolution des grandeurs plasma fournit également des informations sur le plasmaaompagnant le hamp magnétique interplanétaire dans lequel se trouve la Terre. Laspirale de Parker est la struture magnétique du vent solaire alme. Les mesures in-situde la densité, de la température et de la vitesse des életrons peuvent être polluées parle bruit életronique du satellite lui même. De plus, le plasma du vent solaire étantpeu ollisionnel, e sont les ions qui dé�nissent la dynamique du plasma. En e�et, lesions d'un plasma typique du vent solaire se omportent préférentiellement de manièreadiabatique, laissant les életrons s'adapter et transférer l'énergie. Ainsi, pour étudierles paramètres plasma, on ne onsidèrera que les grandeurs assoiées aux protons.Deux paramètres plasma partiulièrement instrutifs sont : le βp des protons (Eq. 3.20),92



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 93traduisant le rapport entre la pression magnétique et la pression inétique, et la tem-pérature des protons mesurée, Tp.
βp =

P

Pmag

=
npkBT

b2/2µ0

(3.20)Dans un vent solaire lent ou rapide, βp est grand et �utue entre 0.4 et 1, e quiorrespond à un plasma magnétisé dans lequel la pression inétique est omparableà la pression magnétique. La température des protons mesurée dans un vent solairelent (VVS ∼ 400 km.s−1) est d'environ Tp ∼ 1 − 1.5 × 105 K, et pour un vent solairerapide (VVS ∼ 800 km.s−1), Tp ∼ 3−3.5×105 K. Elliott et al. (2005) ont alors montré,qu'empiriquement, la température des protons dans le vent solaire alme, en absene destutures magnétiques transitoires, est orrélée à la vitesse des protons. Ils établissentalors une relation linéaire et empirique permettant de aluler une température, Tcalc :
Tcalc = 640VVS − 1.56 × 105 (3.21)qui doit être de l'ordre de la température observée des protons dans une situationde vent solaire alme. Il su�t alors de aluler la température des protons en fontionde leur vitesse et de la omparer ave la température des protons mesurée a�n d'ob-tenir une ontrainte importante pour aratériser la struture magnétique du milieuinterplanétaire.Lorsque le hamp magnétique est dans le plan de l'éliptique et qu'il fait un angle de

−45◦ ou +135◦ ave l'axe Soleil-Terre, que βp ∼ 0.4− 1 et que la température aluléeest omparable à la température observée, on peut onlure que le plasma observé estle vent solaire alme et que la struture magnétique du milieu interplanétaire est laspirale de Parker. Un exemple de l'évolution du hamp magnétique et des grandeursplasma est présentée dans la �gure 3.19. En fontion de la valeur de la température, onpeut d'ailleurs déterminer si la spirale a été formé par un vent solaire rapide ou lent.3.4.1.2 Ejetions de masse oronale interplanétaires et nuages magnétiquesUne éjetion de masse oronale interplanétaire est la manifestation interplanétaired'une CME (Wimmer-Shweingruber et al. 2006). La taille des ICMEs augmente plusque d'un fateur 103 au ours de son voyage du Soleil à l'héliosphère externe, et leursvitesses à la Terre varient de ∼ 300 km.s−1 à ∼ 900 km.s−1. Les CMEs éjetées duSoleil ave une vitesse plus faible que la vitesse moyenne du vent solaire, ont tendaneà être aélérées lors de leur parours dans le milieu interplanétaire, tandis que lesCMEs initialement rapides vont ralentir (Lindsay et al. 1999).Le plasma du vent solaire s'étend en longitude et latitude, ontrairement aux ICMEsqui s'étendent dans toutes les diretions de l'espae. Cette expansion partiulière desICMEs est due à la faible pression inétique que le vent solaire in�ige à es bulles deplasma magnétisées. Cette expansion plus rapide des ICMEs induit une diminution dela densité du plasma ontenu dans ses strutures magnétiques plus rapide que elle dumilieu interplanétaire, qui déroît en 1/r2 (ave r la distane au Soleil). Des observationsde 0.3 à 5 UA (obtenue par de multiples satellites : Helios, WIND, ACE, Ulysses)montrent en e�et que la densité du plasma dans une ICME déroît entre nICME ∝ r−2.3et nICME ∝ r−2.6 en fontion des études réalisées (Liu et al. 2005, Leitner et al. 2007).93



94 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétaireCette expansion implique également un refroidissement du plasma ontenu dansla struture magnétique de l'ICME. Ainsi, la température des protons du plasma del'ICME mesurée à la Terre est plus faible que la température des protons dans levent solaire, et est de l'ordre 104 K (Gosling et al. 1973, Rihardson & Cane 1995).Ces basses températures de protons ne sont pas orrélées ave les vitesses des protonsmesurées. D'après Rihardson & Cane (1995), une faible valeur de la températuredes protons telle que : Tcalc > 2Tobs, su�t à aratériser une ICME. Cependant, dansertains as d'ICME, la température des protons est élevée. Des études montrent qu'unetempérature plus élévée résulterait de la présene d'une seonde struture magnétiqueplus rapide que l'ICME elle même (autre ICME ou vent solaire rapide). Ces struturesplus rapides vont alors ompresser l'ICME et l'empêher de s'étendre et don de serefroidir.L'origine solaire des ICMEs introduit ertaines aratéristiques quant au hampmagnétique. Les mesures à la Terre montrent que les ICMEs possèdent un hampmagnétique plus intense que le vent solaire, ohérent ave l'expansion de l'ICME. Lamagnitude du hamp peut varier de 10 nT à 60 nT et son intensité déroît plus vite queelle du vent solaire, onséquene direte de l'expansion rapide de l'ICME. Les ICMEssont onsidérées omme étant la partie interplanétaire d'un tube de �ux torsadé éjetédu Soleil. Cette topologie magnétique partiulière implique une ertaine ohérene duhamp magnétique. A partir des mesures de B et de ses omposantes, on remarqueque la variane du hamp magnétique (Eq. 3.19) d'une ICME est faible, traduisantette forte ohérene du hamp magnétique due à la on�guration torsadée de l'ICME(Klein & Burlaga 1982). Cette on�guration torsadée implique une évolution systéma-tique, plus ou moins marquée dans les mesures des angles θB et φB (Set. 3.4.1.1) lorsde la traversée de la struture par le satellite (Fig. 3.20, gauhe), ontrairement auxomposantes de B dans le vent solaire qui �utuent autour d'une valeur moyenne.Les valeurs élevées du hamp magnétique et les faibles températures des protonsmesurées dans les ICMEs induisent un diminution de βp. Les études montrent e�eti-vement que βp < 0.4 dans une ICME.Lorsque le hamp magnétique, la température et le béta des protons présentent lesaratéristiques présentées i-dessus, la struture magnétique présente à la Terre estalors identi�ée omme étant une ICME. Le panneau de gauhe de la �gure 3.20 pré-sente un exemple d'évolution typique du hamp magnétique et des paramètres plasma.Lorsque dans les données, on observe, en plus des ritères présentés i-dessus, une rota-tion laire d'une des omposantes du hamp magnétique (orrespondant à un hange-ment de signe d'une des omposantes du hamp magnétique), la struture magnétiquetransitoire à la Terre est un nuage magnétique (Burlaga et al. 1981; Burlaga 1991).Les nuages magnétiques (Magneti Cloud, MC) sont un sous ensemble des ICMEs. Larotation du hamp magnétique par rapport à l'évolution du hamp magnétique dansles ICMEs peut être due à un paramètre d'impat9 faible. Pour un faible paramètred'impat, le satellite traverse la struture magnétique interplanétaire en son entre,d'où ette rotation laire du hamp magnétique (Fig. 3.20, droite). Pour un grand pa-ramètre d'impat, le satellite passe sur le bord du nuage magnétique et ne traversepas le tube de �ux omplètement, d'où une mesure partielle de la rotation du hampmagnétique. Les ICMEs pourraient alors orrespondre à un nuage magnétique que le9Le paramètre d'impat dé�nit la distane à l'axe entral du nuage à laquelle le satellite traversele nuage ou l'ICME. 94



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 95satellite traverserait ave un paramètre d'impat large, ne permettant pas d'identi�erlairement la struture torsadée du tube de �ux.

Fig. 3.20: Exemple d'évolution de la magnitude et des angles du hamp magnétique, ainsi que l'évo-lution de la vitesse du plasma et sa densité. Gauhe : Exemple de l'évolution des omposantes duhamp magnétique mesurées à la Terre par ACE lors d'un nuage magnétique du 18 Otobre 1997,situé entre les traits pointillés (Dasso et al. 2006) et de la diminution de la densité dans le nuage ;Droite : représentation shématique d'un nuage magnétique partiellement reonneté, formant unbak à l'arrière du nuage (Larson et al. 1997, Dasso et al. 2006)En plus de es ritères, lorsque les deux pieds de l'ICME ou du MC sont enore atta-hés au Soleil, on détete des �ux d'életrons non-thermiques (> 80 eV) bi-diretionnels(Gosling et al. 1987). Les életrons se propagent dans l'ICME et sont ré�éhis par leproessus de miroir magnétique aux pieds de elle-i. On observe don des �ux d'éle-trons ave des angles d'attaque opposés de 180◦.Lors de leur propagation dans le milieu interplanétaire, es strutures magnétiquestransitoires dynamiques (ICMEs ou MCs) interagissent ave le vent solaire. Le hampmagnétique du vent solaire se drape alors autour de la struture magnétique transi-toire. Lorsque le rotationnel entre le hamp magnétique de la struture et le hampmagnétique du vent solaire est su�samment important, un proessus de reonnexionmagnétique (Set. 2.2) peut se développer. Le hamp magnétique externe du tube de�ux à l'avant de l'ICME se reonnete ave le hamp magnétique du vent solaire. Ce�ux magnétique reonneté se retrouve alors à l'arrière de l'ICME ou du MC. Cettepartie arrière du MC ou de l'ICME, onnetée ave le hamp magnétique du vent so-laire, est appelée le bak (Dasso et al. 2006, 2007). Les propriétés du hamp magnétiqueet du plasma d'un MC ou d'une ICME sont ainsi modi�ées par ette onnexion de lastruture magnétique ave le hamp magnétique interplanétaire ambiant. Un hange-ment brusque de onnetivité, se traduisant par une disontinuité d'une ou plusieursdes omposantes du hamp magnétique (Fig 3.20), peut être observée lors du passagedu satellite de la struture magnétique au bak. Les paramètres plasma ont égalementun omportement di�érent, et notamment le βp a tendane à augmenter dans le bak.95



96 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétaire3.4.2 Retards et onnexion Soleil-Terre expliqués par la propagation dans lemilieu interplanétaire3.4.2.1 La di�usion des partiulesDans la setion 3.2, j'expose omment les retards observés entre les protons éner-gétiques et le début des émissions életromagnétiques peuvent être expliqués par lesphénomènes solaires aélérateurs (�are ou CME) mis en jeu. Ces onlusions reposentessentiellement sur l'hypothèse que les partiules se propagent dans un milieu inter-planétaire ave un libre parours moyen su�samment grand pour que les partiules nesoient pas ou peu di�usées (Set. 3.1.1.2). C'est-à-dire que la distane parourue par lespartiules orresponde à la longueur géométrique du hamp magnétique interplanétairedans lequel elle se propagent.Cependant de nombreux e�ets additionnels, non pris en ompte dans le transportfoalisé, peuvent introduire des e�ets de di�usion des partiules non négligeables quidoivent être onsidérés si l'on veut déterminer ave plus de préision le temps d'inje-tion des partiules au Soleil (Bieber et al. 2002). Ces termes supplémentaires induisentune diminution du libre parours moyen, et don une augmentation de la di�usiondes partiules lors de leur transport dans le milieu interplanétaire. La di�usion despartiules peut augmenter signi�ativement la distane apparente de parours des par-tiules. Cette augmentation du temps de parours des partiules énergétiques par ladi�usion peut expliquer les retards observés entre le début des émissions életroma-gnétiques et l'injetion des partiules énergétiques au Soleil. Kallenrode & Wibberenz(1990) ont d'ailleurs montré que le temps de parours des partiules pouvait augmenterd'une dizaine de minutes pour des protons d'1 MeV, simplement à ause de la di�usion.D'autres e�ets liés à la propagation de partiules dans le vent solaire, omme ladéélération adiabatique, la onvetion de haleur dans le vent solaire ou la géométrie3D de la turbulene, peuvent in�uer sur le temps de parours des partiules (Sáiz et al.2005). Lintunen & Vainio (2004) réent un ensemble de données de pro�ls temporels,simulés à partir de di�érents pro�ls d'injetion de protons à di�érentes énergies (de 0.13à 57 MeV) et de di�érentes onditions de propagation interplanétaire (variation du libreparours moyen). De et ensemble de données simulées, ils analysent la dispersion envitesse de es pro�ls synthétiques et ils montrent que la distane parourue par desprotons en fontion des di�érents paramètres du modèle peut varier de 1 à 2 UA,entraînant un temps de parours plus long, variant de 10 à 40 min (Fig. 3.21, haut).A partir des observations d'émission radio de type III, il est possible de déterminerle temps de dérive radio des types III, traduisant le temps de parours des faiseauxd'életrons énergétiques (2 − 20 keV) émetteurs de types III (Cane & Erikson 2003).Ce temps de dérive varie entre 10 et 90 min. Pour 61 événements, Cane (2003) aomparé les temps de dérive radio aux retards des életrons > 25 keV détetés in-situpar rapport au temps de début au Soleil de l'émission radio de type III à la plus hautefréquene10. La orrélation entre les retards des életrons > 25 keV et les temps dedérive radio (Fig 3.21, bas) suggère que les életrons mesurés à la Terre appartiennent àla même population que les életrons aélérés au Soleil. Cette appartenane à la mêmepopulation de partiule suggère une aélération ommune des életrons détetés in-situ10Utilisation des données du réepteur TNR de l'instrument WAVES/WIND, mesurant les émissionséletromagnétiques dans la gamme de fréquene 10 − 200 kHz96



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 97et des életrons produteurs de types III. Les retards observés des életrons peuventalors être attribués à un parours des életrons plus long dans le milieu interplanétaireet non à di�érents méanismes d'aélération omme l'ont suggérées de préédentesétudes ( Kruker et al. 1999, Haggerty & Roelof 2002).

Fig. 3.21:Haut : Résultats de l'analyse de dispersion des vitesses, appliquée à un ensemble de �ux deprotons synthétiques de 0.13 − 57 MeV, modélisés pour un spetre en énergie ∝ E−2 en fontion deslibres parours moyens variant de 0.1 à 1 UA pour une rigidité de 1 GV (Lintunen & Vainio 2004).A droite est présentée la longueur supplémentaire parourue par rapport à 1 UA par les protons età gauhe les temps d'injetion des protons au Soleil. Pour les di�érents jeux de données, la duréede l'injetion des protons varie : t = 0 (arré), t = 2.7 h (losange) et t = 9.5 h (erle) ; Bas :Corrélation entre le temps de dérive radio et l'intervalle de temps entre les életrons > 25 keV et ledébut d'émission des types III à 200 kHz (Cane 2003).Ces études observationnelles et modélisatries permettent don d'expliquer les re-tards des partiules énergétiques par les e�ets de di�usion des partiules durant leurpropagation le long du hamp magnétique interplanétaire turbulent. Cependant, lesétudes pr�nant la di�usion interplanétaire omme ause des retards observés onsi-dèrent un hamp magnétique interplanétaire du type spirale de Parker, dans un ventsolaire alme. Est-e vraiment le as ? Les partiules énergétiques se propagent-ellessystématiquement dans une spirale de Parker, en étant plus ou moins di�usées ?97



98 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétaire3.4.2.2 Propagation des partiules énergétiques dans une struture magnétique transitoireLa on�guration magnétique du milieu interplanétaire à la Terre ne peut être uni-quement onsidérée omme une spirale d'Arhimède (Set. 3.4.1). En e�et, la préseneà la Terre de strutures magnétiques transitoires, telles des ICMEs ou des MCs, four-nit une alternative à la onnexion Soleil-Terre autre que la spirale de Parker nominale(Mandrini et al. 2005).La détetion de �ux partiules énergétiques, aélérées lors d'une éruption solaire,alors que la Terre est située dans une ICME ou un MC pré-existant (assoiées à uneCME éjetée quelques jours avant du Soleil), suggère la propagation du Soleil à laTerre de es partiules dans une struture magnétique transitoire. En utilisant les �uxde SEPs (des protons de 22− 27 MeV et des életrons de 0.2− 2 MeV mesurés in-situsur International Sun-Earth Explorer (ISSE3, von Rosenvinge et al. 1978)), Kahler &Reames (1991) mettent en évidene que dans ertains as, le nuage magnétique présentà la Terre au moment de la détetion des SEPs est toujours onneté au Soleil, aumoins partiellement. De nombreuses études, utilisant les �ux de partiules énergétiquespour sonder la onnexion des ICMEs ou des MCs au Soleil montrent également uneonnexion, au moins partielle, au Soleil (Mazur et al. 1998, Larson et al. 1997, Crookeret al. 2008).

Fig. 3.22: Gauhe : Diretions d'anisotropie du �ot de protons et d'életrons énergétiques pour39 événements, alulées à partir des veteur de �ux de partiules déduits des mesures faites dansles 8 seteurs du déteteur à partiules de ERNE. Les résultats se sindent en 2 groupes distints,l'un assoié à un hamp magnétique interplanétaire nominal (olonne de gauhe) et l'autre, assoiéà un hamp magnétique interplanétaire formé d'une ICME (olonne de droite). Le trait en pointilléreprésente la diretion de la spirale de Parker pour VV S ≃ 400 km.s − 1 ; Droite : Shéma d'uneICME à la Terre, enore anrée au Soleil et dans laquelle les partiules énergétiques peuvent propager(Rihardson & Cane 1996).Si les partiules énergétiques ne se propagent pas le long de la spirale de Parker, ladiretion du maximum de la distribution angulaire du �ux ne devrait pas être alignée98



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 99ave la diretion du hamp magnétique de l'IMF nominal. A partir des mesures de �uxde partiules par des déteteurs à partiule embarqués sur divers satellites, on peutaluler la diretion d'anisotropie du �ux. En déterminant les diretions d'anisotropiesde �ux de protons à basse énergie (1 − 4 MeV) et à haute énergie (4 − 150 MeV),mesurés par ISSE3 (von Rosenvinge et al. 1978) ou ave Helios (Stilwell et al. 1975) à
3−21 MeV, Rihardson & Cane (1996) montrent qu'e�etivement, la diretion d'aniso-tropie des SEPs dépend de la stuture du hamp magnétique interplanétaire présenteà la Terre. En e�et, dans leur étude, lorsque le satellite est loalisé dans un hampmagnétique interplanétaire nominal, les diretions angulaires des maxima des SEPssont alignées ave la diretion de la spirale de Parker dans 90% des as (Fig. 3.22,gauhe). A l'inverse, les SEPs arrivant au satellite lorsque elui-i est dans une stru-ture magnétique transitoire ont des diretions d'anisotropie non alignées ave le hampmagnétique de la spirale de Parker (Fig. 3.22, gauhe). Pour une onnexion Soleil-Terreassurée par une ICME ou un MC, les partiules aélérées lors d'une éruption, assoiéeà une région ative loalisée loin de la spirale de Parker, peuvent être injetées et sepropager dans la jambe de l'ICME loalisée au voisinage de la région ative (Fig. 3.22,droite). Ainsi, des partiules provenant d'une éruption loalisée à l'Est solaire pourrontêtre détetées à la Terre après s'être propagées dans la jambe Est de l'ICME (Rihard-son et al. 1991). La présene d'une struture magnétique transitoire fournit un hampmagnétique permettant une onnexion Soleil-Terre lorsque la région ative n'est pasonnetée à la Terre par la spirale de Parker.En utilisant les distributions angulaires obtenues par les mesures de �ux de protonsénergétiques par SoHO/ ERNE, Torsti et al. (2004) montrent que non seulement lesprotons énergétiques se propagent dans un nuage magnétique toujours anré au Soleil,mais qu'en plus, le libre parours moyen, obtenu par la modélisation du transportdes protons de 20 MeV (Koharov et al. 1998), est au moins de 10 UA. Un libreparours moyen aussi grand montre que e nuage magnétique est un environnementpartiulièrement favorable à une propagation des partiules énergétiques où la di�usiondans l'hélisophère interne est faible.Lorsque des partiules énergétiques se propagent dans une ICME ou un MC, depar la géométrie de la struture magnétique transitoire, la distane parourue peuts'avérer être plus longue que les 1.2 UA de la spirale de Parker. A partir d'une analysede dispersion en vitesse (Set. 3.4.3.2) des �ux d'életrons à di�érentes énergies, mesuréspar WIND/ 3DP, pour des événements assoiés à la présene d'un MC11 à la Terre,Kahler et al. (2009) obtiennent des longueurs de parours plus longues que 1.2 UA. Enétudiant un événement lors duquel des életrons de 0.1 − 102 keV se propagent dansun nuage magnétique partiellement onneté au Soleil, Larson et al. (1997) montrentque la longueur parourue par les életrons dans le nuage magnétique varie de 2 UA à
4 UA, orrespondant respetivement à une propagation dans le oeur et en périphériedu nuage magnétique.Il apparaît don néessaire d'examiner en détail les strutures magnétiques du milieuinterplanétaire lors de l'arrivée à la Terre des GLEs. En e�et, les GLEs sont souventdétetés lors d'un e�et Forbush (Set. 3.1.2.1), suggérant que l'hypothèse de la spiralede Parker dans un vent solaire alme est e�etivement irréaliste dans de nombreux as.Des études individuelles de GLEs suggèrent e�etivement que, dans ertains as, les11Liste des nuages magnétiques http : //lepmfi.gsfc.nasa?goc/mfi/magcloudS1.html99



100 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétaireprotons relativistes se propagent dans un milieu interplanétaire perturbé, omme leGLE du 20 Janvier 2005 (Masson et al. 2009). L'étude du GLE du 28 Otobre 2003(Miroshnihenko et al. 2005) suggère que les protons relativistes parourent environ
2 UA, e qui est ohérent ave une propagation dans une éjetion de masse oronaleinterplanétaire, et non dans le tube de �ux de la spirale de Parker onnetée à la Terre.Toutefois, il n'existe à e jour auune étude systématique de la struture du hampmagnétique interplanétaire.3.4.3 Les strutures magnétiques et leur r�le dans la propagation des parti-ulesJe propose alors une étude faisant appel à deux méthodes indépendantes. En utili-sant les mesures du hamp magnétique obtenues ave MAG/ACE et les paramètres duplasma SWEPAM/ACE à la Terre, j'ai identi�é les strutures magnétiques qui guidentles partiules relativistes des GLEs. Puis, j'ai évalué indépendamment les temps d'inje-tion au Soleil et la longueur de parours des protons énergétiques détetés dans l'espae(ERNE/SOHO) et aux moniteurs à neutrons en utilisant une analyse de dispersion desvitesses.3.4.3.1 Les strutures magnétiques interplanétaires présentes à la TerreJ'ai détaillé dans la setion 3.4.1 omment le hamp magnétique et les paramètresplasma évoluent en fontion de la struture magnétique du milieu interplanétaire me-surée à la Terre. Des instruments MAG (Smith et al. 1998) et SWEPAM (MComaset al. 1998) embarqués sur le satellite Advaned Composition Explorer (ACE, Stoneet al. 1998), j'obtiens respetivement les données du hamp magnétique : la magnitudeet les omposantes en oordonnées GSE, ainsi que les paramètres plasma : la densité,la vitesse et la température des protons. Le satellite ACE est positonné au point de La-grange L1. A�n de pouvoir déterminer la topologie magnétique présente à la Terre lorsde l'arrivée des protons relativistes, il faut appliquer une orretion en temps. En e�et,la struture magnétique observée à L1, arrivera à la Terre à un temps tTerre = tL1 +∆t,où tL1 est le temps de mesure de ACE à L1 ; ∆t est le temps que met la strutureobservée à L1 pour atteindre la Terre : 'est la distane Terre-L1 divisée par la vitesse
Vplasma, étant approximativement la vitesse des protons mesurée à ACE.A partir des données de ACE, orrigées en temps, j'ai identi�é la struture ma-gnétique interplanétaire présente à la Terre lors de la détetion de haque GLE. Lesrésultats obtenus sont résumés dans la table 3.1. Les �gures représentant les évolutionsdu hamp magnétique et des paramètres plasma pour les 10 événements étudiés sontprésentées dans la setion 3.4.5. Sur les 10 GLEs sélétionnés, 3 se propagent dans unhamp magnétique type spirale de Parker (réé par un vent rapide ou un vent lent)et 1 GLE se propage entre 2 ICME. Les 6 autres événements arrivent lairement dansune struture magnétique transitoire : 3 se propagent dans le bak d'un nuage ma-gnétique, 1 seulement se propage dans un nuage magnétique, 1 autre à l'arrière d'uneICME et le dernier arrive pendant le passage du front de ho de l'ICME. Grâe àette étude, on distingue deux groupes de strutures magnétiques présentes à la Terrelors de l'arrivée des premiers protons relativistes : la spirale de Parker et une struturemagnétique diretement reliée à des éjetions de masse oronale interplanétaires ou des100



Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 101Date GLE tdebut Position de la Struture Distane (UA)(UT) région ative interplanétaire et tSRT (UT)14 Jul 00 10 :31 N22,W07 VS perturbéentre 2 ICMEs15 Apr 01⋆ 13 :55 S20,W85 VS perturbé par 1.39 - 13 :43une préédente ICME18 Apr 01⋆ 02 :36 derrière le limb nappe de ourant 1.42 - 02 :2426 De 01⋆ 05 :40 N08, W54 VS 1.21 - 05 :2924 Aug 02⋆ 01 :24 S02,W81 VS 1.11 - 01 :1428 Ot 03⋆ 11 :12 S16, E08 bak d'un MC 1.78 - 10 :5629 Ot 03 21 :01 S15, W02 dans MC02 Nov 03⋆ 17 :30 S14, W56 bak d'un MC 1.9 - 17 :1320 Jan 05 06 :49 N14, W55 bak d'un MC13 De 06⋆ 02 :50 S06, W23 VS rapide 1.98 -02 :33Tab. 3.1: Tableau réapitulatif des résultats obtenus pour les 10 événements étudiés (ol.1), dont lespremiers protons arrivent à un temps de début obtenus par les mesures des moniteurs à neutrons(ol.2). La olonne 3 liste la position des régions atives assoiées aux événements. La olonne 3 et4 synthétisent les résultats obtenus respetivement par l'étude d'identi�ation des strutures magné-tiques interplanétaires et l'analyse de dispersion des vitesses.nuages magnétiques.De plus, en omparant les strutures magnétiques dans lesquelles se propagent lesprotons relativistes des 10 GLEs seletionnés et la position des régions atives assoiées(tab. 3.1), on remarque que les partiules provenant des régions atives mal onnetéesà la spirale de Parker ont tendane à se propager dans le bak d'une éjetion de masseoronale interplanétaire ou d'un nuage magnétique. Cette orrélation entre position dela région ative et struture magnétique onnetant le Soleil et la Terre montre queles strutures magnétiques transitoires dans le milieu interplanétaire peuvent expliquerla détetion des partiules énergétiques à la Terre lorsque la région ative n'est pasonnetée à la Terre par la spirale de Parker.Dans le as d'une région ative théoriquement bien onnetée au hamp magnétiquenominal, omme le GLE de 26 Déembre 2001, les partiules semblent se propagere�etivement dans une spirale de Parker. Néanmoins, dans ertains des as étudiés ii,le 24 Août 2002 et le 13 Déembre 2006, l'étude du milieu interplanétaire montre queles protons se propagent dans un hamp magnétique nominal alors que la région ativeest loalisée à environ 30 ◦ du pied de la spiral de Parker. Ce paradoxe peut s'expliquerpar des proessus omme le transport de partiules ou par la dynamique du hampmagnétique lors de l'éruption. Je reviendrai sur e dernier point dans le hapitre 4.Toutefois, es deux événements requièrent une étude individuelle plus poussée, ommela détermination de l'anisotropie du �ux de partiules permettant de déterminer leurdiretion d'arrivée (Torsti et al. 2004).3.4.3.2 Les longueurs parourues et le temps d'injetion au SoleilPour déterminer la longueur parourue par les premières partiules énergétiquesdepuis leur injetion jusqu'à leur arrivée à la Terre, j'ai appliqué la méthode d'analysede la dispersion des vitesses. Des partiules d'énergies di�érentes, supposées être inje-101



102 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétairetées simultanément dans le même tube de �ux interplanétaire onnetant la Terre, etse propageant librement, n'arriveront pas en même temps à la Terre. Cette di�érenedes temps d'arrivée est alors simplement due au fait qu'elles parourent la même dis-tane, mais ave des vitesses di�érentes. Il su�t alors de traer les temps d'arrivée despremières partiules, tTerre en fontion de l'inverse de leur vitesse 1/v pour obtenir ladistane, L, qu'elles ont parourues et le temps d'injetion au Soleil, tel que :
tTerre =

L

v
+ tSRT (3.22)ave tSRT : le temps d'injetion au Soleil ou solar release time.J'ai don utilisé les données de l'instrument ERNE (Torsti et al. 1995) sur Solarand Heliospheri Obseravtory (SoHO). Cet instrument fournit entre autres des mesuresde �ux de protons énergétiques ouvrant une gamme en énergie de 12 et 150 MeV ave10 anaux di�érents. Les derniers anaux d'énergies pouvant être pollués dans le asd'événement à partiules relativistes12, je n'ai onsidéré dans l'étude que les 5 anauxde basses énergies (13−16 MeV, 16−20 MeV, 20−25 MeV, 25−32 MeV, 32−40 MeV).Seulement 7 des GLEs séletionnés (marqués d'une étoile dans le tableau 3.1) ont desmesures in-situ de protons énergétiques utilisables.J'ai déterminé les temps de début des mesures de �ux de partiules pour les 7 GLEsdans haun des 5 anaux en energies, en dé�nissant le temps de début omme étantle temps où le �ux de partiules égalise la valeur du bruit de fond plus trois fois l'éarttype. Le bruit de fond et son éart type sont alulés sur 1 heure quelques temps avant lamontée du signal. Les partiules les plus énergétiques arrivant en premier, je onsidèreque le temps de début du �ux mesuré est dû aux partiules les plus énergétiques dehaque anal. Je trae don, pour haque GLE, les temps de début en fontion del'inverse de la vitesse, obtenue pour le maximum de l'énergie de haque anal. A espoints obtenus par ERNE, j'ajoute le point orrespondant aux protons relativistes(obtenu par les moniteurs à neutrons). Les temps de début pour haque événementonsidéré est elui déterminé par Moraal et al. (2009), et je hoisis omme énergie poures protons Ep = 4.15 GeV (Set. 3.1.2.1).Pour déterminer la longueur parourue par les protons énergétiques et le tempsd'injetion au Soleil, j'ai ajusté une droite par régression linéaire. Bien que les hypo-thèses onsidérées dans la méthode VDA soient fortes, les résultats permettent tout demême une évaluation de la distane parourue et du temps d'injetion. Il reste epen-dant une inertitude due à la ontribution de la di�usion. Je détermine alors le meilleurajustement en supprimant un des 5 points obtenus par les mesures de ERNE. Je gardealors l'ensemble des 4 points de ERNE donnant le meilleur oe�ient de orrélation,entre 0.93 et 0.99 (Fig. 3.23). Le anal supprimé n'est pas le même en fontion du GLEonsidéré. Les longueurs de parours et le temps d'injetion au Soleil sont reportésdans la dernière olonne du tableau 3.1. Les longueurs obtenues varient entre 1.1 UAet 2 UA montrant que les partiules peuvent s'être propagées le long de la spirale deParker ou dans des strutures magnétiques impliquant une distane géométrique pluslongue du hamp magnétique, onnetant la région ative et la Terre.12http : //www.srl.utu.fi/ernedata/indexenglish.html102
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Fig. 3.23: Les résultats obtenus de l'analyse en dispersion des vitesses des 7 GLEs, ave la méthodede séletion que je déris dans le texte.Haut Respetivement de gauhe à droite le 15 Avril 2001, le18 Avril 2001 et le 26 Déembre 2001.Milieu : de gauhe à droite 24 Août 2002, le 28 Otobre 2003et le 2 Novembre 2003.Bas : le 13 Déembre 20063.4.3.3 L'importane du hamp magnétique interplanétaire dans l'étude des GLEsEn ombinant les résultats sur les strutures magnétiques interplanétaires présentesà la Terre lors de l'arrivée des protons relativistes et les longueurs parourues par lesprotons énergétiques, on s'aperçoit qu'il y a une relation laire entre distane parourueet strutures magnétiques interplanétaires (Fig 3.24, gauhe). Les événements dontles protons parourent une distane d'environ 1.2 UA arrivent à la Terre dans unhamp magnétique interplanétaire typique de la spirale de Parker, tandis que les protonsparourant une distane plus longue, supérieure à 1.2 UA et pouvant atteindre 2 UAarrivent alors que le hamp magnétique interplanétaire orrespond à une struture103



104 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétairemagnétique transitoire.Le résultat obtenu pour le GLE du 13 Déembre 2006 présente ependant uneinohérene totale entre le hamp magnétique interplanétaire dans lequel se propagentles protons et qui orrespond à une spirale de Parker réé par un vent solaire rapideet la longueur de 2 UA parourue par les protons. La détermination de la longueurparourue se base sur des protons du GeV et des protons du MeV. Une expliationserait que la di�usion dans le milieu interplanétaire est plus e�ae pour les partiulesmoins énergétiques (au MeV) que pour les partiules aux énergies relativiste au GeV.Une autre possibilité, serait que les partiules aient été aélérées par une onde de hoen amont d'une CME et injetées tardivement le long de la spirale de Parker. Le délaide l'injetion orrespondrait alors à l'altitude à laquelle l'éjetion de masse injete lespartiules le long de la spirale de Parker.En dehors de et événement omplexe qui nééssite une étude plus approfondie, ladistane parourue par les protons apparaît, dans ette étude être diretement reliée àla struture magnétique dans laquelle les partiules se propagent. La ohérene obtenueà partir de es deux approhes di�érentes donne du poids à ette onlusion.
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Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 105de parours de la lumière, puis je ompare les temps d'injetion des protons relativistesau Soleil ave es intervalles temps d'injetion des életrons. La �gure 3.24 présenteette omparaison des temps d'injetion des protons et des életrons produisant lessursauts de type III, où l'origine de l'axe des ordonnées orrespond au temps de débutdu groupe de sursaut de type III pour haque événement.Il apparaît alors que pour tout les GLEs étudiés, les protons relativistes sont injetéspendant l'injetion des faiseaux d'életrons non-thermiques. Cette ohérene entre lestemps d'injetions des protons relativistes au Soleil et les intervalles d'injetion desmultiples faiseaux d'életrons fournit un argument supplémentaire quant à la validitéde l'évaluation de la distane parourue par les protons et leurs temps d'injetion auSoleil par l'analyse de dispersion des vitesses. En suivant l'argumentation de Cane et al.(2002), suggérant que les életrons produisant les types III sont aélérés dans la basseouronne, et mon analyse du 20 Janvier 2005, e résultat argumente en faveur d'uneaélération des premiers protons relativistes dans la région ative éruptive.La ohérene des résultats obtenus à partir de deux études indépendantes que j'aimenées montre plusieurs hoses. La propagation des protons relativistes dans des stru-tures magnétiques transitoires, impliquant des longueur de lignes de hamp plus longuesque 1.2 UA, montre don que les retards observés peuvent être en partie expliqués parune longueur géométrique du hamp magnétique interplanétaire plus grande. De plus,lors des GLEs assoiés aux éruptions, loalisées loin de la spirale de Parker, les protonsrelativistes arrivent tous dans une struture magnétique transitoire et non dans la spi-rale de Parker. La onnexion entre le site d'aélération et la Terre ainsi que les retardsobservés peuvent ainsi être expliqués par la struture du hamp magnétique interpla-nétaire, et pas uniquement par l'aélération et l'injetion des partiules grâe à uneéjetion de masse oronale (Set. 3.2.2.1), ou à la turbulene du milieu interplanétaire.A travers ette étude, il est lair qu'il est indispensable de onsidérer le milieuinterplanétaire dans lequel se propagent les protons relativistes si l'on veut omprendreles retards observés, la onnexion entre le site aélérateur et la Terre, et �nalementpouvoir assoier orretement les phénomènes solaires à l'aélération des partiules.3.4.4 Artile (P.5) : Interplanetary magneti strutures guiding so-lar energeti partilesLe travail présenté i-dessus est terminé, et l'artile qui présentera es résultatsest en ours de rédation. Il sera soumis à Astronomy and Astrohysis ave ommeauteurs : S. Masson, S. Dasso, P. Démoulin et K.-L. Klein
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106 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétaire3.4.5 Figure de l'évolution du hamp magnétique et des paramètres plasmapour les 10 événements étudiésLes traés suivants présentent l'évolution du hamp magnétique et des paramètresplasma, de haut en bas : la magnitude du hamp magnétique, les angle θB et φB(Eqs. 3.17 et 3.18) du hamp magnétique en oordonnées GSE, la température desprotons mesurée (noir) et alulée par la relation 3.21 (vert) et le βP des protons.L'intervalle de temps durant lequel les protons relativistes sont mesurés à la Terre parles moniteurs à neutrons pour haque GLE est représenté par un retangle grisé.

Fig. 3.25: Gauhe : 14 Juillet 2000 ; Droite : 15 Avril 2001
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Chapitre 3. Origine et propagation des partiules dans l'espae interplanétaire 107

Fig. 3.26: Gauhe : 18 Avril 2001 ; Droite : 26 Déembre

Fig. 3.27: Gauhe : 24 Août 2002 ; Droite : 28 Otobre 2003107



108 3.4. La propagation des partiules dans l'espae interplanétaire

Fig. 3.28: Gauhe : 29 Otobre 2003 ; Droite : 2 Novembre 2003

Fig. 3.29: Gauhe : 20 Janvier 2005 ; Droite : 13 Déembre 2006108



Chapitre 4La reonnexion magnétique 3D et sonr�le dans les éruptions solaires
Sommaire4.1 Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronnesolaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1104.1.1 Les points nuls oronaux . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1104.1.2 Les ouhes quasi-séparatries (QSLs) . . . . . . . . . . . . . 1164.1.3 Les signatures de la reonnexion . . . . . . . . . . . . . . . . 1214.2 Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption ob-servée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1254.2.1 L'utilisation du ode 3D MHD . . . . . . . . . . . . . . . . . 1254.2.2 L'émergene de �ux . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1294.2.3 Artile (A.3) : Current buildup in emerging serpentine�ux tubes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1384.2.4 La dynamique des rubans expliquée par une nouvelle assoia-tion topologique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1514.2.5 Artile (A.2) : The nature of �are ribbons in oronalnull-point topology . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1574.3 Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glis-sante . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1794.3.1 Du site d'aélération à la spirale de Parker onnetée à laTerre . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1794.3.2 Assoiation QSL-point nul : injetion dans un tube de �uxétendu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1834.3.3 Artile (P.4) : Interhange slip-running reonnetionand sweeping SEP beams . . . . . . . . . . . . . . . . . . 193Les éruptions solaires sont dues à une reon�guration du hamp magnétique oronal,permettant de libérer l'énergie magnétique emmagasinée lors d'épisodes d'émergeneou d'annihilation de �ux dans l'atmosphère solaire et de mouvements photosphériques.Cette énergie libérée lors des éruptions ou des �ares solaires est en partie transférée,à travers les proessus de hau�age du plasma et d'aélération de partiules dans la109



110 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solaireouronne. La dynamique des signatures de la reonnexion dans la ouronnne solaire estditée diretement par l'évolution des on�gurations magnétiques des régions ativeslors des �ares. Je présenterai dans un premier temps deux topologies du hamp ma-gnétique, essentielles pour omprendre la dynamique des �ares et les aratéristiquesde la reonnexion dans es on�gurations, ainsi que les signatures observationnellesassoiées (Set. 4.1). Les résultats d'une simulation tridimensionnelle magnétohydro-dynamique (MHD), alimentée par les observations et délenhée par l'émergene de�ux, montrent qu'une nouvelle assoiation topologique en point nul ave des quasi-séparatries est responsable de l'évolution de la reonnexion, permettant d'expliquerla dynamique des rubans d'éruption (Set. 4.2). Lors de la reonnexion, les partiulessont préipitées dans l'atmosphère solaire, mais d'autres peuvent être injetées dansdes lignes de hamp ouvertes et être détetées in-situ par les satellites à la Terre. Apartir d'une simulation MHD 3D d'une on�guration magnétique adéquate, j'ai étudiéla dynamique permettant d'expliquer ertaines observations onernant l'injetion departiules dans le milieu interplanétaire (Set. 4.3).4.1 Topologie magnétique et reonnexion dans laouronne solaireDans la ouronne solaire, on distingue 2 types de on�gurations magnétiques danslesquelles un proessus de reonnexion magnétique peut se développer : la reonnexion àtravers des séparatries, assoiées à des points nuls magnétiques, et à travers des ouhesquasi-séparatries. Dans ette partie je présente don les di�érenes topologiques dees objets et les régimes de reonnexion qui leurs sont assoiés, ainsi que les signaturesobservationnelles de la reonnexion dans es topologies partiulières.4.1.1 Les points nuls oronaux4.1.1.1 La topologieLorsque du hamp magnétique émerge de la photosphère, il se forme des régions a-tives, dans un premier temps simplement bipolaire, puis lorsque du hamp magnétiqueontinue à émerger, les on�gurations magnétiques de la ouronne se omplexi�ent etdonnent naissane à des on�gurations magnétiques omplexes (Set 2.1.1). Le hampmagnétique oronal peut alors présenter des disontinuités de onnetivité. Les on�gu-rations magnétiques en points nuls sont des topologies magnétiques typiques, observéesdans l'atmopshère solaire (Shrijver & Title 2002). Ces topologies orrespondent à uneon�guration magnétique possédant un point partiulier où le hamp magnétique estnul (B = 0). Sur une totalité de 100 onentrations de �ux magnétique, 7 à 15 pointsnuls peuvent être formés (Longope et al. 2003, Close et al. 2005). La présene d'unpoint nul dans la ouronne solaire indique qu'il existe des disontinuités de onneti-vité, matérialisées par les séparatries (Fig 4.1). Les séparatries sont des surfaes (oudes lignes) partiulières passant par un point nul.La détermination de la topologie de es lignes de hamp partiulières se fait enonsidérant une expansion de Taylor du hamp magnétique au voisinage du point nulpositionné en r0. Le hamp magnétique peut don s'érire en fontion de la matrie110



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 111

Fig. 4.1: Haut : Topologie d'un point nul 3D ave les séparatries assoiées les spines et le fan(gauhe), topologie d'un séparateur est dé�nie par l'intersetion de deux surfaes séparatries (droite)(Longope 2005) ; Bas : topologies magnétiques dans la ouronne solaire : d'un point nul (gauhe)formé par un bip�le inlut dans une polarité magnétique (Antiohos et al. 2002) et d'un séparateur(droite) formé dans une on�guration quadrupolaire (Priest et al. 2005).Jaobienne de B au voisinage du point nul :
B = M.r (4.1)

B(r) =





∂xBx ∂yBx ∂zBx

∂xBy ∂yBy ∂zBy

∂xBz ∂yBz ∂zBz





r0

.r = 0 (4.2)Respeter la ondition solénoïdale, ∇.B = 0, orrespond à annuler la trae de lamatrie Jaobienne, 'est-à-dire à déterminer les valeurs propres et veteurs propres,telle que λ1+λ2+λ3 = 0. On obtient alors les valeurs et les diretions préférentielles duhamp magnétique au voisinage du point nul. Ainsi, 2 des veteurs propres, de mêmesigne, dé�nissent la surfae séparatrie, appelée le fan (ou l'éventail), tandis que letroisième veteur dé�nit une ligne singulière, le spine (ou l'épine), intersetant le fanau point nul (Lau & Finn 1990, Parnell et al. 1996, Longope 2005). En fontion dusigne des veteurs propres, le point nul est dé�ni omme étant négatif lorsque les lignesde hamp, de part et d'autre du fan, s'approhent du point nul et s'éloignent de elui-ile long du spine. Un omportement inverse des lignes de hamp (divergene le long dufan et onvergene le long du spine) dé�nit un point nul positif (Parnell et al. 1996,111



112 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solairePriest & Titov 1996).La géométrie des séparatries dépend de la présene, ou non, de ourant. Pour unhamp magnétique potentiel, soit ∇×B = 0, les 3 veteurs propres sont orthogonaux :le spine intersete le fan perpendiulairement. Au ontraire, en présene de ourantéletrique, lorsque le hamp devient sans fore linéaire, les 3 veteurs propres ne sontplus perpendiulaires les uns aux autres. Le rapport entre les valeurs propres dé�nitégalement la symétrie de la toplogie. Pour des valeurs propres identiques, la distributiondu �ux magnétique dans le fan est axi-symétrique autour du fan : on dit que le pointnul est symétrique. En revanhe, si l'un des veteurs propres est plus petit que les deuxautres, le �ux magnétique n'est plus distribué isotropiquement dans le fan et le pointnul devient asymétrique.Les séparatries dé�nissent des domaines de onnetivité distints (Baum & Brate-nahl 1980). Dans le as d'une topologie en point nul, la surfae du fan sépare l'espaeen deux domaines : le domaine de onnetivité interne, situé sous le d�me du fan etdans lequel se trouve la partie interne du spine ; et le domaine de onnetivité externedans lequel se trouve la partie externe du spine, au dessus du fan.Lorsqu'une on�guration magnétique ave un point nul est on�née sous des aradesmagnétiques onnetant un bip�le magnétique à plus grande éhelle, le spine externeest fermé et �anré� à la photoshère (Fig. 4.2, gauhe). A l'inverse, une on�gurationen point nul, inluse dans une région où le hamp magnétique est ouvert, implique unspine externe ouvert (Fig. 4.2, droite). Cette topologie en point nul peut être formée parreonnexion lorsqu'un petit bip�le magnétique émerge dans une polarité magnétiqueappartenant à un bip�le magnétique de plus grande éhelle (Antiohos 1998, Töröket al. 2009). Par onstrution mathématique, un point nul n'apparaît jamais tout seul,mais par paire (Greene 1988, Lau & Finn 1990), e qui n'est pas forément le as dansla ouronne solaire.

Fig. 4.2: Gauhe : Con�guration magnétique ave un point nul on�né par des arades magnétiquesd'un bip�le à grande éhelle : le spine externe est fermé ; Droite : Con�guration magnétique ave unpoint nul dans un hamp magnétique ouvert et divergent à grande éhelle : le spine externe est ouvert.112



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 113Lorsque deux point nuls oronaux sont présents, e qui orrespond à une on�gu-ration quadrupolaire, Lau & Finn (1990) et Baum & Bratenahl (1980) dé�nissent lanotion de séparateur. Ce séparateur orrespond à l'intersetion de deux surfaes sépa-ratries, assoiées respetivement à un point nul positif et négatif (Fig. 4.1). Cette lignesingulière, traçant l'intersetion des surfaes est un site au niveau duquel la reonnexionmagnétique peut se produire (Priest & Forbes 1990). D'autre topologies magnétiquesplus omplexes peuvent être onstruites à partir des points nuls oronaux (Antiohos1998).4.1.1.2 La reonnexion magnétique au point nulUne topologie magnétique en point nul est une on�guration privilégiée pour lareonnexion magnétique. En e�et, par dé�nition, le hamp magnétique est anti-parallèled'un domaine de onnetivité à l'autre, favorisant la formation d'une nappe de ourant(Set. 2.2). Les modèles inématiques prédisent la formation de nappes de ourant aupoint nul et le long des séparateurs dans le as de la MHD idéale (Lau & Finn 1990,Priest & Titov 1996). Néanmoins, en MHD idéale, le �ux magnétique ne peut êtretransféré à travers les séparatries du fait du gel du hamp magnétique dans le plasma(théorème du gel d'Alfvén). Il faut pour ela que de petites éhelles se développentpour permettre de diminuer le nombre de Reynolds magnétique et d'augmenter leterme dissipatif de l'équation d'indution (Set. 2.2).Pour délenher la reonnexion dans une on�guration magnétique, il faut injeterde l'énergie et/ou de la torsion magnétique dans le système (Set. 2.2). Comparé auxfaibles valeurs du β dans la ouronne solaire, le β du plasma au niveau de la pho-tosphère est plus grand que 1. Les pieds photosphériques des boules oronales sontalors régis par les mouvements photosphériques, permettant ainsi l'étude des on�gu-rations magnétiques oronales en supposant une ondition line-tied (pieds attahés).La validité de ette hypothèse est néanmoins disutée, bien que généralement admise(Grappin et al. 2008).L'appliation d'un forçage photosphérique va ainsi isailler les arades magnétiques,induisant la perte de l'état d'équilibre du système et une augmentation de l'énergie dusystème ou des instabilités. Le isaillement de la on�guration magnétique induit laformation de ourant le long des séparatries (Low 1987, Aly 1990, Lau 1993). Unetopologie magnétique en point nul fermée (où les deux pieds du spine sont anrés à laphotosphère) répond di�éremment que l'on isaille ou que l'on applique un mouvementrotationel aux pieds photosphériques du spine ou du fan.Où que soit le mouvement de isaillement appliqué à la on�guration magnétique,le ourant se forme le long des surfaes et des lignes séparatries . Cependant, lesétudes de la formation des nappes de ourant montrent que elles-i ne se développentpas de la même façon (Pontin & Galsgaard 2007). Ainsi, selon que le mouvement deisaillement est appliqué aux pieds du fan ou du spine, la nappe sera plus intense le longd'une séparatrie partiulière. Au niveau du point nul, on observera alors une nappede ourant orientée le long du fan (resp. spine) pour un mouvement appliqué au pieddu spine (resp. fan).De plus, Pontin et al. (2007a) montrent que lors de l'évolution d'une on�gurationen point nul dont les spines sont forés par un mouvement de isaillement, la struturemagnétique du point nul est modi�ée (Fig. 4.3, bas) : les deux spines, de part et d'autre113



114 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solaire

Fig. 4.3: Haut : Evolution de la densité de ourant au ours d'une simulation résistive MHD d'unetopologie en point nul. Un mouvement de isaillement est appliqué à haun des spines. Les �èhesblanhes représentent les �ots de plasma (Pontin et al. 2007a) ; Bas : Con�guration de lignes dehamp magnétique traées prohes des séparatries, permettant de mettre en évidene le déhirementdu spine (Pontin et al. 2007a).
114



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 115du fan, ne sont plus o-alignés : 'est le déhirement du spine (Galsgaard & Nordlund1994).Ce déhirement du spine induit tout d'abord une extension de la région où le ro-tationnel du hamp magnétique est grand, onduisant à la formation d'une nappe deourant le long de la ligne reliant les deux spines, étendue et plus intense que les nappesle long des séparatries (Antiohos 1996). Le déhirement du spine repose sur deux phé-nomènes distints. Tout d'abord, le forçage photosphérique des pieds des séparatriesinjete une onde d'Alfvén torsionnelle (ou de isaillement) le long des séparatries per-turbées. Lorsque ette onde d'Alfvén traverse la oquille entourant le point nul, où
β ∼ 1, elle est onvertie en onde sonore. La fore de pression ainsi produite va alorsomprimer le point nul, onduisant à une intensi�ation de la nappe de ourant (Ri-kard & Titov 1996, Galsgaard et al. 2003a). Le isaillement des pieds des boulesmagnétiques entraîne également leur gon�ement. Ce gon�ement des lignes de hampsous le d�me du fan ou sous le spine, anré dans le domaine de onnetivité externe,induit une ompression des séparatries et du point nul. Pour une topologie en pointnul initiallement potentielle, Parnell et al. (1997) montrent que ette ompression auniveau du point nul onduit à l'applatissement du point nul. Le isaillement du hampmagnétique induisant le déhirement du spine, induit néessairement un isaillementdu plasma au voisinage du point nul. Dans le as partiulier du point nul, on peutmontrer qu'une nappe de vortiité unique peut se développer dans le as ompressibleou inompressible (Pontin et al. 2007b, Litvinenko 2006)La formation d'une nappe de ourant s'intensi�ant au voisinage du point nul (Fig. 4.3,haut) rée une région favorable à la dissipation d'énergie magnétique et don à la re-onnexion (Set. 2.2). En e�et, la formation de petites éhelles au voisinage du pointnul, permet d'augmenter l'ation du terme dissipatif. La di�usion du ourant permet àla on�guration magnétique de se relaxer vers son état de minimum d'énergie et donde retrouver un état potentiel, impliquant nééssairement le ré-alignement des deuxspines. Le transfert de �ux lors de la reonnexion magnétique peut également induireun réalignement des spines, simplement par le fait que le hamp magnétique n'est plusgelé dans le plasma et peut ainsi le �traverser� (Antiohos et al. 2002).L'énergie magnétique emmagasinée lors du forçage photosphérique va être libérée.D'après les modèles idéalisés, selon l'orientation de la nappe de ourant formée autourdu point nul, on distingue deux régimes de reonnexion. D'après Pontin et al. (2004),une nappe de ourant, alignée le long du spine, entraîne un transfert de �ux magnétiqueà travers le fan, appelé aussi spine reonnetion ar les lignes de hamp sautent d'unspine à l'autre à travers le fan. A l'inverse, pour une nappe de ourant parallèle aufan, la on�guration magnétique subit un fan reonnetion, durant laquelle le �uxest transféré à travers le spine mais aussi à travers le fan (Pontin et al. 2005b). Unexemple d'évolution de la reonnexion magnétique d'une topologie en point nul estprésenté dans la �gure 4.4. La dynamique du hamp magnétique suggère que le transfertde �ux se fait à travers le fan (Pariat et al. 2009). Les lignes de hamp, initalementloalisées dans le domaine de onnetivité interne reonnetent et s'ouvrent, tandis queles lignes de hamp initialement ouvertes reonnetent au point nul et se referment sousle fan. Priest & Pontin (2009) ont proposé réemment un troisième régime reonnexionappelé torsionnal reonnetion, n'induisant auun transfert de �ux d'un domaine deonnetivité à l'autre, mais un hangement de onnetivité ontinu des lignes de hamp,onduisant à un mouvement de rotation des lignes de hamp le long du fan ou autour115



116 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solairedu spine.Lors de la reonnexion, le �ux magnétique est transféré mais doit être onservé.Notons d'ailleurs que dans la ouronne solaire, étant donné que le fan est une surfaeséparatrie, sous laquelle est on�né du �ux magnétique, seul un transfert de �uxmagnétique à travers le fan peut onduire à la libération massive d'énergie. Cettemodi�ation de la on�guration magnétique doit néanmoins respeter la ondition deonservation du �ux, onduisant ainsi au déplaement des séparatries et du point nula�n que le �ux magnétique, situé sous le fan et à l'extérieur, reste onstant.Pour une on�guration magnétique initialement dans un état d'équilibre, il n'est pasévident que la reonnexion induite par un apport d'énergie permette de libérer toutel'énergie emmagasinée et que la on�guration retrouve son état d'équilibre sans-forelinéaire (Antiohos et al. 2002).

Fig. 4.4: Résultats d'une simulation MHD d'une on�guration en point nul. Les lignes blanhe re-présentent les lignes de hamp initialement ouvertes et les lignes de hamp rouges elles initialementfermées, sous le d�me du fan. Les 4 images sont prises à des temps di�érents. L'évolution de la onne-tivité se omporte alors omme suit : les lignes rouges ont reonnetées au point nul et se retrouventouvertes tandis que les lignes ont également reonnetées au point nul et se sont fermées sous le fan(Pariat et al. 2010).4.1.2 Les ouhes quasi-séparatries (QSLs)4.1.2.1 La topologie des QSLsUne topologie magnétique sans point nul oronal, permettant la libération d'énergieet la formation de rubans d'éruption (Set. 4.1.3), a été mise en évidene par Démoulin116



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 117et al. (1994a). Ils ont ainsi montré, en déterminant la topologie magnétique de régionsatives, assoiées à des �ares observés en Hα, par des méthodes d'extrapolation enhamp potentiel ou hamp sans fore linéaire1, qu'un point nul n'était pas indispensablepour délenher de la reonnexion magnétique dans la ouronne.En suivant la théorie de la reonnexion magnétique, Démoulin et al. (1994a) pro-posent alors que tout hangement de onnexion des lignes de hamp à des vitessesplus grandes que la vitesse loale du plasma peut être assimilé à de la reonnexionmagnétique. Les observations de �ares solaires assoiés à des on�gurations magné-tiques présentant des régions de fort gradients de onnetivité, mais sans points nuls,on�rment ette dé�nition de la reonnexion magnétique (Mandrini et al. 1997, Dé-moulin et al. 1997). Ces objets topologiques, orrespondant à des volumes dans lesquelsde forts gradients de onnetivité sont présents, sont des régions potentielles de libé-ration d'énergie par reonnexion magnétique. Priest & Démoulin (1995) et Démoulinet al. (1996) les dé�nissent alors omme des quasi-separatrix layers (QSLs) ou ouhesquasi-séparatries.

Fig. 4.5: :Le passage à travers une QSL se traduit par un hangement rapide mais ontinu dela onnetivité des lignes de hamp. Une QSL est dé�nie par son fateur d'expansionentre le segment A1B1 (Fig. 4.5) séparant les deux pieds initiaux de deux lignes dehamp et le segment A2B2 (Fig. 4.5) séparant les pieds onjugués de es même lignes.En 3 dimensions, ela orrespond à un tube de �ux dont l'un des pieds est onentrédans un petit volume tandis que l'autre s'anre dans un domaine de �ux plus large etapplati (Priest & Démoulin 1995).Plus préisément soit un volume V de surfae S, soient r et r′ les deux pieds (∈ S)d'une ligne de hamp de oordonnées respetives (x, y) et (x′, y′) dans un repère2 de
S. Soit f la fontion bijetive réiproque de S dans S qui assoie l'un des pieds dela ligne de hamp à l'autre pied : f : r 7−→ r′. L'appliation à plusieurs variables
f(x, y) peut être représentée par un veteur de oordonnées [x′(x, y), y′(x, y)]. Il estpossible de dé�nir la norme N de la matrie Jaobienne assoiée à l'appliation fomme (Démoulin et al. 1996) :
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118 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solaire
N est la norme du tenseur de déplaement de (x′, y′) par rapport à (x, y). Gros-sièrement, N donne en un point, le taux d'éartement des lignes de hamp au niveaudu pied opposé, rapporté à l'éartement des lignes de hamp en e point. Soit x1 laposition du pied d'une ligne de hamp, supposons que l'on �passe� depuis x1 à uneautre position, x2, in�niment prohe, située à la distane ∆x de x1. Soit x′

1 et x′
2 lespositions respetives des pieds assoiées à x1 et x2. Alors la distane ∆x′ entre x′

1 et x′
2est donnée grossièrement par : ∆x′ ≃ N(x1)∆x. Les grandes valeurs de N dé�nissentdon les régions où la onnetivité photosphérique varie fortement.Le onept de QSL, en tant que région de variation forte de la onnetivité deslignes de hamp, implique don l'existene d'un seuil sur N . Les traes des QSLs auniveau photosphérique ont ainsi été dé�nies initialement omme les régions où N ≫ 1(Priest & Démoulin 1995,Démoulin et al. 1996).L'extension du onept des QSLs dans l'ensemble du volume pose néanmoins pro-blème lorsque l'on onsidère la dé�nition de N . En e�et, si l'on suppose que les normesdes hamps magnétiques normaux à la surfae, Bn,+ et Bn,−, respetivement aux deuxpieds onjugués d'une même ligne de hamp appartenant à la QSL, sont di�érentes, lanorme du tenseur de déplaement N sera également di�érents entre un pied et l'autrede la ligne de hamp. Ce qui implique que ette grandeur N n'est pas onstante lelong d'une ligne. A�n de résoudre e problème, Titov et al. (2002) ont dé�ni le fateurd'élongation-érasement (�squashing-degree�), Q, omme :

Q(x+) =
N2(x+)

Bn,+/Bn,−
= Q(x−) =

N2(x−)

Bn,−/Bn,+
(4.4)Les QSLs sont les régions où Q ≫ 2 (Titov et al. 2002). Une petite surfae irulairedans une des polarités devient une région ellipsoïdale très allongée au niveau de l'autrepolarité lorsque Q est grand (Fig. 4.6). Q étant unique pour une ligne de hamp donnée,le volume dé�ni par l'ensemble des lignes de hamp où Q ≫ 2, donne l'extensionvolumique des QSLs (Fig. 4.6). Ce fateur Q dé�nit don le gradient de onnetivitéd'un tube de �ux. Dans le as des séparatries, la onnetivité étant disontinue, legradient de onnetivité est in�ni, orrepondant ainsi à une limite des QSLs lorsque lefateur Q → ∞ (Titov et al. 2002).

Fig. 4.6: Quasi-séparatries dans une on�guration magnétique quadrupolaire. Gauhe : isosurfaesde Q au-dessus de artes du hamp magnétique vertial ;Droite : Coupe des isosurfae où l'on visualisele tube de �ux hyperbolique au entre en forme de X (Titov et al. 2002).118



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 119Une QSL se dé�nit dans un volume où le fateur d'élongation-érasement n'est pasonstant mais su�samment grand. La région où e fateur Q est le plus grand dé�nitle tube de �ux hyperbolique (Hyperboli �ux tube, HFT). C'est dans ette région queles lignes de hamp ont le gradient de onnetivité le plus important (Fig. 4.6). Cestubes de �ux hyperboliques généralisent le onept de séparateur pour des séparatriesvolumiques (QSLs) et non surfaiques (Titov et al. 2002).4.1.2.2 Reonnexion magnétique dans les QSLsAu même titre que pour les séparatries, un isaillement des pieds d'une QSL devraitgénérer la formation d'une nappe de ourant d'épaisseur �nie dans des régions de fortsgradients de onnetivité (Démoulin et al. 1996). Par des aluls analytiques, Inverarity& Titov (1997) ont montré que pour 4 di�érents types de forçages photosphériques trèspartiuliers, seul un type de mouvement permettrait de former des ourants le long desQSLs. La première simulation on�rmant la formation de ourant dans le volume desQSLs a été réalisée par Milano et al. (1999). En e�et, ils trouvent une orrespondanespatiale entre les positions des nappes de ourant et les positions des QSLs formées auours de leur simulation par appliation d'un hamp de vitesse photosphérique. Par lasuite, de nombreuses études ont herhé à mettre en évidene la formation de nappesde ourant plus intenses, onnues pour être des sites privilégiés pour la reonnexion.Galsgaard et al. (2003b) ont simulé l'évolution d'une on�guration magnétique danslaquelle des QSLs très larges sont initialement présentes. Ils obtiennent des nappes deourants qui s'intensi�ent au niveau du HFT selon le mouvement de isaillement pho-tosphérique appliqué. L'intensi�ation de la nappe de ourant se développant au niveaudu tube de �ux hyperbolique on�rme les résultats prédits analytiquement par Titovet al. (2003). En réalité, les QSLs initiales étant trop larges, les ourants intenses seforment juste au niveau des QSLs plus �nes, formées par le forçage photosphérique (Dé-moulin 2006). En onsidérant des QSLs initiallement plus �nes, Aulanier et al. (2005b)montrent alors que les nappes de ourants les plus intenses se développent au HFT etsont indépendantes du forçage photosphérique appliqué à la topologie magnétique. Ene�et, la distribution préise des nappes de ourant dépend, omme pour une topologieen point nul, du type de mouvement appliqué, mais la position des ourants les plusintenses ne l'est pas. La �gure 4.7 illustre la formation des ourants dans les QSLs etleur intensi�ation au niveau du HFT où le fateur Q est le plus élevé.Le panneau en haut à gauhe de la �gure 4.7 présente une on�guration magnétiquequadrupolaire dans laquelle les bip�les magnétiques sont inlinés d'un angle de 150◦. Lefateur d'élongation-érasement Q est représenté en éhelle de gris et trae les pieds desQSLs présentes. Suite à un mouvement de torsion appliqué à l'un des pieds, des nappesde ourant se forment (Fig. 4.7, en haut à droite) et les plus intenses sont loalisées auniveau du HFT. La ligne du bas montre, respetivement, de gauhe à droite, le fateur
Q, j/B et le ourant. Il apparaît alors que la région où es grandeurs sont les plusgrandes est le HFT.Dans la setion 2.2, on a vu qu'à partir du moment où un hamp életrique, parallèleau hamp magnétique se forme, il peut y avoir reonnexion. Priest & Forbes (1992) sontalors les premiers à proposer que la on�guration magnétique en 2.5 D, orrespondantà une on�guration 2D en point X auquel on ajoute un hamp guide n'a plus deséparatries. Ils montrent alors que dans une telle on�guration, en l'absene de vraies119



120 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solaire

Fig. 4.7: La on�guration magnétique quadrupolaire dans laquelle les bip�les magnétiques sont inlinésd'un angle de 150◦. Haut : le fateur d'élongation-érasement Q est représenté en éhelle de gris auniveau de la photosphère (gauhe), où sont traés des isoontours de Bz(z = 0), et qui trae les piedsdes QSLs présentes ; Coupe 2D des ourants formés le long de la QSL, les plus intenses sont loalisésau niveau du HFT (droite). Bas : oupe vertiale 2D à y = 0.7 de Q, j/B et j, respetivement degauhe à droite. La nappe de ourant la plus intense est loalisée dans la région de Q fort (Aulanieret al. 2005b).séparatries, le hangement de la onnetivité des lignes de hamp est ontinu. Priest &Démoulin (1995) généralisent e résultat en 3 dimensions et montrent théoriquement,dans le as stationnaire, que les lignes de hamp magnétique dans une quasi-séparatrieéhangent leur onnetivité les unes ave les autres de manière ontinue à travers laQSL. Ils proposent alors que pour un déplaement sub-Alfvénique d'un pied d'une lignede hamp de ette QSL, le pied onjugué de ette même ligne pourrait se déplaer à unevitesse super-Alfvénique. Ce omportement des lignes de hamp peut être vu ommeun glissement des lignes de hamp à travers les quasi-séparatries.A�n de prendre en ompte l'évolution des onnetions glissantes, il est néanmoinsnéessaire de travailler à partir de simulations numériques. Ainsi, à partir d'un alulanalytique stationnaire de la inématique en 3D, Priest et al. (2003) ont montré quela reonnexion glissante des lignes de hamp se produit lorsque le tube de �ux hy-perbolique est su�samment érasé. La version MHD numérique de l'étude préédentepermet d'obtenir des résultats similaires (Pontin et al. 2005a). En imposant un hampde vitesse plus faible à la frontière photosphérique (∼ 1%cA), Aulanier et al. (2006)mettent alors en évidene que les pieds des lignes de hamp reonnetent ontinûmentau niveau du HFT à des vitesses super-Alfvéniques. Ce régime de reonnexion glissanteest dé�ni omme du slip-running reonnetion ou reonnexion dérapante. Les lignes dehamp loalisées dans la région où Q est maximum (au niveau du HFT) vont suivree régime de slip-running reonnetion. Néanmoins, les lignes de hamp de la QSLs,loalisées dans des régions où Q est légèrement plus faible, vont reonneter à des vi-tesses plus faibles, qui seront sub-Alfvéniques, avant d'atteindre la région de Q fort.120



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 121

Fig. 4.8: Di�érentes vues d'une on�guration magnétique ave des QSLs. Evolution des lignes dehamp, à 4 temps di�érents, lors de laquelle on note le mouvement de glissement apparent des lignesde hamp, typique de la reonnexion glissante dans les QSLs (Aulanier et al. 2006)Dans une QSL, on dé�nit alors di�érents régimes de reonnexion en fontion de lavaleur de fateur d'élongation-érasement, Q. Les lignes de hamps au bord d'une QSLommeneront par reonneter à des vitesses sub-Alfvéniques, dé�nisant un régime deslipping reonnetion ou reonnexion glissante, jusqu'à e qu'elles atteignent la régionde Q fort où elles ontinueront à reonneter via du slip-running reonnetion, pour�nalement se retrouver à nouveau dans des régions de Q faible où elles reonneterontvia du slipping reonnetion. La �gure 4.8 présente un exemple de l'évolution de laonnetivité des lignes de hamp lors de la reonnexion glissante dans les QSLs.4.1.3 Les signatures de la reonnexion4.1.3.1 Les rubans d'éruptionsUne des signatures la plus �agrante d'un �are, est l'observation des brillanes appe-lées des rubans d'éruption. Ces rubans sont observés à di�érentes longueurs d'ondes :dans la raie d'émission du Fe XI/X à 171
◦

A, orrespondant à l'extrême ultra-violet(EUV) ; dans le ontinuum UV à 1600
◦

A et dans la raie du Fer XII à 195
◦

A (Fig. 4.9,b) et historiquement dans la raie Hα de l'hydrogène (Fig. 4.9,a). Ces émissions sont at-tribuées au hau�age du plasma hromosphérique (Shmieder et al. 1987). Le hau�agede la ouhe hromosphérique onduit à un proessus d'évaporation du plasma dansles boules. On observe également des boules post-éruptives plus haudes (T ∼ 106 K)que la ouronne ambiante dans di�érentes raies d'émission des éléments de la ouronne(Fig. 4.9, ) mais également en rayonnement X-mou (< 10 keV). Bruzek (1964) fut121



122 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solairele premier à proposer l'idée que es rubans étaient une onséquene de la libérationd'énergie lors d'un �are. La struture la plus ommune onsiste en deux rubans pa-rallèles, reliés par les boules post-éruptives. De nombreux auteurs ont proposé alorsque es rubans étaient loalisés aux pieds des arades magnétiques ayant reonnetéessuivant le shéma lassique d'une éruption (Sturrok 1966, Kopp & Pneuman 1976).Lors du proessus de reonnexion magnétique, l'énergie dissipée dans une nappede ourant est transférée aux partiules du plasma par trois méanismes. Il y a ene�et la dissipation ohmique qui hau�e le plasma ambiant, les gradients de préssionet les fores magnétique qui onduisent à l'aélération du plasma et l'aélération despartiules par transfert d'énergie inétique (∼ 50% de l'énergie). Même si la formationdes rubans est largement attribuée au hau�age du plasma hromosphérique, l'originede e hau�age est enore débattue.En e�et, on sait qu'une partie de l'énergie permet d'aélérer des partiules, no-tamment des életrons à des énergies > 30 keV produisant des émissions X-durs auniveau de la hromosphère (Set. 2.3.2). Le reste de l'énergie est transférée au plasmaqui est don hau�é ou aéléré. Dans un milieu à faible β et à fort hamp magnétique,omme dans la ouronne solaire, la fréquene de giration des partiules thermiques estsupérieure à la fréquene de ollision. Les partiules thermiques du plasma s'éoulentle long des boules magnétiques oronales au lieu d'être di�usées par interation ou-lombienne lors de leur parours dans une boule, impliquant ainsi une anisotropie dela ondutivité du �ux de haleur le long des lignes (Spitzer 1965, Priest & Forbes2002). Le plasma haud atteint la hromosphère, et y dépose son énergie en hauf-fant ette ouhe atmosphérique. Cette augmentation de la température permettraitalors d'expliquer la formation des rubans aux pieds des arhes magnétiques. L'énergiedissipée par la reonnexion peut également aélérer les életrons à des énergies plusfaibles que les életrons énergétiques produisant le rayonnement X-dur, typiquement àquelques keV. La propagation de es faiseaux d'életrons non-thermiques se fait éga-lement le long des boules magnétiques, et leur impat au niveau de la hromopshèrepeut également onduire à un hau�age du plasma.Le méanisme responsable des rubans d'éruption n'est toujours pas établi laire-ment. Un argument en faveur d'un hau�age dû à l'impat de faiseaux d'életronsnon-thermiques au niveau hromosphérique est l'observation de soures X-dur éten-dues et o-spatiales ave les rubans d'éruption (Masuda et al. 2001). Dans la majoritédes as, e rayonnement X-dur est très loalisé et de ourte durée. Ashwanden et al.(1996, 1997) proposent alors que les rubans seraient dus à la préipitation d'életronsnon-thermiques, piégés dans les boules magnétiques. Le piégeage leurs permettraitalors d'impater plusieurs fois la hromosphère, ontrairement aux életrons plus éner-gétiques, produisant les X-durs, qui impateraient une seule fois la hromosphère.Cependant, le proessus impliquant la ondution thermique le long des boulesprésente également des évidenes observationnelles. Dans la phase tardive d'une érup-tion, lors de laquelle auune émission X-dur n'a été observée, Czaykowska et al. (1999)mettent en évidene des �ots de plasma asendants, su�samment rapides, pour avoirété produits par des életrons émetteurs de rayonnement X-dur. De plus, ette évapo-ration hromosphérique est observée au dessus des rubans en Hα . Ils proposent quesans observations d'émissions X-dur, 'est la ondution thermique qui devrait êtreresponsable de la formation des rubans. Cependant, l'observation des rubans sans X-durs pourrait être dû au seuil de détetion des X, ou au fait que les életrons aélérés122



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 123n'aient pas une énergie su�sante pour produire des X.

Fig. 4.9: Gauhe : Eruption du 28 Otobre 2003 : (a) émission hromosphérique observée en Hα(Observatoire de Wrolaw) et (b) émission oronale en ultraviolet (UV) dans la raie du Fer XII à
195

◦

A observée par le satellite Transition Region and Coronal Explorer (TRACE, Handy et al. 1999) ;Droite : émission dans la raie de Fer à 171
◦

A (rédits NASA).4.1.3.2 Morphologie des rubans et topologieQuel que soit le méanisme responsable du hau�age de la hromosphère, la for-mation des rubans est diretement reliée à la reonnexion magnétique. Gorbahev &Somov (1989) ont proposé que les rubans, observés lors des �ares, traent la positiondes pieds des séparatries au niveau de la hromosphère, permettant ainsi d'évaluerla topologie de la on�guration magnétique de la région ative. La morphologie desrubans d'éruption peut don être utilisée omme premier diagnosti de la topologiemagnétique impliquée lors de l'éruption, même si l'on observe des sous-strutures plusomplexes dans es rubans (Flether & Hudson 2001), suggérant la présene d'unetopologie plus ompliquée que elle déduite de la forme des rubans.Par reonstrution du hamp magnétique des régions atives (Mandrini et al. 1991)il est possible de déterminer la topologie magnétique. La omparaison spatiale entre lespositions des pieds des séparatries, présentes dans les régions atives, et les positionsdes rubans d'émission en Hα ou UV, on�rme l'idée que les rubans traent les piedsdes séparatries (Fig. 4.10, à gauhe), que e soit pour une on�guration magnétiquequadrupolaire ou bipolaire ave une ligne d'inversion en forme de S (Mandrini et al.1991, 1995, Démoulin et al. 1993, 1994b ; van Driel-Gesztelyi et al. 1994, Bagalá et al.1995). 123



124 4.1. Topologie magnétique et reonnexion dans la ouronne solaireLa forme la plus ourante des rubans d'éruption onsiste en deux rubans allongéset parallèles à la ligne d'inversion. Le shéma lassique pour une telle éruption supposequ'elle a lieu dans une on�guration magnétique bipolaire, où les arades sont isaillées.

Fig. 4.10: Gauhe : Superposition de la topologie magnétique dans une on�guration quadrupolairesans séparatries aux rubans d'éruptions observés en Hα (Démoulin et al. 1997).Droite : Comparaisondes rubans en UV à 171
◦

A superposés au hamp magnétique longitudinal, et de la topologie magnétiqueen point nul (Aulanier et al. 2000).Cependant, ette géométrie en double rubans peut également être attribuée à uneéruption on�née. En e�et, lors de la reonnexion au travers de quasi-séparatries,pour une on�guration bipolaire, les rubans formés ont alors la même forme que latrae photosphérique des pieds des QSLs (Fig. 4.7, en haut à gauhe), 'est-à-diredeux rubans en forme de J de part et d'autre de la ligne d'inversion (Démoulin et al.1997, Mandrini et al. 1997). En plus de la o-spatialité ave les rubans d'éruption, lareonnexion glissante dans des QSLs devrait se traduire par une extension rapide desrubans (Aulanier et al. 2006). A partir d'observations en X-mou (Hinode /XRT) deplusieurs événements, Aulanier et al. (2007) ont pu assoier l'évolution temporelle desboules haudes observées à de la reonnexion glissante dans des quasi-séparatries.Lorsque la reonnexion a lieu dans une topologie en point nul, on s'attend à ob-server un ruban d'éruption irulaire traçant les pieds du fan, et deux points brillantsorrespondant au spine interne et au spine externe. A partir d'extrapolation en hamppotentiel ou hamp sans fore linéaire du hamp magnétique photosphérique, et en uti-lisant les di�érentes signatures de la reonnexion observées (Hα , EUV), la reonnexionmagnétique dans des topologies magnétiques en point nul a été mise en évidene pourdes �ares non éruptifs (Démoulin et al. 1994b, Mandrini et al. 1995, Flether et al.2001), omme pour des �ares éruptifs (Aulanier et al. 2000, Manoharan & Kundu2003). Les rubans assoiés à une on�guration en point nul ne sont pas statiques etpeuvent présenter une évolution spatiale et temporelle. Ces déplaements des rubanssont généralement attribués aux déplaements des séparatries, induits par la reon-nexion magnétique (Set. 4.1.1.2).La o-spatialité des rubans d'éruptions ave les pieds des séparatries ou des quasi-séparatries permet évidement de on�mer le r�le de la reonnexion dans la formationdes rubans. Cela apporte également des pistes observationnelles pour étudier les érup-tions solaires. Cependant e type d'étude n'apporte auune information sur la dyna-mique de l'éruption et l'évolution de la reonnexion, qui permettraiten d'expliquer la124



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 125dynamique des rubans au ours de l'éruption.4.2 Simulation 3D MHD de la dynamique d'une érup-tion observéeA�n d'établir une relation laire entre la dynamique des rubans et l'évolution de laon�guration magnétique lors de la reonnexion, j'ai réalisé une simulation numériquemagnétohydrodynamique tridimensionnelle d'un �are observé. J'ai hoisi d'étudier le�are du 16 Novembre 2002 dans la région ative AR 10191. Ce �are orrespond à uneéruption on�née, lors de laquelle on observe 3 rubans d'éruption distints dans leontinuum EUV. La morphologie de es rubans peut être ohérente ave une topologieen point nul. Cependant, la dynamique et l'allongement progressif des rubans obser-vés ne orrespond pas à une reonnexion simple au point nul (Set. 4.1.3). Pour queette simulation soit la plus pertinente possible, j'ai utilisé les données des magnéto-grammes pour déterminer ertaines onditions initiales. En partiulier, j'ai déterminéun forçage photosphérique reproduisant la dynamique horizontale de la photosphère,due à l'émergene de �ux, observées dans une partie de la région ative quelques heuresavant le début du �are. Les résultats de ette simulation m'ont permis dans un premiertemps d'étudier et de on�rmer le méanisme d'émergene résistive de �ux magnétique(Set. 4.2.2), mais aussi d'expliquer la forme et la dynamique des rubans d'éruptionpar la dynamique de la reonnexion (Set. 4.2.4).4.2.1 L'utilisation du ode 3D MHD4.2.1.1 Fontionnement général du odeDans les deux simulations que je présente dans e manusript en setion 4.2.4 et4.3.2, j'ai utilisé le ode MHD 3D viso-résistif développé par Aulanier et al. (2005a).Ce ode ayant été développé en zéro-β, je l'ai implémenté en y ajoutant les e�etsadiabatiques d'une atmosphère uniforme (Set. 4.2.4), puis strati�ée (Set. 4.3.2). Cettesetion est dédiée à la présentation du ode et à la manière de l'utiliser lorsque l'onveut simuler les éruptions solaires.Le ode résout les équations MHD (Eq. 4.6-Eq. 4.9) dans leur forme omplètementdéveloppée dans un repère artésien. Les dérivées sont alulées sur 5 points de mailleet le shéma temporel est un préditeur-orreteur d'ordre 2.Les équations utilisées ne sont pas érites de la même façon que les équationsprésentées dans la setion 2.2. Elles sont exprimées en fontion de la densité, du hampmagnétique, de la température et de la vitesse. Les équations intégrées dans le ode sontmoins nombreuses ar le ourant et le hamp életrique sont diretement intégrés dansl'équation du mouvement. Le ode n'ayant pas été développé dans le but d'étudier lestransferts d'énergie, il ne ontient pas l'équation pour l'énergie totale, mais seulementpour l'énergie interne. On peut alors faire les remarques suivantes :Les équations ontiennent des termes di�usifs expliites et pas néessairement phy-siques, mais qui aident à empêher la formation de gradients trop raides. Par exemple,un terme dissipatif a été ajouté dans l'équation de ontinuité (onservation de la masse).L'équation du mouvement (Eq. 4.8) est elle aussi modi�ée par un terme visqueux, non125



126 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observéephysique, permettant d'éviter le développement de gradients de vitesse, aussi bien surles petites que les grandes ellules du maillage.Dans l'évolution des on�gurations magnétiques en point nul, la ondition β nonnul et don une température non nulle, est indispensable si l'on veut que le point nulse déforme de manière signi�ative au ours du temps. Cei étant dit, on ne herhepas à aluler de manière préise le taux de reonnexion, et on se limite don au asadiabatique.Au lieu de résoudre l'équation d'énergie totale, on hoisit de résoudre uniquementl'équation de la température, à laquelle on ajoutera un terme de dissipation. Cetteéquation résulte diretement de l'équation de l'énergie interne dU = −PdV dans leas d'un gaz ionisé où U =
PV

γ − 1
, et à laquelle on ajoute un terme de hau�age. Onobtient alors que V dP + PdV = (1 − γ)PdV. Sahant que dV

V
= −

dρ

ρ
et en passantpar les dérivées Lagrangiennes, on obtient �nalement :

∂P

∂t
+ (u.∇)P = −γP∇ · u (4.5)On rajoute alors au terme de droite un terme di�usif Q, où l'on onsidère quele terme en κ0T

5/2 de l'expression de la ondution thermique, κ0T
5/2

∇T , est uneonstante κ = κ0T
5/2. Ce terme a pour r�le de di�user les gradients de températureet non de les propager, e qui est ohérent ave le fait que dans la ouronne solairela ondutivité est grande alors que dans le ode elle est petite. En onsidérant que

P =
αkB

mP

ρT , α = 2 dans le as d'un gaz totalement ionisé, on obtient l'équation pourla température (Eq. 4.8).
∂ρ

∂t
= −∇ · (ρu) + κ∆ρ (4.6)

∂B

∂t
= ∇ × (u ×B) + η∆B (4.7)
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∂t
= − (u.∇)T − (γ − 1)T (∇ · u) + κ∆T (4.8)
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∇ρ

)

+ (µρ)−1 (∇ ×B) × B

+ ν ′∆′u (4.9)où ρ est la densité, T la température du plasma, B le hamp magnétique et u la vitessedu plasma. Les onstantes γ, mP , kB et µ sont respetivement l'exposant adiabatique,
γ = 5/3, la masse du proton, la onstante de Boltzman et la perméabilité magnétique.Dans le ode, l'équation d'indution est érite dans sa forme omplètement déve-loppée, e qui a permis de supprimer les termes de ∇ ·B. Ainsi, les termes représentantla divergene du hamp magnétique n'étant pas alulés, la divergene du hamp ma-gnétique ne se propage pas d'une itération à l'autre. De plus, auune indution etimpulsion ne sont générées lors de la simulation. Bien que le forçage de la divergenede B à 0 ne soit don pas implémenté dans le ode, l'e�et de la divergene de B resteloalisé et ne se développe pas. 126



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 127Les termes di�usifs dans l'équation de mouvement ν∆′u et l'équation d'indution
η∆B orrespondent respetivement aux termes de visosité du plasma et de résistivitééletrique. ν∆′u orrespond à un �ltre visqueux, où le pseudo-laplaien ∆′ est adapté àla taille loale de la maille. Cee hoix permet que la di�usion soit e�ae sur les ellulesplus grandes, ontrairement au Laplaien lassique qui induit une di�usion de plus enplus faible lorsque la taille de la maille augmente. Le terme η∆B permet de di�userle hamp magnétique. La valeur de la résistivité η est petite de manière à e que ladi�usion n'agisse que dans les zones où se développent les petites éhelles (Set. 2.2).Dans un milieu homogène, ν ′ et η seraient déterminées de manière à e que lesnombres de Reynolds et Reynolds magnétique soient de l'ordre de 1 à l'éhelle de laplus petite maille Lmin, pour assurer la stabilité du ode. C'est-à-dire que le temps d'ad-vetion égalise les temps de di�usion, permettant ainsi de dé�nir des expressions pourles vitesses aratéristiques de di�usion de la vitesse, uν , et du hamp magnétique,uη :

uν = ν ′Lmin (4.10)
uη =

η

Lmin
(4.11)En réalité, l'expériene montre que la visosité doit être plus grande a�n d'éviter laformation de disontinuités des vitesses, que les ellules soient grandes ou petites. Elleest typiquement hoisie telle que : uν ∼ 1−10%cA. La vitesse de dissipation du hampmagnétique est elle hoisie de sorte que le hamp magnétique soit di�usé aussi vite quel'apport des perturbations par les mouvements photosphériques, soit : uη ∼ uphotLa vitesse photosphérique que l'on applique pour perturber le système et injeterde l'énergie libre est indiretement ontrainte par le pas de temps du alul, dé�ni par :

dt = min

(

Lmin

u + cF

)

× CCFL (4.12)où cF est la vitesse du mode magnéto-sonore rapide et CCFL est le fateur de Courantde Friedrihs-Lewy et vaut 0.5. Il faut alors que la vitesse imposée u soit su�sammentgrande pour que le temps de alul soit raisonable, mais doit tout de même resternégligeable devant cF.Le maillage utilisé est non-uniforme et est onstruit sur la base de séries géomé-triques. Les paramètres des séries géométriques sont ajustés de manière à e que lerapport de la plus grande maille et sur la plus petite maille soit < 20 dans les 3 dimen-sions. La détermination de la taille des mailles est également ontrainte par le tempsde alul, 'est-à-dire qu'il faut que le nombre de points de maille reste raisonnable.Au maximum, on peut travailler ave ∼ 230× 230× 230 intervalles. En e�et, le tempsde alul dépend du produit du nombre total de points de maille et du pas de temps,soit ∼ n4. Lorsque l'on multiplie le nombre de point par 2, on augmente alors le tempsde alul par 16. Le maillage que j'ai utilisé est di�érents dans les deux simulations.J'ai dû en e�et le modi�er de manière à obtenir une haute résolution spatiale dans lesrégions où de forts gradients risquaient de se développer.127



128 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observée4.2.1.2 Conditions limites et initiales des simulationsJ'ai déja énoné plusieurs fois (Set. 2.2 et Set. 4.1.1.2) que les boules oronalespouvaient être onsidérées omme étant attahées au niveau de la photosphère. Dansun milieu magnétisé, l'information se propage à travers des ondes d'Alfvén ou desondes magnéto-sonores. Le déplaement du pied d'une ligne de hamp injete alors uneonde le long de la boule qui atteindra l'autre pied. Dans les onditions line-tied, etteonde est simplement ré�éhie au niveau de la photosphère et fait demi-tour pour sepropager de nouveau dans la boule. Cependant, étant donné que la photosphère n'estpas une surfae rigide, mais seulement une ouhe beauoup plus dense dans laquellele β du plasma est supérieur à 1, ette approximation n'est pas théoriquement valable.L'onde d'Alfvén n'est alors que partiellement ré�éhie et le reste de l'énergie traversela photosphère, sous forme d'une onde évanesente. Grappin et al. (2008) ont alorsmontré qu'en traitant la photosphère-hromosphère omme une interfae strati�ée aveun hamp magnétique uniforme, le forçage d'un pied induit néessairement, à terme,le déplaement de l'autre. Cela reste ependant débattu. En e�et, au niveau de laphotosphère, le hamp magnétique est onentré, augmentant ainsi l'intensité du hampmagnétique. Cei a pour e�et d'augmenter la vitesse d'Alfvén dans es régions à forthamp magnétique, pouvant onduire à repousser la limite β = 1 sous la photosphère.Ce déplaement de la limite β = 1 pourrait être une piste à explorer pour déterminerl'e�et sur le line-tying des pieds des boules. Dans le ode, on suppose toutefois que lafrontière photosphérique est line-tied.Dans mes simulations, le hamp magnétique est déterminé soit par des mesuresréelles du hamp magnétique (Set. 4.2.4), soit arbitrairement lors de la onstrutionde la topologie magnétique que l'on souhaite étudier (Set. 4.3.2). En revanhe, ladensité, la température et la vitesse du plasma sont déterminées de manière à obtenirune évolution quasi-statique de la on�guration magnétique dans un régime physiqueorrespondant à elui de la ouronne solaire.Il faut alors dans un premier temps �xer la valeur de la vitesse d'Alfvén. On �xe en-suite une taille aratéristique, D, dé�nie par la on�guration magnétique du système.Elle est déterminée en générale par la distane séparant les deux polarités impliquéesdans la reonnexion magnétique. On obtient alors un temps d'Alfvén orrespondant autemps que met une perturbation pour parourir ette distane D à la vitesse cA.La vitesse d'Alfvén et la vitesse du son sont dé�nies par :
c2
A =

b2

µ0ρ
(4.13)

c2
S =

γkBT

mP ρ
(4.14)et dépendent don de l'évolution des grandeurs atmosphériques et de elle du hampmagnétique.Que e soit pour une atmosphère uniforme (Set. 4.2.4) ou strati�ée (Set. 4.3.2),il faut alors que les pro�ls initiaux de densité et de température, permettent de resterdans un régime oronal, 'est-à-dire à faible β (Eq. 4.15) et évoluant quasi-statiquement,ave un régime sub-Alfvénique et sub-sonique (Eqs. 4.16 et 4.17) dans la totalité de laboîte de alul. 128



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 129
β = 2µ0

2ρkBT

mP B2
≪ 1 (4.15)Les nombres de Mah Alfvénique et sonique :

MA =
u

cA

≪ 1 (4.16)
M =

u

cS

≪ 1 (4.17)L'ajustement de es pro�ls de densité et de température se fait au as par as, a�nque es onditions soient respetées dans toute la boite de alul. Les simulations quej'ai faîtes, ontiennent toutes deux un point nul. Au voisinage de e point nul, le β duplasma est in�ni (B = 0). Pour es expérienes numériques, les pro�ls de densité etde température sont ajustés de manière à avoir un β respetant la ondition 4.15 saufdans un petit rayon autour du point nul, où β ≫ 1.Une ondition supplémentaire pour ajuster les pro�ls de température et de den-sité vient du hamp de vitesse photosphérique appliqué. L'expériene montre que
max(uphot) ∼ 5 − 10%cA,max est une valeur qui permet de faire un alul ave unnombre d'itérations aeptable. Il faut don onstruire les pro�ls des variables atmo-sphériques pour respeter le régime sub-Alfvénique et sub-sonique : max(uphot) < MAet max(uphot) < M.La dernière ontrainte à prendre en ompte, est le maillage non uniforme. Les pro�lsde densité, de température et de vitesse doivent être onstruits de manière à e queles gradients initiaux imposés par es pro�ls soient distribués sur au moins plus de 10à 15 points de maille pour éviter la formation de hos et de ouhes limites au oursde la simulation. Le ode est onstruit ave un shéma numérique non di�usif. Il estalors néessaire d'introduire expliitement des termes di�usifs dans les équations MHD,permettant aux gradients s'étant formés au ours de la simulation d'être di�usés qu'auxpetites éhelles et ainsi d'éviter que le alul s'arrête après le temps du raidissementd'une onde. Ce hoix permet de traiter la dynamique de la manière la plus préisepossible, et de maitriser la di�usion durant du alul. En e�et, avant la formation despetites éhelles et l'apparition de la di�usion, les résulats obtenus à partir de e odesur la dynamique et le omportement d'un milieu MHD sont en aords ave la théorie.4.2.2 L'émergene de �uxDe la simulation que je présenterai dans la setion 4.2.4, j'ai pu étudier un phé-nomène solaire indispensable à son ativité oronale : l'émergene de �ux magnétiquedans la ouronne. Je présente dans e qui suit l'importane de ette émergene pourle délenhement des éruptions solaires ainsi que les méanismes invoqués, la topologieimpliquée et les évidenes observationnelles. Je me suis alors intéressée plus partiuliè-rement à la formation de ourant dans es régions d'émergene de �ux, et à l'assoiationspatiale ave les observations, e qui m'a permis de on�rmer le r�le de la reonnexionà petite éhelles dans les proessus d'émergene.129



130 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observée4.2.2.1 Le délenhement des éruptionsL'exès d'énergie, modi�ant l'état d'équilibre d'une on�guration magnétique etonduisant au délenhement du �are, est apporté par les hangements de ondi-tions photosphériques. Les mouvements photosphériques, induisant ette aumulationd'énergie dans la ouronne, sont dus à divers méanismes : par exemple le déplaementdes tâhes solaires (Gesztelyi & Kalman 1986) ou l'annihilation du �ux magnétiquedans les régions atives (Martin et al. 1985). L'émergene de tube de �ux au niveaude la photosphère est également un proessus onduisant au délenhement des érup-tions. En e�et, l'émergene de tube de �ux induit des mouvements photosphériques,permettant d'injeter de l'énergie par isaillement, mais elle induit également une aug-mentation de �ux magnétique, transporté de l'intérieur à l'atmosphère solaire (Zirin1972, Heyvaerts et al. 1977).L'émergene de �ux magnétique se traduit par l'apparition de petits bip�les que l'onobserve sur les magnétogrammes (Wang & Zirin 1992, Shmieder et al. 2004). Ces petitsbip�les ont un �ux magnétique de l'ordre de 1019 Mx (Zwaan 1987) et orrespondentà l'intersetion d'un tube de �ux ave la photosphère (Fig 4.11, a). Une fois qu'unepartie du tube de �ux a émergée, il se forme une boule en forme de Ω (Ω-loops).Les �ots de plasma desendants, obervés au niveau des pieds des boules émergentes(Malherbe et al. 1997), s'expliquent par le fait que le plasma ontenu dans les boulesse vide peu à peu par e�et gravitationel de l'apex vers les pieds de la boule. Le hautde la boule étant ainsi moins dense que le plasma environnant, le tube de �ux montedans la ouronne par poussée d'Arhimède, et forme �nalement une boule oronale(Fig. 4.11, à droite) : une région ative vient d'être formée.

Fig. 4.11: Gauhe : Exemple d'observations d'une région d'émergene de �ux (le 29 Juillet 1989) :(a) mesure du hamp magnétique longitudinal, (b) observation dans la raie du Fer I à 5576
◦

A, ()observation dans le visible, (d) observation en Hα (Strous et al. 1996) ;Droite : Shéma de l'émergenede �ux en boule Ω, n'invoquant que la poussée d'Arhimède (Shibata et al. 1989).Lors de la montée du tube de �ux, ses pieds photosphériques s'éloignent de la ligned'inversion (Strous et al. 1996). Cette séparation des polarités magnétiques, observéeau niveau de la photosphère, induit des mouvements photosphériques dans la régionative, onduisant au délenhement des éruptions (Shmieder et al. 1997). Ces polari-tés se déplaent typiquement d'une dizaine de mégamètres, à des vitesses de l'ordre de
0.7−0.8 km.s−1 au maximum (Strous et al. 1996). Ces vitesses photosphériques sont lar-gement inférieures à la vitesse d'Alfvén typique de la ouronne, cA ∼ 400−1000 km.s−1.130



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 131L'évolution des boules magnétiques dans la ouronne forées par des mouvements pho-tosphériques dans la ouronne peut don être onsidérée omme quasi-statique.Le méanisme expliquant l'émergene de �ux de la zone onvetive vers la ouronneà travers la photosphère est un sujet enore débattu. L'idée première était qu'un tubede �ux magnétique montait de la zone de onvetion à la ouronne grâe à la pousséed'Arhimède. Cette théorie permettait d'expliquer l'apparition de petits bip�les ma-gnétiques, leur orientation et l'éartement progressif des pieds du tube. Cependant, laphotosphère est une interfae où apparaîssent de forts gradients vertiaux des grandeursthermodynamiques, omme la pression, la densité ou la température. Notamment, ladensité photosphérique hute d'un fateur ∼ 106 entre le bas et le haut de la photo-sphère, soit environ sur une hauteur de 500 km (Set. 2.1).Le tube de �ux asendant renontre alors un milieu omplètement di�érent. Ladiminution du gradient de température entraîne l'arrêt de la poussée d'Arhimède. Letube de �ux arrête de monter et s'érase sous la photosphère (Spruit et al. 1987). Deplus, la dynamique hange omplètement entre la zone onvetive, où le plasma domine(β > 1), et la ouronne (β < 1).En se basant sur les mesures de vitesses du plasma dans des régions d'émergenede �ux, Emerging Flux Region (EFRs), Strous & Zwaan (1999) suggérèrent que lestubes de �ux émergents auraient une forme ondulée en serpent de mer ou sea-serpent,et non en forme de Ω omme ela l'était présupposé jusqu'alors. En identi�ant desdéplaements en translation retiligne de bip�les magnétiques et en déterminant lesvaleurs du hamp magnétique à partir de magnétogrammes vetoriels, Bernasoni et al.(2002) ont pu on�rmer la forme en sea-serpent des tubes de �ux lors de l'émergene(Fig 4.12).Cette ondulation des tubes de �ux magnétiques a été attribuée dans un premiertemps à une instabilité de Rayleigh-Taylor (Pariat et al. 2004). Les simulations nu-mériques, permettant de traiter de manière approhée l'interfae zone onvetive-photosphère, montrent que ette ondulation serait plut�t due aux mouvements onve-tifs (Cheung et al. 2008).Le plasma s'éoule alors le long des parties en Ω du tube de �ux ondulé et se re-trouve bloqué dans les reux du tube en forme de U . La surdensité de plasma ainsiformée dans les reux, empêhe es parties du tube en U de monter dans la ouronneet former les boules en Ω, observées plus haut dans la ouronne. Pour qu'une éruptionse délenhe, il faut qu'une quantité non négligeable d'énergie libre soit injetée dans lesystème. Les tubes de �ux doivent don réellement émergés pour induire des déplae-ments photosphériques onséquents. Des études réentes montrent alors qu'il pourraits'agir d'un méanisme d'émergene résistive, guidé par une suession de reonnexionmagnétique à petite éhelle au niveau des boules en U (Pariat et al. 2004, Isobe et al.2007, Arhontis et al. 2009).4.2.2.2 Bald-Path, bombes d'Ellerman et émergene résistiveDans les régions d'émergenes de �ux (EFRs), on observe souvent des émissionstypiques, appelée les bombes d'Ellerman (EBs). Ce sont des émissions de ourte durée ettrès loalisées. Elles sont observées dans les ailes de la raie Hα à 6563
◦

A (Ellerman 1917).Elles peuvent aussi être assoiées à des points brillants, observés dans le ontinuumEUV à 1600
◦

A (Georgoulis et al. 2002, Qiu et al. 2000, Shmieder et al. 2004). Pour131



132 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observée

Fig. 4.12: Haut : à gauhe est présenté une observation de bip�les magnétiques s'éloignant au oursdu temps, à droite des mesures de vitesses du hamp magnétique autour de es bip�les. Bas : shémahypothétique expliquant l'ondulation des tubes de �ux dans une région d'émergene (Bernasoni et al.2002).expliquer l'allure du pro�l de la raie Hα assoiée au EBs et l'énergie radiative émise, uneaugmentation de la température de 103 K de la hromosphère est su�sante (Kitai 1983).Bien que es EBs soient également observées ailleurs que dans les régions d'émergenede �ux, les études montrent une o-spatialité entre la position des EBs, et les lignesd'inversion du hamp magnétique photosphérique longitudinal (Dara et al. 1997), oùsont loalisées les boules magnétiques en forme de �U� (Fig. 4.13). Georgoulis et al.(2002) trouvent également que les EBs sont loalisées au niveau des petits bip�lesobservés dans les zones d'émergene de �ux.

Fig. 4.13: Gauhe : Les points noirs situent la position des reux des boules en �U�, dé�nis ommeétant des Bald Pathes ; Droite : Observation des bombes d'Ellermans en Hα , dont plus de la moitiéest orrélée ave la position des Bald Pathes (Pariat et al. 2004).Ces on�gurations magnétiques partiulières, formées par des boules en U, ont été132



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 133dé�nies par Titov et al. (1993) et Longope (2005) omme des Bald Pathes (BPs)ou zones hauves. Ces BPs orrespondent aux positions où le hamp magnétique esttangent à la photosphère, 'est-à-dire que Bz(z = 0) = 0 et B.∇Bz > 0. Ils sont donsitués sur une ligne d'inversion où le hamp magnétique vertial est nul, impliquant unhangement du signe du hamp magnétique vertial de part et d'autre des BPs, tel que :
B.∇Bz = 0. En 2 dimensions, la ligne de hamp passant par un Bald Path dé�nit uneséparatrie (Fig 4.14, a). En 3 dimensions, les lignes passant par les BPs restent desséparatries, mais ne dé�nissent pas forément deux domaines de onnetivité distints(Fig 4.14, bas). Au même titre que les séparatries ou les QSLs, des mouvementsphotosphériques impliquent la formation de ourants le long des séparatries assoiéesaux BPs (Billinghurst et al. 1993). La formation de ourants suggère qu'un proessusde reonnexion magnétique peut se développer dans es objets topologiques.Pour reonstruire le hamp magnétique au dessus de la photosphère, on utilise desméthodes d'extrapolation du hamp magnétique photosphérique, mesuré par les ma-gnétomètres. Ces extrapolations, dans l'approximation d'un hamp linéaire sans fore,du hamp magnétique dans les EFRs montrent e�etivement que de multiples bip�lessont reliés par des tubes de �ux ondulés, assoiés à la présene de BPs (Bernasoni et al.(2002), Pariat et al. (2004, 2006)). Les observations réentes d'Hinode/Solar OptialTelesope (Tsuneta et al. 2008) appuie ette idée de l'ondulation du hamp magnétiquedans les EFRs (Magara 2008).

Fig. 4.14: Haut : (a) Con�guration 2D d'un BP (Vekstein & Priest 1992) et (b) pinement des tubesde �ux ondulés au niveau des boule en U onduisant à la reonnexion magnétique et à la formationdes EBs (Georgoulis et al. 2002) ; Bas : Con�guration 3D des BP suggérant que la reonnexion peutse faire autrement que par le pinement des lignes passant par les BPs (Titov et al. 1993, Bungeyet al. 1996, Aulanier et al. 1998). 133



134 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observéeLors d'une étude, Pariat et al. (2004) montrent que les BPs photosphériques obser-vés sont dans plus de la moitié des as o-spatiaux ave les positions des EBs observéesen Hα . Ce résultat onduit les auteurs à proposer un méanisme d'émergene résistivedes tubes de �ux magnétique dans la partie basse en forme de U. Le �ux magnétiqueserait progressivement transféré de plus en plus haut dans la hromosphère à partirde multiples reonnexions au niveau des BPs. Ce modèle d'émergene résistive destubes de �ux, où les EBs seraient assoiées à de la reonnexion au niveau des BPs,a été on�rmé par les résultats d'une simulation 2.5 D MHD de Isobe et al. (2007),montrant que la reonnexion au niveau des BPs pouvait générer un hau�age loal duplasma, et où les reonnexions suessives onduisent à un transfert du �ux magnétiquede plus en plus haut. La reonnexion au niveau d'un BP est supposée être due à laformation d'une nappe de ourant vertiale, rée par le rapprohement de deux boulesen Ω, de part et d'autre du BP (Fig. 4.14, à droite). Dans les simulations MHD 2.5 D et3D, e pinement des boules, assuré par les mouvements onvergents de la onvetion,permet la formation de nappes de ourant vertiales et de failiter le hangement deonnetivité des lignes de hamp (Isobe et al. 2007, Arhontis et al. 2009).Pour que e pinement des boules soit e�ae, il faut que les boules en Ω soientdéjà su�samment formées. Or, les extrapolations de EFRs suggèrent plut�t une formeapplatie des tubes de �ux ondulés. L'approximation du hamp potentiel à basse altitudeest largement ritiquée. Cette forme applatie des lignes de hamp peut don être unbiais de l'approximation en hamp potentiel et doit don être onsidérée ave prudene.Néanmoins, si et applatissement des lignes de hamp est bien réel, les boules en U nesont alors probablement pas su�samment profondes pour que des nappes de ourantvertiales se forment, et qu'elles soient su�samment intenses pour que la reonnexionse développe. L'étude des ourants formés dans les zones d'émergenes de �ux seraitdon un point intéressant à regarder du point de vue observationnel.A partir des résultats de ma simulation numérique d'un événement observé, queje présenterai dans la setion 4.2.4, j'ai pu alors étudié la formation des nappes deourants le long des lignes de hamp passant par les BPs, présents dans une régiond'émergene de �ux où sont observées des bombes d'Ellerman.4.2.2.3 Etude de la zone d'émergene : on�rmation du r�le des BPsL'évolution des magnétogrammes longitudinaux de la région ative AR 10191 ob-tenus par l'instrument SOHO/ Mihelson Doppler Imager (MDI ; Sherrer et al. 1995),ave une résolution spatiale de 1′′.977 et une adene temporelle de 96 min, quelquesheures avant le début du �are (étudié dans ma simulation), révèle la présene d'unerégion d'émergene de �ux. Dans la zone délimitée par un retangle blan sur le ma-gnétogramme à 06 :27 UT (Fig 4.15), on note l'apparition de plusieurs petits bip�lesmagnétiques ainsi que leur séparation selon l'axe Nord-Ouest / Sud-Est au ours dutemps, entre 06 :27 UT et 11 :12 UT.Dans ette même région, les observations en EUV du satellite Transition Region AndCoronal Explorer (TRACE, Handy et al. 1999), montrent la présene de petits pointsbrillants et intermittents, traduisant la présene de bombes d'Ellerman (Fig. 4.16).Les déplaements des polarités, observés sur les magnétogrammes, dans une régionpartiulière située entre les deux polarités prinipales de la région ative, et la pré-sene d'EBs dans ette même région, on�rme la présene d'une région d'émergene de134



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 135

Fig. 4.15: Haut : magnétogramme de toute la région ative utilisée dans la simulation. La régiond'émergene de �ux se situe dans le retangle en pointillés blans (gauhe) ; Géométrie du hamp devitesse que j'ai imposé au système dans la région d'émergene de �ux, délimitée par le retangle blandans le panneau de gauhe (droite). Bas : Comparaison de l'évolution de la zone d'émergene sur lemagnétogramme observé (gauhe) et le magnétogramme simulé, à t = 550 s (droite)�ux. L'évolution des magnétogrammes et l'observation des EBs sont ohérentes ave lemodèle d'émergene résistive de Pariat et al. (2004).Les observations de TRACE dans ette EFR montrent également des struturesbrillantes plus étendues et de ourte durée (< 1 min). Ces brillanes semblent égalementrelier les BPs entre eux et présentent une forme de sea-serpent (Fig. 4.16). En supposantque des ourants se forment le long des boules onnetant les BPs, es émissionsbrillantes transitoires peuvent être dues à la dissipation d'énergie par les ourants.Dans la simulation MHD 3D que je dérirai dans la setion 4.2.4, je onsidère queette émergene de �ux observée est le délenheur du �are. J'ai alors utilisé l'évolutiondu hamp magnétique observée dans l'EFR pour ontraindre le forçage photosphérique,que j'ai appliqué au système initiallement à l'équilibre potentiel, permettant ainsi d'yinjeter de l'énergie. Pour simuler ette EFR, j'ai onstruit un hamp de vitesse di-vergent (Fig. 4.15, droite) traduisant la séparation des bip�les magnétiques, observéedans l'EFR. Bien qu'auun �ux magnétique ne soit injeté dans le système par e mou-vement photosphérique divergent, la séparation des pieds dans les onditions line-tied(pieds attahés), implique le gon�ement des boules omme dans la as d'une émergenede �ux. L'allure du magnétogramme de MDI à 11 :12 UT et elle du magnétogrammesynthétique, résultant de la simulation à t = 550 s, sont similaires, permettant ainside valider le hamp de vitesse photosphérique divergent imposé omme forçage photo-sphérique dans la simulation (Fig. 4.15, bas).Pour étudier la région d'émergene de �ux de AR 10191, nous avons don utilisé135



136 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observée

Fig. 4.16: Observations des bombes d'Ellerman et des boules transitoires brillantes, dans le ontinuumEUV, loalisées dans la zone d'émergene de �ux (Pariat et al. 2009)les résultats de ma simulation 3D MHD, fournissant les valeurs du hamp magnétique,de la densité, de la vitesse et de la température du plasma dans la boîte de alul,plus large que la zone d'émergene. L'analyse est faite à t = 500 s, quand le forçagephotosphérique a induit la formation de ourants su�samment intenses. On alulealors la position des BPs (Bz(z = 0) = 0 et B.∇Bz > 0), ainsi que elle des pieds deslignes séparatries reliant es BPs. Suite à un forçage photosphérique, des nappes deourant devraient se former le long de es lignes onnetant les BPs, omme le longdes séparatries assoiées à un point nul.A partir des valeurs du hamp magnétique et pour une valeur onstante de η dé�nielors de la simulation, on alule le ourant vertial : jz(z = 0) = 1/µ (∂xBy − ∂yBx) auniveau de la photosphère. Lorsque l'on superpose les positions des BPs et des pieds desséparatries sur la arte de la densité de ourant vertial au niveau de la photosphère(Fig. 4.17,a), on remarque que la plupart des BPs et des pieds des séparatries sontsitués là où les ourants sont les plus intenses.Notons tout de même que e n'est pas toujours le as : les ourants assoiés auxBPs loalisés autour de x = 41 Mm et y = 1 Mm sont, par exemple, peu intenses. Unedes raisons est que le maillage utilisé est un maillage non-uniforme, entré au point nul.Les bords du domaine de alul ont don une densité de points de maille plus faible.Le ourant étant alulé à partir du rotationel du hamp magnétique, plus la distaneentre deux points est grande, plus le rotationnel est faible entre es deux points. Lorsquel'on intègre les lignes de hamp passant par les BPs alulés préédement, on retrouvela forme en sea-serpent des tubes de �ux, typique d'une région d'émergene de �ux(Strous et al. 1996, Pariat et al. 2004). On observe également une strati�ation de es136



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 137

Fig. 4.17: a) : Carte de la densité de la omposante vertiale du ourant au niveau de la photosphèreà laquelle on a superposé les positions des BPs (en vert) et les positions des pieds des séparatries (enbleu) ; b) : Forme des lignes de hamp en sea-serpent ; ) : Distribution de J (x, y) au niveau de laphotosphère et dans des plans vertiaux de oupes 2D (Pariat et al. 2009)lignes de hamps ondulées. Les séparatries les moins ondulées (jaune, yan , orange etrouge sur la �gure 4.17, b) restent basses dans la ouronne et sont loalisées sous desséparatries ave une forme en Ω plus marquée (rose et violette sur la �gure 4.17, b)qui atteignent des altitudes plus hautes. Bien que la formation des ourants soit uneonséquene direte du mouvement photosphérique appliqué, les séparatries onduléessont déjà présentes dans le magnétogramme initial.Les séparatries des BPs étant anrées dans l'EFR, des ourants devraient se formerle long de e lignes de hamp partiulières. A�n de déterminer la distribution des ou-rants le long des séparatries, on alule la densité de ourant a-dimensionnée J (x, y)(Eq. 4.18) dans le plan vertial z.
J (x, y) =

∫ ztop

z=0

j(x, y, z)

B(x, y, z)
dz (4.18)137



138 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observéeoù ztop = 3 Mm. Cette grandeur J ne dépend que de l'inverse des longueurs. Ceipermet de déterminer les endroits où les nappes de ourant les plus étroites se forment,indépendamment de la résolution du alul. La formation de nappes de ourant étroitessuggèrent alors que la reonnexion magnétique pourra se développer. L'utilisation de
J permet alors d'évaluer les positions des nappes de ourant �nes, assoiées aux sépa-ratries, qui s'étendent sur de grands volumes. La région dans laquelle on alule J neprésente pas de hamp magnétique fort, permettant de onsidérer J omme traeurde la densité de ourant j. L'intégration sur la hauteur de ette quantité permet nonseulement de déterminer les zones d'aumulation de ourant, mais peut également êtreutilisé omme un proxy pour traer les zones où des émissions életromagnétiques sontgénérées par dissipation Joule dans le plasma haud des boules.La �gure 4.17, ) représente les di�érentes oupes vertiales de J pour di�érentsplans. Les ourants intenses se forment préférentiellement le long des séparatries asso-iées au BPs. On retrouve d'ailleurs la hiérarhie de strati�ation entre les séparatriesles plus aplaties et les plus ondulées prohes de la photosphère, et les moins ondulées àhaute altitude, le long desquelles, les ourants deviennent de moins en moins intensesave l'altitude. A partir des oupes vertiales 2D, on note nettement que les ourantsles plus intenses se développent au niveau des BPs. Cependant, ontrairement auxrésultats obtenus par des simulations où des nappes vertiales de ourant intenses seforment, en réponse au pinement du tube de �ux (omme dans la oupe C, Fig. 4.17,), les oupes A et B montrent que des ourants intenses peuvent se développer auniveau des BPs assoiés à des séparatries plates et non pinées.La formation de ourants au niveau des BPs et le long des séparatries, obtenuedans ette simulation, permet d'expliquer les EBs obervées en UV. Dans ette étudeen 3D, nous avons pu montrer que les mouvements de isaillement des séparatriessu�saient pour former des ourants étroits et intenses au niveau des BPs et que lepinement des lignes de hamp au dessus des BPs n'était pas néessaire. La formationde nappes de ourant plus �nes et intenses au niveau des BPs, dans une simulationontrainte par les mesures du hamp magnétique photosphérique, apporte un argumentsupplémentaire en faveur du modèle d'émergene résistive.4.2.3 Artile (A.3) : Current buildup in emerging serpentine �uxtubes
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ABSTRACT

The increase of magnetic flux in the solar atmosphere during active-region formation involves the transport
of the magnetic field from the solar convection zone through the lowest layers of the solar atmosphere,
through which the plasma β changes from > 1 to < 1 with altitude. The crossing of this magnetic transition
zone requires the magnetic field to adopt a serpentine shape also known as the sea-serpent topology. In the
frame of the resistive flux-emergence model, the rising of the magnetic flux is believed to be dynamically
driven by a succession of magnetic reconnections which are commonly observed in emerging flux regions as
Ellerman bombs. Using a data-driven, three-dimensional (3D) magnetohydrodynamic numerical simulation of
flux emergence occurring in active region 10191 on 2002 November 16–17, we study the development of 3D
electric current sheets. We show that these currents buildup along the 3D serpentine magnetic-field structure as
a result of photospheric diverging horizontal line-tied motions that emulate the observed photospheric evolution.
We observe that reconnection can not only develop following a pinching evolution of the serpentine field line,
as usually assumed in two-dimensional geometry, but can also result from 3D shearing deformation of the
magnetic structure. In addition, we report for the first time on the observation in the UV domain with the
Transition Region and Coronal Explorer (TRACE) of extremely transient loop-like features, appearing within
the emerging flux domain, which link several Ellermam bombs with one another. We argue that these loop
transients can be explained as a consequence of the currents that build up along the serpentine magnetic field.
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1. INTRODUCTION

The emergence of magnetic structures in the solar corona
from the convection zone is a central process of solar physics.
The intense magnetic fields that constitute active regions,
sources of intense solar activity, are generated in the solar in-
terior, and thus the magnetic flux must be transported from the
solar interior into the solar atmosphere. The solar photosphere
being the lowest solar layer from where electromagnetic radia-
tion is emitted freely, extremely limited information is available
below that surface. Therefore most of the efforts to understand
the emergence process involve state-of-the-art numerical sim-
ulations (see the reviews by Moreno-Insertis 2007; Archontis
2008).
The crossing of the lowest layers of the solar atmosphere,

photosphere and chromosphere, is particularly challenging to
model. In less than 3 Mm, the main thermodynamic quantities
(density, pressure, and temperature) present variations of several
order of magnitudes; the plasma dynamics transit from gas
pressure driven to magnetic field driven; the ionization becomes
very weak; and, important radiative transfer mechanisms occur.
No numerical simulations are yet able to tackle the emergence
process, as three dimensional (3D), with magnetic fields of
intensity and scale that would lead to the formation of active
regions in a self-consistent way. Despite their limitations, recent
numerical simulations (e.g., Abbett 2007; Arber et al. 2007;
Archontis et al. 2004, 2009; Cheung et al. 2007, 2008;Galsgaard
et al. 2007; Isobe et al. 2005, 2007; Leake&Arber 2006;Murray
et al. 2006; Murray & Hood 2008; Martı́nez-Sykora et al. 2008)
are bringing a considerable amount of new information on the

3 College of Science, George Mason University, Fairfax, VA 22030, USA.

relevant physics of the emergence, and fast progress is being
made.
The constantly improving observations of emerging flux re-

gions (EFRs), driven by higher and higher spatial and temporal
resolutions, also bring their share of new results (see the re-
view by Schmieder & Pariat 2007). During its 2000 January
Antarctica flight, the Flare Genesis Experiment (FGE;
Bernasconi et al. 2000) observed an EFR with a pixel-size res-
olution of 0.′′2 and revealed that the magnetic field is extremely
fragmented in the inter-spot region with an intermittent dis-
tribution of opposite-sign polarities (Bernasconi et al. 2002).
Detailed studies of the magnetic field structure, in particular
using a linear force-free extrapolation, revealed that the dis-
tribution was not random and that many bipoles were linked
together by undulated field lines (Bernasconi et al. 2002; Pariat
et al. 2004, 2006). Pariat et al. (2004) revealed that the tradi-
tionalmodel (Zwaan 1985) of the smooth emergence of a convex
(Ω-shaped) magnetic flux tube into the solar atmosphere was in-
complete: at the photosphere/chromosphere level the emerging
magnetic flux tubes assume the “sea-serpent” geometry previ-
ously suggested by Strous et al. (1996).
This result received new confirmation by the unprecedented

observations of EFR by the Hinode/Solar Optical Telescope
(Tsuneta et al. 2008). Studying an EFR in the vicinity of AR
10926, Magara (2008) confirmed the extremely high degree
of fragmentation of the field in the inter-spot region. Using
spectro-imaging and spectro-metric measurements, Watanabe
et al. (2008) observed a periodic distribution of the longitu-
dinal field and of the transverse magnetic field, suggesting
the presence of an undulated magnetic flux tube. Their ob-
servations agree with the suggestion of Magara (2001) and
Pariat et al. (2004) that the undulations are related to the
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magnetic Rayleigh–Taylor instability (Parker 1966). Compar-
ing the Hinode high-resolution observations with a realistic 3D
numerical simulation of a relatively modest EFR (1019 Mx) at
the photospheric level, Cheung et al. (2008) confirmed that the
magnetic flux tubes assumed a serpentine geometry. However,
carefully studying the dynamics of the emerging flux tube, they
clearly demonstrated that the U-shaped segments resulted from
convective downdrafts.
Given that flux tubes have a serpentine shape at the pho-

tospheric level, one must nonetheless explain how they later
assume the global Ω shape of the large scale (active region)
coronal loops. This undulated shape is conceptually problem-
atic because plasma necessarily flows toward the lowest U-part
of the flux tubes, anchoring them to the photosphere and there-
fore inhibiting their emergence. However, Pariat et al. (2004)
suggested that several magnetic reconnections would allow the
magnetic flux to be transferred to the upper layers of the solar at-
mosphere, the dense solar plasma being left at the photospheric
level. This hypothesis was based on the evidence that the serpen-
tine flux tubes were closely associated with observed localized
release of energy known as Ellerman bombs (EBs).
EBs (Ellerman 1917) are typical features of the emerging

magnetic flux regions (see the review by Schmieder & Pariat
2007) and consist of brief emissions that are spatially well
localized and observable in the wings of chromospheric lines
(Severny 1968; Kitai 1983; Fang et al. 2006; Pariat et al. 2007;
Otsuji et al. 2007). Several recent studies have shown that
EBs are the result of reconnection in the lower layer of the
atmosphere (Georgoulis et al. 2002; Pariat et al. 2004; Fang
et al. 2006; Pariat et al. 2007) as initially suggested by Rust &
Keil (1992).
The link between EBs and U-shaped loops of emerging flux
tubes has recently received multiple confirmations (Bernasconi
et al. 2002; Pariat et al. 2004, 2007; Otsuji et al. 2007;
Watanabe et al. 2008), giving credit to the resistive emergence
scenario of Pariat et al. (2004). Another confirmation resulted
from the 2.5D magnetohydrodynamic (MHD) simulation per-
formed by Isobe et al. (2007), which demonstrated that recon-
nection at the U-loop generates a local heating that can ac-
count for the observed profile of EBs. Successive reconnections
allow magnetic flux to be sequentially transferred higher and
higher up.
In the frame of line-tied low-β numerical simulations, a
U-loop indeed represents a preferential site for reconnection
to occur (see the discussion in Section 6 about the validity of
the line-tied approximation). The bottom of a U-loop rooted
at the photosphere is also called a bald patch (BP; Titov et al.
1993). Field lines that go through BPs create a discontinuity
of the field connectivity and are therefore separatrices (Titov
et al. 1993; Longcope 2005). In 3D, BPs are organized as
a finite segment at the photosphere and the associated field
lines form a separatrix two-dimensional (2D) surface in the
3D domain. Based on a 2.5D analytical and numerical model,
Billinghurst et al. (1993) demonstrated that current sheets could
be easily formed along BP separatrices, provided that effective
motions are applied at some of the footpoint of the separatrices.
Symmetric and asymmetric shear perpendicular to the plane
of the BP separatrices are among the most efficient ways to
generate currents and eventually reconnection. As preferential
current build-up sites, BPs have been associated with the
formation of Sigmoids (Titov&Démoulin 1999; Archontis et al.
2009), and with impulsive events involving reconnection such
as flares (Aulanier et al. 1998) and surges (Mandrini et al. 2002).

In the 2.5D simulation of Isobe et al. (2007), while there
is no real line-tying, reconnection occurs above the U-shaped
segments of the serpentine field line. Two consecutiveΩ-shaped
lobes, excited by the magnetic Rayleigh–Taylor instability, are
brought into contact, and the oppositely directed magnetic fields
lead to the formation of a vertical current sheet and eventually
reconnect. In this model the EBs are formed by pinching motion
above the U-loop of the serpentine field line (as in the cartoon
of Georgoulis et al. 2002, Figure 12(a)). This evolution is
essentially a 2D way to obtain reconnection at BP separatrices.
A similar mechanism has also been observed at a larger scale in
3D MHD simulation (Archontis et al. 2009). In this simulation
a highly twisted flux tube emerges, leading to the formation
of large sigmoids. Due to the rotation of the field lines, the
concave parts of the field lines form BPs at the photospheric
level, in which plasma accumulates, tying the emerging flux
tube to the lower layer of the atmosphere. Vertical current sheets
eventually develop at the BPs, leading to reconnection and the
upward transport of the magnetic flux tube in a way consistent
with the scenario of Pariat et al. (2004). The 3DBP reconnection
involves the interaction of neighboring highly twisted field lines
above the BPs within the vertical current sheet: reconnections
involve segments of unique field lines having opposite magnetic
direction and the process can therefore be described in 2.5D
geometry.
However, the formation of such vertical current sheets and

such pinching requires converging motions in the chromosphere
on both sides of U-loop/BP. If such motions exist indeed,
their occurrence would have to be frequent to explain all of
the EBs occurring in an emerging flux event. In Archontis
et al. (2009), the pinching is a consequence of the extension
of the emerging flux tube above the photosphere, whereas in
Isobe et al. (2007) the pinching is the natural consequence of
the growth of the lobes induced by the magnetic Rayleigh–
Taylor instability, most of the other evolution being possibly
inhibited by the 2.5D approximation. Are these motions very
frequent in the real 3D solar chromosphere? The simulation
of emergence in a realistic photosphere (Cheung et al. 2008)
as well as the magnetic extrapolation of an emerging region
observed with high spatial resolution (Pariat et al. 2004) reveals
that, at the photospheric level, the emerging field lines tend to be
relatively flat, even though they have a serpentine shape. Highly
pronounced-U-shaped loop would thus not be that frequent.
Finally, reconnection occurring above BPs fails to explain
properly how EBs can be formed at the footpoint of the BP
separatrices, as observed by Pariat et al. (2004).
The primary question that we want to answer is: how do
currents build up in 3D emerging serpentine field lines? Are
vertical currents frequently formed in a 3D EFR? Do currents
form all along the BP separatrices, as suggested by Billinghurst
et al. (1993)? In order to address these questions, we will use
the set of observations and numerical simulations previously
analyzed by Masson et al. (2009, hereafter MPAS09). In
MPAS09, using a potential field extrapolation of AR 10191
as an initial condition, we conducted a low-β resistive MHD
simulation of the observed ribbon flare that occurred on 2002
November 16. Using UV observations from the Transition
Region and Coronal Explorer (TRACE; Handy et al. 1999) and
magnetograms acquired with the SOHO/Michelson Doppler
Imager (MDI; Scherrer et al. 1995), we noted that flux emerged
prior to the C-class flare and determined that the flare was
a consequence of that flux emergence. Driving the simulated
systemby line-tied diverging boundarymotions, so as to emulate
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Figure 1. TRACE observations in the 1600 Å bandpass of the AR10191
on 2002 November 16. Top and bottom panels: general view with a field
of view is 192′′ × 192′′ = 141 Mm × 141 Mm. In the bottom panel,
isocontours of the co-aligned longitudinal magnetic field distribution observed
by MDI are drawn. The white (black) lines correspond to bl = [250, 600] G
(bl = [−250,−600] G). The dashed box represent the field of view of the
lower panel of Figure 2. In the top panel the dotted rectangle present the field of
view of the four middle panels. Middle panels: close-up views (field of view of
67′′ × 108′′ = 49 Mm × 79 Mm) of the EFRwhere UV EBs and two example
of transient loop are observed. The dot-dashed rectangle correspond to the field
of view of Figures 3–5.
(An mpeg animation of this figure is available in the online journal.)

the observed photospheric flow pattern associated with the
magnetic flux emergence, we studied the buildup of the electric
currents and the reconnection responsible for the ribbon flare.
In the present paper we will focus on the current buildup in the
emerging flux area.
The paper is organized as follows: Section 2, we will present

the TRACE and MDI observations of AR 10191, whereas in
Section 3 we will summarize the numerical model used in
MPAS09. Section 4 will present the results of the numerical
simulation regarding the formation of electric currents in the
emerging region. We will show that the photospheric currents
are related to serpentine BP separatrices and discuss their 3D
structure. Finally, in Section 5, we will discuss the implications

for EB formation and on magnetic field emergence in general
(Section 6).

2. FLUX EMERGENCE AND UV OBSERVATIONS

Active region AR 10191 was observed with TRACE in the
1600 Å UV continuum. The pixel size and time cadence of the
observations are, respectively, 0.′′5 and 3.2 s. In MPAS09, we
studied the C-class flare that occurred in AR 10191 on 2002
November 16. Figure 1 (as well as the movie available in the
electronic version) presents the evolution of the UV emissions.
The C-class flare started at 13:57 UT when three ribbons were
formed (see Figure 1, bottom panel): a quasi-circular ribbon
enclosed an elongated ribbon, while another elongated ribbon
was located on the west. MPAS09 explained the flare as the
consequence of a flux emergence event that occurred in the
inter-spot region: the emergence of a magnetic field injected
free magnetic energy and eventually destabilized the magnetic
configuration (following the classical model of Heyvaerts et al.
1977).
This EFR was followed with the full-disk MDI photospheric
magnetograms, for which the time cadence is 96 minutes and
pixel size is 1.′′977. Longitudinal magnetograms of AR 10191
are presented in Figure 2 (right panels) at different times
before the C-class flare. This active region was composed
of a leading negative polarity and a trailing positive polarity
in which a large parasite negative polarity is embedded. On
November 15 and 16, an important flux emergence occurred
in the central region of the AR, between the main polarities
(Figure 2, top right panel, within the dashed white rectangle).
The evolution of the magnetic field shows the appearance of
several dipoles and the diverging migration of opposite-sign
polarities, typical of emerging flux events (Schmieder & Pariat
2007). In Figure 2 (right panels) we also observe that the
magnetic flux distribution adopts a horseshoe pattern composed
of ribbon-like concentrations of positive polarities in the north
and negative polarities in the south.We noted as well that several
patches of positive flux, which had previously emerged to the
west of the parasitic polarity, merged with the main positive
polarity spot.
In the TRACEUVobservations, in addition to the ribbon flare,

numerous brief small localized brightenings can be observed in
the inter-spot region (see Figure 1; they can be more clearly
identified with the movie available with the electronic version).
These brightenings seem to be relatively unaffected by the
ribbonflare: neither their distribution nor their evolution changes
significantly during the flare. These brightenings are likely to
be associated with EBs (Ellerman 1917).
Indeed, recent observations have shown a statistical correla-

tion between EBs and bright points observed in the continuum
at 1600 Å by TRACE (Qiu et al. 2000; Georgoulis et al. 2002;
Pariat et al. 2007). Qiu et al. (2000) found that the emission pro-
file of EBs observed in Hα wings had a correlation larger than
50% with UV brightenings observed with TRACE. Using FGE
data, Georgoulis et al. (2002) found a similar spatial correlation.
Pariat et al. (2007) also found significant agreement betweenUV
emissions and cospatial Hα and Ca ii emissions having a spec-
tral profile typical of EBs. In the present observations, the UV
bright point lifetime, of the order of a few minutes, is typical of
EBs observed in 1600 Å continuum (Qiu et al. 2000).
Co-aligning the TRACE 1600 Å image at 14:04 UT and the
MDI magnetogram at 14:24 UT (see Figure 1, bottom panel),
we first remark that the UV bright points are located in this EFR
(in the center of the dashed white rectangle). In addition, the
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Figure 2. Right panels: MDI longitudinal magnetograms coded in shades of gray (white for positive fields and black for negative fields) at different times on 2002
November 16. The top panel has a field of view of 291 Mm × 189 Mm. The dashed box on the top panel defines the field of view (of 90 Mm × 60 Mm) of the lower
left and right panels. Top right panel: photospheric flow pattern prescribed in the MHD simulation in the flux emergence area. Bottom right panels: evolution of the
simulated photospheric vertical field Bz(z = 0). The axes x and y are in Mm.

UV brightenings tend to be located along the polarity inversion
line another typical property of EBs that has been reported in
numerous studies (Rust & Keil 1992; Georgoulis et al. 2002;
Otsuji et al. 2007; Pariat et al. 2004, 2007;Watanabe et al. 2008).
These data thus corroborate the hypothesis that the UV bright
points observed at 1600 Å are the transition-region signature of
EBs.
In the vicinity of the EBs, the high-cadence TRACE obser-
vations also reveal the occurrence of several, very transient,
elongated brightenings whose life times rarely exceed 1 minute.
These loop-like structures appear in the EFR and seem to orig-
inate from the EBs. They are roughly aligned with the axis of
the active region. The middle panels of Figure 1 present two
examples of these transient loops (better observed in the movie
available with the electronic version). In particular, the second
example, occurring around 13:55 UT, seems to link regions dis-
tant of several Mm. In addition, this transient loop presents a

serpentine shape: a cusp-shaped (�) section appears in its center
(close to where “transient loop” is indicated in the right panel
of the third row of Figure 1, the EB located at the middle of the
cusp structure). Here, we are reporting these transient loop-like
structures for the first time, so the question of their relationship
to EBs naturally arises.

3. NUMERICAL SIMULATION

The results of the present paper are based on the same
numerical simulation that was analyzed in MPAS09. The 3D
visco-resistive code (Aulanier et al. 2005a; Masson et al. 2009)
solves the finite-β and adiabatic MHD equations in a Cartesian
box with a non-uniform fixed mesh.
The magnetic field distribution used in the simulation was

given by a potential extrapolation of the MDI magnetogram
taken on 2002 November 16 at 06:27 UT, several hours prior
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to the ribbon flare. The use of potential extrapolations is
usually a poor approximation of coronal magnetic fields and
in particular those which include current carrying structures,
e.g., twisted flux tubes, having a strong eruptive potential
(e.g., Metcalf et al. 2008; Schrijver et al. 2008). However,
unless a strong non-potential structure is present, a potential
field extrapolation does not qualitatively modify the magnetic
field topology (i.e., the presence of null point and BPs, which
we checked by also calculating linear force-free fields). The
present emerging structure being relatively small, no signature
of strongly sheared structures having been observed, we believe
that the potential field extrapolation is a relatively correct
approximation. Furthermore, in addition to simplifying the
computation, the potential field approximation allows us to start
with a configuration which has zero free magnetic energy and
thus enable us to follow its buildup. Therefore, even though
the initial magnetic configuration is relatively unrealistic, at
a latter time, after having applied some boundary evolutions,
the configuration actually becomes non-potential and even non-
force-free in its lowest part, as in the real solar atmosphere
(Metcalf et al. 1995). The system at the time of our analysis
may be a better approximation of the real field than what would
result from a nonlinear force-free field extrapolation, for which
important preprocessings have to be used (DeRosa et al. 2009).
Initially the plasma was assumed to be uniformly dense:

ρ = b2max/µc2A,max = 6.8 × 1012 cm−3, with ρ being the
plasma density, bmax the maximum intensity of the magnetic
field b, and µ the magnetic permeability. We chose the max-
imum of the Alfvén speed to be cA,max = 1000 km s−1. The
initial temperature is assumed to be uniform and equal to
T = 3 × 105 K. Even though this temperature is typically
10 times lower than in the corona, we chose this value as to
obtain the best compromise to maintain initially subsonic quasi-
static coronal evolution together with β ≪ 1 everywhere in the
low corona.
At the top and side boundaries, we assumed open conditions.

At the bottom boundary, we used line-tied reflective conditions,
in order to drive the corona by photospheric motions. As
described in Section 2, flux emergence has occurred in the
inter-spot region before the onset of the flare. We assume that
this flux emergence is the driver of the flare. So as to simulate
the evolution of the active region, we constrain the magnetic
configuration by emulating this flux emergence event using
an analytical divergent velocity field at the bottom boundary.
Our numerical model is simpler than reality since we do not
increase the total photospheric magnetic flux, but only simulate
the observed photospheric flows. Still, the applied shearing
motions lead to the injection of stress and free energy into the
system, eventually leading to a substantial amount of magnetic
reconnection.
Intrinsically, this approach does not fully allow us to repro-

duce the presence of currents in the corona. Strong electrical
currents can be carried along with emerging magnetic struc-
tures (e.g., Okamoto et al. 2008; Schrijver et al. 2005), in partic-
ular during large flare events. These structures, such as twisted
flux tubes, would directly inject currents in the corona. How-
ever, emerging flux simulation shows that, as flux tubes try to
cross the photosphere, substantial modifications of their geo-
metrical structure occur: the flux tubes flatten (e.g., Magara
2001; Cheung et al. 2008), and a large portion of their vertical
bulk kinetic energy is transformed in important horizontal di-
verging and shearing motions (e.g., Magara & Longcope 2003;
Archontis 2008), flows directly reproduced by our method. The

extent to which currents are formed because of direct emergence
of shearing motions goes beyond the scope of this study. We be-
lieve that, to some extent, our shearing treatment of the flux
emergence is nonetheless capable of capturing a large portion
of the forcing processes that actually take places in the solar
atmosphere and allow us to study the development of current
sheets and reconnections which are necessary for the magnetic
flux to rise.
The velocity field is applied to the whole area where emer-

gence leads to separation of magnetic polarities (see MPAS09,
Equations (5) and (6)). The velocity field is thus composed of a
smooth gate function (to delimit the ellipsoidal/horseshoe shape
of the EFR) multiplied by a sum of hyperbolic tangent functions
of opposite sign (to simulate the divergence in the EFR). In or-
der to avoid the formation of strong gradients by compressive
and vortical effects at the boundaries of this region, the flow
field intensity is bounded by a function formed by the prod-
uct of two hyperbolic tangent functions having a weak slope.
The velocity field is gradually applied, after an initial relaxation
phase between t = 0 s and t = 150 s, and leads to a phase with
u = constant for t > 300 s. The maximum amplitude for the
driving velocity is equal to uD = 20 km s−1. Even though this
value is larger than the typical observed photospheric velocities
by a factor 40, it remains subsonic and largely sub-Alfvénic as
required for a coronal calculation.
The prescribed velocity field, as shown in the top right

panel of Figure 2, reproduces the divergence of the motion
of the magnetic polarities resulting from the emergence (see
Figure 2, bottom left panels). This defines a line of positive flow
divergence, which is much simpler than the flows observed with
MDI. Comparing the bottom right panels and the bottom left
panels of Figure 2, one observes that we do not reproduce the
increase of the magnetic flux present in the center of the EFR.
However, the observed large-scale diverging flow pattern, i.e.,
the magnetic polarity separation and accumulation at both sides
of the EFR, are relatively well reproduced. Thus even though,
the times scale of the shearing is smaller in our simulation,
its amplitude remains comparable to the one observed in the
solar atmosphere. Quantifying how much stress is actually
injected by our boundary motions relatively to real emergence
is difficult. Our approach, while simpler, may actually introduce
more field stress than a more complex full emergence. On
the other hand, realistic flux emergence can also, because of
the presence of an already sheared field, lead to a more dynamic
evolution than what we simulate here. However, our method,
by introducing differential velocities in the EFR, allows us to
follow and understand qualitatively some of the characteristic
process that occurs in the EFR, i.e., the intensification of current
sheets.

4. 3D BALD PATCHES, CURRENT SHEETS, AND
SERPENTINE FIELD LINES

At the end of the relaxation phase, at t = 150 s, the bulk
of the initial residual forces, resulting from the fact that the
initial configuration was slightly out of numerical equilibrium,
have disappeared. Nevertheless some residual currents remain,
located at the boundaries. The large-scale homogeneous diver-
gent velocity field introduced at the lower boundary induces a
perturbation of the magnetic configuration in the active region,
in which electric current sheets develop along various topolog-
ical features. The following analysis is done at t = 500 s when
driving motions have lead to substantial current intensification.
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Figure 3.Bald patches (bold green dots) and the related photospheric footpoints
of the separatrix field lines going through these bald patches (blue dots) in
the emerging flux area at t = 500 s, overplotted on the total electric current
jz(z = 0) coded in different shades of red (white corresponding to the most
intense currents). The axes x and y are in Mm.

4.1. Photospheric Bald-patch Current Sheets

Intense current sheets developwhere the drivingmotions have
been applied, in the EFR. Figure 3 displays the location of these
current sheets at the bottom boundary of the simulation domain
at t = 500 s. Comparing the location of these sheets with the
distribution of the magnetic field and its topology, we observe
that the currents are not distributed randomly.
We first noticed that some of the more intense current

sheets are cospatial with small-scale closed neutral lines in the
photosphere. We determined the location of the BPs (Titov et al.
1993), where the field lines are concave upward (U-shaped). A
BP is present when the magnetic field satisfies b · ∇bz > 0 at
an inversion line (bz(z = 0) = 0) of the photospheric/bottom
boundary. The distribution of some BPs is represented with
green dots in Figure 3. Finally, we integrated the field lines
passing through these BPs and determined the location of their
footpoints, i.e., the intersection of the BP separatrix field lines
with the bottom plane. The separatrix footpoints are represented
by blue dots in Figure 3. Since BPs are organized as continuous
segments, the associated separatrices surface map continuous
segments at their footpoints. Since we only plot a discrete
finite number of BPs, a finite number of separatrix footpoints is
represented and the mapping of the separatrices may appears
discontinuous. Note also that not all the BP segments and
separatrix footpoints within the area represented in Figure 3
have been plotted. Some minor BP regions have been left out,
and some separatrix footpoints originating from BPs out of the
field of view are also omitted. A few high-current regions are not
associated with any topological features. Some of them are due
to BPs and separatrices not shown in this figure. Some others
are probably created by other topological features such as QSLs
or are the wide trace of volume currents formed by the overall
imposed shearing in the emerging region.
BPs are well known preferential sites for the formation
of current sheets when photospheric motions are applied
(Low & Wolfson 1988; Vekstein et al. 1991) in the frame of

line-tying approximation (the relevance of this approximation
is discussed in Section 6). In the present simulation, most of the
BPs and the BP-separatrix footpoints are cospatial with intense
currents (see Figure 3). This result is in agreementwith past 2.5D
MHD simulations of current sheet formation in BP separatrices
due to line-tied boundary motions (Billinghurst et al. 1993).
In the present paper we extend their result in 3D: we observe
that the horizontal distribution of the currents matches the shape
of the BP separatrices. This is particularly obvious for the sepa-
ratrix located at the lower left corner which present the same ∼
and ∽ shaped distributions of the current.
In Figure 3, we also note that some BPs and separatrix
footpoints are not necessarily associated with intense currents.
In addition, the intensity of the currents varies a lot from one
topological structure to another. A first reason is related to a
numerical bias. The grid has a non-uniform mesh adapted to
our earlier study of a coronal null point (MPAS09). The grid
spacing is smallest at the null point located at x ≃ 12 Mm,
y ≃ −18 Mm and decreases geometrically from there. The
resolution is thus higher in the bottom left corner of Figure 3
than in the top right one. The electric currents, derived from
the curl of the magnetic field, are thus likely to be higher
where the mesh size is smaller (for the current sheets which
are not fully resolved in the numerical simulation). Indeed
for a given magnetic field difference between the two sides
of a separatrix surface, a smaller grid results in a higher
magnetic field gradient. This numerical effect cannot solely
explain the different intensities of the currents formed at
different BPs. The currents corresponding to the BP located
around (x = 33 Mm, y = 2 Mm) are relatively intense even
though the resolution is relatively small. In fact, topological
structures such as BP separatrices only define preferential sites
for the development of intense current sheets. Other factors are
necessary to increase the currents, such as the intensity of the
gradients of the magnetic field.
In fact, shearing motions allow us to build up intense currents
efficiently. The BPs located around (x = 41 Mm, y = 1 Mm)
exhibit very low currents, because they are located where
the imposed boundary shearing motions are extremely weak
(see Figure 2). On the other hand, the BPs located at
(x = 20 Mm, y = −20 Mm) are located in the core of the
shearing pattern and are also associated with very intense cur-
rent sheets. Even with similar intensity, not every motion can
lead to the development of strong currents. As Billinghurst et al.
(1993) showed in 2.5D, motions perpendicular to the plane of
the separatrix field line are much more efficient than motion
within that plane. The location of the shearing (at the BP itself
versus at the BP-separatrix footpoints) influences also the in-
tensity of the current that can be formed along the separatrix,
as well as the distribution of the current formed along the field
line. In any case, efficient shearing motions are essential to ob-
tain intense electric currents along the separatrices. The specific
distribution of the electric currents in a region with numerous
BPs will depend both on the relative distribution of the topo-
logical magnetic structure and the driving velocity field (in the
frame of smooth gradients of the velocity field).

4.2. Serpentine Field Lines

The distribution of BPs also presents another important char-
acteristic: several groups of BPs seem to be aligned. This feature
has already been noted in the EFR (Pariat et al. 2004) and is
the result of an organized distribution of the magnetic field. The
associated underlying photospheric magnetic field distribution
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Figure 4. Line of sight view (top panel) and perspective view (bottom panel)
of different groups of separatrix undulated field lines, at t = 500 s, plotted over
the distribution of the photospheric vertical field bz(z = 0) (coded in different
shades of gray, white for positive bz and black for negative). Bald patch regions
are plotted as bold green dots. The photospheric footpoints of the separatrix
field lines going through these bald patches are plotted as blue dots. All of the
different field lines are separatrix field lines passing through at least one bald
patch. In the vertical direction a homothetic factor of 2.16 has been used to plot
the field lines. The field of view is the same as in Figures 3. The axes x and y
are in Mm.

presents a sequence of positive and negative polarities (Figure 4,
top panel). Pariat et al. (2004, 2006) showed that in the EFR,
several separatrices were passing through multiple BPs and dips
(U-shaped segment, above the photosphere) and thus assumed a
undulated shape. These “sea-serpents” are typical of emerging
active regions (Strous et al. 1996; Pariat et al. 2004; Watanabe
et al. 2008).
A similar geometry is also observed in the present simulation

(see Figure 4). Note that for each BP segment, we only plot a few
representative field lines. For each BP segments, these field lines
are particular field lines which form the separatrix surface. The
overall shape of the separatrix field lines at t = 500 s reveals
the occurrence of several spatial undulations along their length:
the yellow lines go through two U-shaped sections and some
of the pink field lines go through up to four BPs and dips. The
extrapolation of the magnetic field measured in the inter-spot
region of an emerging active region revealed that up to five BPs
dips could be linked by a single field line (Pariat et al. 2004,
2006). The numerical simulation of Cheung et al. (2008) also
showed the formation of serpentine field lines having an average
of five undulations (determined from a magnetic flux analysis).
Another feature present in the simulation, which had already

been observed by Pariat et al. (2004), is the organized hierarchi-
cal stratification of the serpentine field lines. Small undulated

separatrices lie below largerΩ-shaped portions of other serpen-
tine field lines. For example, the yellow lines are located below
the eastern portion of the pink lines, and the cyan separatrices
are below the purple field lines. Pariat et al. (2004) associated
this organization with the temporal evolution of the emerging
flux. The different sets of field lines represent different stages
of the emergence process: the smallest lines, closest to the pho-
tosphere, correspond to the first stage of the emergence; as they
further emerge, these lines become larger and reach greater
heights, under which new emerging flux appears.
We note that most of the BPs and the serpentine field lines

were already present at the beginning of the simulation: the
distribution of the magnetic field responsible for the BPs,
i.e., the alternating of positive and negative field patches was
already present initially and was only slightly affected by the
prescribed motions (see Figure 2). The serpentine topology
is the direct consequence of the magnetic flux distribution in
the observed EFR, within the approximation of the potential
field approximation. However, the applied boundary motions
induce the formation of 3D current sheets along these associated
separatrices.

4.3. Serpentine Current Sheets

The serpentine field lines presented in Figure 4, as separatri-
ces, define preferential sites for the formation of currents, not
only at the location of the BPs, but all over their length. What is
the precise distribution of the currents within these serpentine
field lines?
The 3D electric current distribution at t = 500 s is presented

in Figure 5. The top panel presents the distribution of the
dimensionless index J̃ :

J̃ (x, y) =
∫ ztop

z=0

|j(x, y, z)|

|b(x, y, z)|
dz (1)

with ztop = 3 Mm. By using |j|/|b|, homogeneous to the inverse
of a length, we reduce the influence of the lower resolution at the
top right corner of the domain. It enhances the locations where
the thin current sheets associated with separatrix form relatively
to the extended volume currents. In the plotted domain there is
no location of very low |b| and thus high J̃ are mostly related to
high |j|. The vertical integration of the current distribution over
the lowest layers of the solar atmosphere allows us to determine
the accumulated distribution of the electric currents. It can also
be used as a proxy for the electromagnetic emission originating
from these part of the atmosphere.
Most of the structures in the photospheric field distribution,

presented in Figure 3, are present in Figure 5, such as the ∼
and ∽ features located around (x, y) = (20 Mm,−20 Mm)
and (28 Mm,−14 Mm). However, the most intense patches
of J̃ do not necessarily correspond with the largest values of
photospheric currents |j|(z = 0). While the structure located at
(24 Mm,−8 Mm) is present in both figures, the features located
at (30 Mm,−2 Mm) and (38 Mm,−13 Mm) only stand out in
the J̃ distribution.
The reason is that intense currents build up not only at
the BPs themselves but all along the separatrices surfaces, as
predicted theoretically. This is illustrated in the bottom panels of
Figure 5, which presents four vertical 2D cuts through the |j|/|b|
distribution. The most prominent characteristic of these cuts
is the particular topology that the electric current distribution
follows. Similarly to BP field lines, we clearly observe that
currents have been enhanced along sheets which assume a
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serpentine geometry. The cut labeled “A” indeed shows several
vertical undulations of the current sheet distribution. These
currents exactly follow the yellow field lines (cf. Figure 4 and
Section 4.2) and the west (right) section of the pink field lines.
The hierarchical stratification of the serpentine field lines has

also a counterpart in the current distribution. In the “B” and “C”
cuts, the low-height electric currents located at x ∼ 20 Mm,
which can be associated with the red field lines in Figure 4,
are located beneath a higher, weaker sheet of current which
corresponds to the east (left) part of the pink field lines.
Because the serpentine field lines plotted in Figure 4 are not

completely planar, it is not possible to follow themusing 2Dcuts.
However, the extremely good match between some sections of
these field lines and the location of thin current sheet allows us
to reasonably argue that currents build up not only at the BP
but all along the separatrix surfaces. We also observe that the
most intense currents are localized around the Bald Patches and
that, in general, the separatrices currents are a few times weaker.
This confirmation of the theoretical prediction that thin current
sheets form along the emerging serpentine separatrices implies
several consequence for the dynamics of the EFR, as we detail
in the next section.

5. TRANSIENT UV EMISSION DURING FLUX
EMERGENCE

TRACE observations in the 1600 Å bandpass show numerous
localized brightenings occurring in the EFR. Ephemeral UV
bright points, observed in the EFR, are the transition-region
counterpart of EBs (see the discussion in Section 2). As noted
in the Introduction (Section 1), the formation mechanism of
EBs most likely involves chromospheric magnetic reconnection
taking place at a BP. 2D and 2.5D models of reconnection at a
BP frequently assume that reconnection is due to the formation
of a vertical current sheet induced by the pinching of the
U-shaped segment of the separatrices, above the BP (Georgoulis
et al. 2002; Isobe et al. 2007; Archontis et al. 2009).
However, the present work shows that, as suggested by

Billinghurst et al. (1993), current develops all along the sep-
aratrix surfaces (see Figure 5, bottom panels). This implies that
reconnection can occur not only at the BP itself, but at different
locations on the separatrices. This can explain the fact that EBs
can be observed not only at the BP itself but also at the foot-
point of the separatrices, for example as reported by Pariat et al.
(2004).
Nonetheless, we also observe that the more intense currents

develop at the BPs: therefore they remain the most likely
place to generate resistive reconnection and would explain why
most of the EBs are indeed observed to be cospatial with BPs
(Pariat et al. 2004). Even then, formation of strong currents
around a BP does not necessarily imply pinching. In Figure 5,
the vertical cuts “A” and “B” show that intense currents can
develop around BPs, along the separatrices, without necessarily
being vertical: in the “A” cut, around x = 22 Mm and in “B”
around x = 32 Mm, intense currents are formed along relatively
horizontal separatrices.
Pinching is therefore not a necessary plasma motion to

trigger EBs. However, this mechanism may sometimes occur as
observed in cut “C.” Around x = 28 Mm, two vertical current
sheets have built up, the right one being the most intense. They
correspond to two Ω-shaped lobes of a serpentine field line
which seemed to have been pinched against each other. The
horizontal distribution of the current (see Figure 3 and the top
panel of Figure 5) present a sigmoid-like structure. This type

Figure 5. Top panel: distribution of the sum of |j|/|b|dz, integrated from z = 0
to z = 3, in the (x, y) plane with x ∈ [15, 60] Mm and y ∈ [−35, 15] Mm at
t = 500 s. The field of view is the same as in Figures 3 and 4. The intensity is
red color-coded with white/light red corresponding to the highest values while
black/dark red indicates the absence of currents. The dotted lines correspond
to the four vertical 2D cuts of the distribution of |j|/|b| presented in the four
bottom panels letter labeled from A to D. The axes labels are in Mm.

of feature is probably typical of the pinching mechanism, as is
also observed in the 3D simulation of Archontis et al. (2009).
At x = 30 Mm in cut “D,” the current sheet is also nearly

vertical. Because of the vertical inclination, this structure
appears more vividly in the top panel of Figure 5 (around
(x, y) = (30 Mm,−2 Mm)). Similarly, in the solar atmosphere
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EBs due to a vertical current sheet may be seen preferentially.
For a given emitted energy, the intensity of the emission is going
to be larger where the current sheet is more vertical since the
energy is going to be liberated by reconnection over a more
localized domain. This simple argument nonetheless must be
modulated by taking into account the full radiative transfer
process of the solar chromosphere.
The high cadence UV observations of the EFR also revealed

very transient loop-like structures (see Section 2). These very
short-lived, dynamic loops can be explained simply by the
dissipation of the serpentine current sheets. In the top panel
of Figure 5, we note several elongated features with the
same direction as the axis of the AR, generally originating
from intense localized patches. While these localized patches
would correspond to the EBs, the extended structures, which
are actually the currents which become concentrated along
the serpentine separatrices, could explain the transient loops
observed in the UV images (see Figure 1). In addition, the
shape and structure of some examples of these transient loops
fit with the interpretation that they correspond to the emerging
serpentine field line. Indeed, the peculiar cusp-like shape (�) of
a segment of one of these transient loops (third row of Figure 1)
would perfectly correspond to the dipped part of a serpentine
separatrix. Because Alfvén velocity is higher at the top of the
loop (due to the smaller density), the characteristic timescale of
the energy release is smaller at the top of the loop. Therefore
the loop structures would be more transient than the EBs.

6. CONCLUSION AND DISCUSSION

The present paper extends our work on the formation and
development of a quasi-circular ribbon during a C-class flare
that occurred on 2002 November 16 within the AR 10191
(MPAS09). We used the same numerical simulation presented
inMPAS09 to study the pre-flare activity taking place in an EFR
located in the middle of the AR.
As discussed in Section 2, TRACE observations in the 1600 Å
bandpass shownumerous localized brightenings occurring in the
EFR. Their lifetimes and the positions relative to the distribution
of the magnetic field allow us to argue that these UV bright
points are the photospheric counterpart of EBs. In addition, we
also describe for the first time the appearance of numerous very
transient loop-like structures. These UV loop transients seem
to be related to the EBs: they appear in the EFR, frequently
originate from the EBs, and sometimes seem to connect several
EBs.
In the present study we used the numerical simulation

described in MPAS09 (Section 3) to study the development of
the current sheets that may lead to the magnetic reconnections
involved in EB formations. We demonstrate that numerous bald
patches (BPs) are present at the photospheric level (Section 4.1).
We observe that several groups of BPs may be connected by a
singular separatrix surface, which assumes a serpentine shape
(Section 4.2). The present study does not address the formation
of these serpentine field lines, which are most probably the
consequence of convection under the solar surface (as simulated
by Cheung et al. 2008).
Our study of the 3D distribution of the currents in EFR

confirms that current sheets preferentially develop all along
these serpentine separatrix surfaces (Section 4.3). Even though
we cannot compare directly the locations of these modeled
current sheets with those of the UV bright points observed
by TRACE within the emerging flux area (because of our

oversimplified treatment of this region in our simulation), our
result explains why EBs are not necessarily cospatial with BPs
but can appears at some other location along BPs separatrices
(Section 5). The pinching mechanism, which is frequently
assumed for EBs formation, and which essentially derives from
2D models of reconnection, is not necessary to explain EBs.
Photospheric shearing motions along BP separatrices can be an
efficient way to build up 3D serpentine intense current sheets
and lead to 3D magnetic reconnections that would form EBs.
Finally, based on our results, we argue that the serpentine current
sheets can simply explain the very transient loops that we have
observed in the EFR associated with the EBs.
Overall, our results fit extremely well with the so-called
resistive flux emergence model (Pariat et al. 2004; Schmieder &
Pariat 2007). In this model, EFRs contains magnetic field lines/
surfaces with a serpentine shape around the photospheric layer.
Through the BPs that form in the line-tied photosphere during
the emergence of these flux tubes, current sheets develop and
magnetic reconnection occurs, as manifested in observations as
EBs. Successive reconnections allow the dense plasma that is
trapped within the BPs to disperse, thus permitting the gradual
rise of the magnetic flux from the convection zone to the corona
through the photosphere.
It is important to consider that these results have been

obtained in the frame of line-tied low-β numerical simulations.
Our simulation does not include any real flux emergence (net
injection of magnetic flux) and is limited in its ability to fully
describe the precise mechanisms of reconnections and radiative
transfer which take place in the solar chromosphere. However,
we are confident that the fundamental properties of the evolving
electric currents are properlymodeled by the present simulation.
Differential shearing motions on each side of a separatrix have
been known to be an efficient way to intensify electric currents
along the separatrix (Low & Wolfson 1988; Billinghurst et al.
1993). The key elements for the current intensification along
the separatrix are the line tying and the fact that motions at the
different anchorage points of the serpentine separatrices (BPs
and footpoints) are relatively uncorrelated.
Uncorrelated footpoint motions shear differentially the mag-

netic field lines in each connectivity domain, hence creating
magnetic gradients along the separatrices as well as vorticity
which will ensure current buildup and efficient reconnection.
The undulation scale of a typical serpentine field line is larger
than a fewMm, equal or larger than the typical size of a convec-
tion cell. The serpentine field lines spanning several convection
cells (Cheung et al. 2008) therefore ensure that uncorrelated
motions may be applied at their different footpoints.
Because this work relies on the line-tied approximation, it is
subject to the validity of this approximation (Grappin et al.
2008). Line tying assumes that the strong gradients of the
thermodynamic quantities at the photosphere/chromosphere are
infinitely large. However, these finite gradients may modify the
dynamic and the properties of the current sheets which form in
these solar layers and, in particular, around theBPs. Karpen et al.
(1990, 1991) argued that the dipped part of the field lines would
rise due to the effect of the curvature term in the Lorentz force.
In addition, they note that electric currents in a non-line-tied
atmosphere will have a width of the order of the local pressure
scale height and therefore may not be thin enough to explain
impulsive fast reconnection and large energy release (Karpen
et al. 1990).
However, without a strict line-tying, BP separatrices intrin-
sically become quasi-separatrix layers (Longcope 2005) which
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nevertheless remain preferential sites for the buildup of intense
electric current sheets (e.g., Demoulin et al. 1996; Aulanier
et al. 2005b) and for the triggering of magnetic reconnection
(Aulanier et al. 2006). The problem is thus whether enough en-
ergy can be stored in the current sheets along the serpentine field
line with a weak line-tying and whether the dissipation of this
current sheets can explain the observational properties of EBs
and transient loops. Because an EB is a phenomenonwhose total
energy is estimated to be in the range [1020, 1021] J (Georgoulis
et al. 2002), important energy storage and dissipation are much
less stringent for EBs, which frequently occurs in EFR, than for
flares.
Regarding the possible rise of the dipped part of the field

lines, Delannée & Aulanier (1999) pointed that with typical
photospheric values, the curvature radius of the field would
have to be smaller than a few hundreds of meters in the
photosphere for the uplift force to be efficient. This value, much
smaller than the typical curvature of the serpentine field line
(both observed or presently simulated), ensures that thin and
intense current sheets can develop along the serpentine field
lines. In addition, in serpentine field lines, plasma tends to flow
toward the bottom of the dipped structure (Fan 2001; Magara &
Longcope 2003), increasing the plasma density and enhancing
the line tying. Finally, Cheung et al. (2008) showed that the
U-shaped section of the field lines could eventually retractwithin
the solar convection zone driven by convective downflows. The
convective motion would there even further enforce the line
tying. Let us note that simultaneously they would also lead to
a pinching of the branch of the U-loop that would result in an
(apparent) flux cancellation and in magnetic reconnection that
would be observed as an EB.
The results of this simulation must, therefore, be compared

with numerical simulation that fully includes a stratified atmo-
sphere, from the upper convection zone to the corona and eventu-
ally some radiative transfer model (e.g., Abbett 2007; Martı́nez-
Sykora et al. 2008). However, the question that really matters
regarding the formation of EBs and the rise of emerging
flux tubes is more related to the dynamics of photospheric/
chromospheric reconnection which is poorly understood at
present. The present study shows that 3D thin currents develop
along the topological structures as well as in more 2D pinching-
like structures. Both can lead to magnetic reconnection and
account for the diversity of the observed features that can be
found in emerging active regions: UV bright points, EBs, and
also the transient loops reported in the present study. However,
the detailed physics of the reconnection mechanism determines
which intensified current sheet will effectively release energy.
Studies of reconnection in the lower layer of the solar atmo-
sphere (e.g., Zweibel 1989; Ji & Song 2001; Leake & Arber
2006; Litvinenko & Chae 2009), where the plasma β is close
to 1 and the ionization fraction is low, will help to determine
the precise process of magnetic flux emergence by multiple
magnetic reconnections.
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Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 1514.2.4 La dynamique des rubans expliquée par une nouvelle assoiation topo-logiqueComme on l'a vu dans la setion 4.1.3, la topologie magnétique permet d'expliquerla forme des rubans d'éruption observés. Cependant, la dynamique de es rubans est gé-néralement attribuée aux déplaements des séparatries sous l'ation de la reonnexionmagnétique. La reonnexion dans des quasi-séparatries, impliquant une reonnexionglissante, pourrait également jouer un r�le dans la dynamique des rubans. A�n de déter-miner les auses de la dynamique des rubans, j'ai simulé l'évolution de la on�gurationmagnétique du �are observé le 16 Novembre 2002 dans la région ative AR10191. Pourêtre apable de omparer l'évolution des rubans observés lors de e �are, j'ai déterminéles onditions initiales et le forçage photosphérique à partir des mesures du hampmagnétique photosphérique. Les résultats de ette simulation numérique, la première àavoir été ontrainte par les observations, apporte de nouvelles réponses quant à la dy-namique de e �are, et argumente également en faveur de l'importane de la dynamiquede la reonnexion dans les phénomènes éruptifs solaires.4.2.4.1 Rubans EUV et topologie magnétiqueLe �are on�né du 16 Novembre 2002 a été observé par TRACE dans le ontinuumEUV à 1600
◦

A ave une résolution spatiale et temporelle respetivement de 0′′.5 et
3.2 s. Lors de e �are se forment 3 rubans distints : un ruban quasi-irulaire, notéRC sur la �gure 4.18, et deux rubans allongés, notés RA et RB sur la �gure 4.18.Ces trois rubans apparaissent progressivement durant la phase impulsive du �are, de13 :57 :03 UT à 13 :58 :39 UT. Au début de la phase impulsive, plusieurs fragments duruban RC s'embrillanent simultanément et on note l'apparition d'un point brillant àl'Ouest orrespondant à RB. Ensuite, la partie nord de RC s'embrillane plus fortement.Cette partie plus intense du ruban irulaire orrespond à la jontion du RA et RC,et il apparaît alors que le seond ruban allongé, RB, ommene à s'embrillaner. Auours de la phase impulsive, les brillanes s'étendent et se propagent le long des rubans.Ainsi, RC s'allume progressivement dans le sens ontraire des aiguilles d'une montre,sur sa totalité, et les brillanes de RA et RB s'étendent également vers l'Est et l'Ouestpour �nalement former des rubans allongés.La forme quasi-irulaire de RC suggère que la topologie assoiée est une on�gu-ration en point nul. A partir des mesures du hamp magnétique photosphérique longi-tudinal, obtenues de MDI ave une résolution spatiale de 1′′.977 et une adene tem-porelle 96 min, on onnait la distribution photosphérique du �ux magnétique. D'aprèsle magnétogramme à 06 :27 UT (Fig 4.15), la on�guration magnétique, à l'intérieurdu retangle blan en trait plein, est tripolaire. Une polarité négative (appelée par lasuite �polarité parasite�) est inluse dans une polarité positive appartenant à un bip�lemagnétique plus large.L'extrapolation en hamp potentiel (∇ × B = 0) de e hamp magnétique nouspermet de déterminer la on�guration magnétique de ette région (Fig. 4.19). Cetteextrapolation on�rme la présene d'un point nul au dessus de la photosphère à z =
1.5 Mm et donne la forme des séparatries assoiées. Les lignes rouges, bleues et jaunespassent prohe du point nul et matérialisent le fan et les spines. Comme on pouvaits'y attendre, les pieds du fan sont o-spatiaux au ruban RC et le pied du spine interne151



152 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observée

Fig. 4.18: Observation de TRACE à 1600
◦

A du �are du 16 Novembre 2002 formé d'un ruban irulaire(RC) et de deux rubans étendus (RA et RB).Gauhe : phase impulsive lors de laquelle les rubansRA, RB et RC s'allument progressivement suivant une dynamique partiulière. RC s'embrillane dansle sens ontraire des aiguilles d'une montre et RA/RB s'étendent vers l'Est et vers l'Ouest ; Droite :phase de déroissane du �are : les rubans s'éteignent dans le même sens que elui de l'allumage

Fig. 4.19: Résultat de l'extrapolation en hamp potentiel : on�rmation la topologie en point nul. Lesséparatries sont matérialisées par les lignes bleues, rouges et jaunes, qui passent près du point nulest loalisé dans le ruban RA. Le pied du spine externe devrait alors être situé dansle ruban RB. Or, d'après les résultats de l'extrapolation, e pied est loalisé plus aunord que RB. Ce déalage entre le pied du spine externe et RB est probablementdû au hoix du magnétogramme utilisé pour réaliser l'extrapolation. Les mouvementsphotosphériques ont pu entraîner un déplaement du spine entre le moment que l'on ahoisi pour faire l'extrapolation et le �are.La topologie magnétique permet ainsi d'expliquer la morphologie des rubans d'érup-tions observés au début de la phase impulsive lorsque RB n'est enore qu'un point etRC un ruban quasi-irulaire faiblement brillant. Cependant, l'extrapolation ne per-met pas d'expliquer la dynamique de es rubans. Classiquement, le déplaement des152



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 153brillanes est onsidéré omme étant dû au déplaement des séparatries (Set. 2.2).Ce mouvement des séparatries pourrait éventuellement su�re à expliquer l'extensionde RA et RB, mais ertainement pas la propagation des brillanes le long du rubanquasi-irulaire (RC).Pour déterminer la dynamique de la on�guration magnétique lors de la reon-nexion, j'ai simulé son évolution ave le ode MHD dérit dans la setion 4.2.1. Avantde développer les résultats, je présente rapidement les hoix qui ont été faits onernantles onditions initiales de ette simulation.4.2.4.2 Les onditions initiales et les paramètres de la simulationLa on�guration magnétique que l'on traite dans ette simulation reste relativementbasse dans la ouronne, zmax ∼ 60 Mm. Le β du plasma ne devrait don pas diminuerde manière trop importante avant la limite supérieure de la boîte et une atmosphèreuniforme su�t en e�et pour respeter la ondition β ≪ 1 jusqu'à 35 Mm d'altitude(Eq. 4.15). Dans une simulation, les grandeurs utilisées sont généralement adimension-nées, et on ne tient pas ompte des valeurs individuelles. Dans ette simulation enpartiulier, on a hoisi d'utiliser des unités physiques, puisque la simulation est baséesur des mesures du hamp magnétique.Ainsi, on �xe la vitesse d'Alfvén maximale à cA = 1000 km.s−1, là où le hampmagnétique est maximal. Pour une atmosphère uniforme, la densité intial est la mêmepartout à t = 0 s et vaut ii ρ = B2/µc2
A,max, e qui donne une densité de partiule de

n = 6.8 × 1012cm−3.La température est dé�nie de manière à respeter la ondition β ≪ 1 dans la boîte,exepté au voisinage du point nul. Il a alors fallu faire un ompromis pour respeterette ondition et hoisir une température T = 3 × 105 K, un ordre de grandeur endessous de la température oronale, dont résulte un vitesse du son d'environ 64 km.s−1.Le hamp magnétique résultant de l'extrapolation en hamp potentiel est utiliséomme hamp magnétique initial pour la simulation. Pour modi�er l'état d'équilibredans lequel le système se trouve, on applique le hamp de vitesse divergent établi pourreprésenter au mieux les mouvements des polarités dans l'EFR (Set. 4.2.2.3, Fig. 4.15).Ce hamp de vitesse divergent est multiplié par une rampe temporelle, permettantd'appliquer le forçage photosphérique progressivement a�n d'éviter la formation degradients trop intenses. Ce hamp de vitesse atteint sa vitesse maximale à t = 300 s.On �xe la vitesse maximale photosphérique,uD à 5− 10% de la vitesse d'Alfvén loale(cA,l ∼ 200 − 400 km.s−1), tel que le système soit sub-sonique et sub-Alfvénique et
uD = 20km.s−1.Ces valeurs initiales de la densité, la température et la vitesse photosphérique maxi-male permettent d'obtenir un nombre de Mah Alfvénique et sonique (Eqs. 4.16 et 4.17)respetivement de l'ordre de 0.05− 0.1 et 0.3, et le β du plasma (Eq. 4.15) est tel que
β ≪ 1 dans tous le domaine exepté au voisinage du point nul et à z > 35 Mm où
β ≥ 1.Les termes di�usifs sont eux aussi déterminés pour respeter les onditions disutéesen setion 4.2.1. On �xe alors uν = 150 km.s−1 > uD et uη = 3 km.s−1 ∼ 1%cA,max, equi permet d'avoir un nombre de Reynolds magnétique ≫ 1 sur une distane typiquede 60 Mm. 153



154 4.2. Simulation 3D MHD de la dynamique d'une éruption observée4.2.4.3 Vers une nouvelle ompréhension de la dynamique des éruptionsLe isaillement photosphérique imposé génère le développement de nappes de ou-rant le long des séparatries. Dans une topologie en point nul, isaillée, les ourants lesplus intenses se forment au voisinage du point nul (Set. 4.1.1.2). Dans notre simula-tion, le spine externe est anré dans le hamp de vitesse photosphérique, alors que lespine interne ne l'est pas. Cette ontrainte induit la propagation de la perturbation, lelong du spine externe jusqu'au point nul, et un mouvement di�érentiel entre le spineinterne (en dehors du forçage) et le spine externe.Ces deux e�ets à grandes éhelles introduisent des e�ets à une éhelle loale auvoisinage du point nul, onduisant au déhirement du spine et à l'érasement du pointnul (Set. 4.1.1.2). Lorsque l'on trae les lignes de hamp passant prohe du point nul,on note e�etivement que le spine se déhire au ours du temps (Fig. 4.20, haut).

Fig. 4.20: Haut : Vue 3D au temps initial et à t = 750 s des lignes de hamp au voisinage du pointnul, traées sur la arte des ourants vertiaux photosphériques (éhelle de gris). Les lignes de hampmatérialisent le spine externe (rouge et jaune) et une partie du fan et le spine interne (bleu lairet foné) ; Bas : Vue 2D de la forme du déhirement du spine (droite) et de la densité de ourant(gauhe).On note également que la densité de ourant est plus intense au voisinage du pointnul et qu'elle est préférentiellement alignée le long du fan (Fig. 4.20, bas), suggérantque la reonnexion peut se développer au point nul selon deux régimes di�érents : un154



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 155régime de fan reonnetion et un régime de spine reonnetion (Set. 4.1.1.2).Les ourants au niveau de la photosphère devraient traer les pieds des séparatries.Or, on remarque que la nappe de ourant au pied du spine interne est allongée (Fig. 4.20,haut à droite), alors qu'elle devrait surtout être loalisée autour du pied du spine.L'élongation de ette nappe de ourant peut être une onséquene du déplaement desséparatries lors de la reonnexion magnétique.Pour suivre l'évolution de la onnetivité, on trae des lignes de hamp initialementloalisées sous le d�me du fan (dans le domaine de onnetivité interne) ave un de leurspieds �xé à l'extérieur du hamp photosphérique (Fig. 4.21, panneau du haut). On suitalors l'évolution du pied onjugué de haune de es lignes au ours de la simulation.J'ai don traé es lignes, pour les 95 sorties de la simulation, à partir du même pied �xeet produit une animation. La �gure 4.21 présente 4 images séletionnées pour mettre enévidene l'évolution de la onnetivité des lignes de hamp, initialement loalisées sousle fan. Six groupes de lignes de hamp ont été représentés ave des ouleurs di�érentes.Les lignes de hamp de haque groupe ont été traées le long de petits segments,tous loalisés à la même distane des pieds du fan. Le nombre de lignes de hamp quireonnetent au point nul par unité de temps représente approximativement l'évolutiondu taux de reonnexion.Au ours du temps, de plus en plus de lignes de hamp reonnetent au point nul(intersetion des lignes bleues fonées dans la �gure 4.21). Au ours de ette évolution,on observe un déplaement du point nul et de ses séparatries assoiées. Ce déplaement(∼ 1 − 2 Mm) est ependant trop petit pour expliquer l'extension du ruban RA (∼
20 Mm).Néanmoins, on remarque que les pieds des lignes de hamp, anrées dans la polaritéparasite, glissent jusqu'au spine interne avant de reonneter au point nul. Ce mouve-ment apparent de glissement s'explique par la présene d'une quasi-séparatrie (QSL)autour du spine interne au travers de laquelle les lignes de hamp reonnetent onti-nûment, impliquant la présene d'une nappe de ourant (Set. 4.1.2.2). Les partiules,aélérées dans la nappe de ourant (Set. 2.3), se propagent le long des lignes de hampreonnetées pour former, entre autres, les rubans hromosphériques (Set. 4.1.3). Lareonnexion glissante dans la QSL permet don d'expliquer l'extension du ruban RA àl'intérieur de la polarité parasite.La reonnexion glissante des lignes de hamp, avant le point nul introduit un ordreséquentiel de la reonnexion : les lignes de hamp anrées de plus en plus loin du pointnul reonnetent de plus en plus tard. En e�et, les pieds des lignes loalisées le plusà l'Est du spine interne glissent plus longtemps avant d'atteindre le point nul et depouvoir reonneter. L'évolution de la reonnexion, impliquant des lignes de hampanrées de plus en plus à l'Est le long du fan, permet alors d'expliquer la propagationdes brillanes EUV observée le long du ruban quasi-irulaire RC.Lorsque l'on regarde en détail l'évolution de es lignes de hamp au voisinage duspine externe, après leur saut de onnetivité, on remarque également qu'elles glissentvers l'Ouest. De la même façon que pour le ruban RA, la reonnexion glissante deslignes de hamp s'étend sur une distane omparable à l'élongation du ruban RB,permettant d'expliquer son extension.La dynamique des brillanes repose ii sur la présene de reonnexion glissante à tra-vers des quasi-séparatries (Set. 4.1.2.2). Le alul du fateur d'élongation-érasement,
Q on�rme la présene de QSLs. En représentant les valeurs de Q au niveau de la pho-155
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Fig. 4.21: Evolution de la reonnexion. Les lignes de hamps reonnetent de manière glissante avantd'atteindre le point nul et de sauter du domaine de onnetivité interne au domaine de onnetivitéexterne en dehors du d�me du fan.tosphère, on montre qu'e�etivement les régions où Q est grand, sont loalisées autourdes traes photosphériques des séparatries (les pieds du fan et des deux spines). Onnote également que la forme des QSLs au niveau de la photosphère est identique à laforme des rubans d'éruption observés.L'extension et la propagation des brillanes dans ette on�guration en point nuls'expliquent don par l'assoiation de reonnexion glissante à travers des QSLs en-tourant les séparatries et de reonnexion au point nul. Cette nouvelle assoiation derégime de reonnexion implique une dynamique partiulière de la reonnexion magné-tique : les lignes de hamp reonnetent dans un premier temps de manière ontinue à156



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 157travers les QSLs du fan et du spine interne, puis reonnetent au point nul et s'anrentdans le domaine de onnetivité externe au voisinage du spine externe. Là, elles reom-menent à reonneter ontinûment à travers la QSL, dans laquelle le spine externeest loalisé, et glissent en s'éloignant du spine externe. Les régimes de reonnexionimpliqués ii donne lieu à du slipping /null-point/ slipping reonnetion.Cette étude est la première simulation d'une éruption on�née, réalisée à partir demagnétogrammes réels �xant la on�guration magnétique initiale et le forçage photo-sphérique. Cela m'a permis d'établir une relation entre la dynamique des rubans et ladynamique de la reonnexion, résultant d'une assoiation topologique partiulière. J'aiainsi montré que la propagation des brillanes s'explique par l'assoiation topologiqued'un point nul et des quasi-séparatries entourant les séparatries (le fan et le spine) etnon par le déplaement du site de reonnexion omme e qui est fréquemment supposédans la littérature.4.2.5 Artile (A.2) : The nature of �are ribbons in oronal null-point topology
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ABSTRACT

Flare ribbons are commonly attributed to the low-altitude impact, along the footprints of separatrices or quasi-
separatrix layers (QSLs), of particle beams accelerated through magnetic reconnection. If reconnection occurs
at a three-dimensional coronal magnetic null point, the footprint of the dome-shaped fan surface would map
a closed circular ribbon. This paper addresses the following issues: does the entire circular ribbon brighten
simultaneously, as expected because all fan field lines pass through the null point? And since the spine separatrices
are singular field lines, do spine-related ribbons look like compact kernels? What can we learn from these
observations about current sheet formation and magnetic reconnection in a null-point topology? The present
study addresses these questions by analyzing Transition Region and Coronal Explorer and Solar and Heliospheric
Observatory/Michelson Doppler Imager observations of a confined flare presenting a circular ribbon. Using a
potential field extrapolation, we linked the circular shape of the ribbon with the photospheric mapping of the
fan field lines originating from a coronal null point. Observations show that the flare ribbon outlining the fan
lines brightens sequentially along the counterclockwise direction and that the spine-related ribbons are elongated.
Using the potential field extrapolation as initial condition, we conduct a low-β resistive magnetohydrodynamics
simulation of this observed event. We drive the coronal evolution by line-tied diverging boundary motions,
so as to emulate the observed photospheric flow pattern associated with some magnetic flux emergence. The
numerical analysis allows us to explain several observed features of the confined flare. The vorticity induced
in the fan by the prescribed motions causes the spines to tear apart along the fan. This leads to formation of
a thin current sheet and induces null-point reconnection. We also find that the null point and its associated
topological structure is embedded within QSLs, already present in the asymmetric potential field configuration.
We find that the QSL footprints correspond to the observed elongated spine ribbons. Finally, we observe that
before and after reconnecting at the null point, all field lines undergo slipping and slip-running reconnection
within the QSLs. Field lines, and therefore particle impacts, slip or slip-run according to their distance from
the spine, in directions and over distances that are compatible with the observed dynamics of the ribbons.

Key words: methods: numerical – MHD – Sun: corona – Sun: flares – Sun: magnetic fields – Sun: UV radiation

Online-only material: mpeg animations

1. INTRODUCTION

Ribbons observed in Hα and in the ultraviolet (UV) wave-
lengths are among the most obvious signature of solar flares.
They correspond to the chromospheric footpoints of coronal
loops that have reconnected (Sturrock 1968). Accelerated parti-
cles, flowing down from the reconnection site along the recon-
nected magnetic field line generate ribbon-shaped brightenings
in the denser lower portion of the solar atmosphere (Priest &
Forbes 2002) and can be observed from the hard X-ray (HXR)
range to the visible wavelength. Ribbons thus provide a sig-
nificant amount of information about the connectivity and the
topology of the magnetic field lines involved in the reconnection
process (Gorbachev et al. 1988; Gorbachev & Somov 1989).

Ribbons are commonly associated with some very specific
field lines of the magnetic configuration, the separatrices,
which divide the total volume in domains of distinct magnetic
connectivity. Separatrices are preferential sites for the formation
and building-up of intense current layers (e.g., Lau & Finn
1990; Priest & Titov 1996) and thus particles are likely to be
accelerated along these specific locations where reconnection
occurs. Observations show that indeed ribbons are located at

4 College of Science, George Mason University, Fairfax, VA 22030, USA.

the intersection of the separatrices with the lower atmosphere
(Mandrini et al. 1991, 1995; Démoulin et al. 1994b; van Driel-
Gesztelyi et al. 1994). In four-ribbon flares, typical of confined
flare, the four locations of enhanced emission map the four
intersection of the solar chromosphere with the separatrices
originating from the reconnection site. Similarly, in the case of
the classical two-ribbon flares, generally associated with solar
eruption, the two ribbons correspond to footpoints of the two
separatrices separating closed and open-field regions.

But a two-ribbon flare does not necessarily imply a solar
eruption. Ribbons are also sometimes associated with quasi-
separatrix layers (QSLs; Démoulin et al. 1997; Mandrini et al.
1997). There are two reconnection regimes in the continuous
reconnection in QSLs. An apparent slippage velocity of recon-
necting field lines which is sub-Alfvénic implies slipping re-
connection, whereas a super-Alfvénic slippage velocity defines
the slip-running reconnection (Aulanier et al. 2006). Depending
on the magnetic configuration, reconnection in QSLs can re-
sult in the formation of only two ribbons without necessarily
involving the opening of magnetic field lines (Démoulin et al.
1997).

Magnetic null points are typical structures generating separa-
trices. Null points are common features in the solar atmosphere
(Schrijver & Title 2002) and many flares have been associated
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Figure 1. TRACE observations in the 1600 Å bandpass of the peak phase of the C-class flare occurring in AR 10191 on 2002 November 16. The left column shows
the impulsive phase of the flare whereas the right column shows the decaying phase of the flare. The FOV is 192′′ × 192′′ = 141 Mm × 141 Mm. The time interval
between each TRACE image is of 8 minutes in the right column and 32 s in the left one. Upper right panel: RA, RB, and RC denote three different flare ribbons, as
described in the text, and EBs indicate the UV counterparts of the Ellerman bombs in the emerging flux region. The mpeg animation has a 3s cadence between 13:56
UT and 14:03 UT, and a 9s cadence otherwise.

(An mpeg animation of this figure is available in the online journal.)

with such topology (e.g., Démoulin et al. 1994a; Mandrini et al.
1995; Fletcher et al. 2001). In addition, evidences of the pres-
ence of magnetic null points have also been found in several
eruptive events (e.g., Aulanier et al. 2000; Manoharan & Kundu
2003). Magnetic field lines going through a three-dimensional
null point are of two types (Parnell et al. 1996; Lau & Finn
1990; Longcope 2005): the majority of them forms a surface,
the fan of the null. The fan surface divides the volume into
two regions having a distinct connectivity, generating a two flux
system. From the null also originate two singular field lines,
the two spines, each of them belonging to one connectivity do-
main (compare Figure 1 of Pariat et al. 2009). In the matrix
determined by the Taylor expansion of the magnetic field in the

vicinity of the null, the fan is formed by the eigenvectors of the
two like-sign eigenvalues while the spine correspond to the third
eigenvector (Parnell et al. 1996).

These separatrix field lines define preferential sites for the
formation of current sheets and thus for magnetic reconnection.
Priest & Titov (1996) defined spine reconnection and fan
reconnection respectively when field lines flip from one spine
to the other and when they flip around one particular spine along
the fan. Pontin et al. (2004, 2005) have analytically studied
the occurrence of these reconnections in three dimensional
depending on whether electric currents primarily develop along
the fan surface or the spine field lines. Several numerical
simulations (e.g., Rickard & Titov 1996; Galsgaard & Nordlund
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1997; Galsgaard et al. 2003; Pontin & Galsgaard 2007; Pontin
et al. 2007a; Pariat et al. 2009) have studied how reconnection
can occur in single three-dimensional null points. Pontin &
Galsgaard (2007) have in particular studied the development
of current sheets when the spines or the fan are disturbed by
rotational or shearing perturbations away from the null. They
showed that shearing motions are more likely to form intense
currents localized at the null point itself while rotations of
the spines (resp. the fan) tend to generate current sheets more
extended along the fan (resp. the spines). In Pontin et al. (2007a),
they extended the study of the build-up of a current sheet at the
null when the spines are sheared by boundary-driven motions.
They demonstrated that the induced shearing motion induces a
modification of the null structure: the ratio of the eigenvalues
of the null point evolves, i.e., the angle between the spine and
the fan surface diminishes. When plotting field lines around the
spines, it appears that the spines do not seem to be co-aligned
(see Figure 6 in Pontin et al. 2007a) as if the two spines had
slid apart along the fan surface. The current sheet is particularly
important along the line that joins the two spines. As predicted
by Antiochos (1996), this shear of the spine is particularly
important to explain the build-up of a thin sheet of intense
electric currents and to understand how efficient reconnection
occurs in a single three-dimensional null-point topology. The
effect of the nonlinear reconnection is to attempt to bring the
two spines back into alignment (Antiochos et al. 2002). In Pariat
et al. (2009), a very impulsive and brutal shear of the spines along
the fan surface had also been forced which led to a tremendous
amount of reconnection.

But what can observations teach us about the particular
behavior of reconnection in a single ideal three-dimensional
null point? First, what would be the shape of the ribbons if
reconnections occurred in a topology involving such a single
null point? In a closed field region having a single null point,
the intersection of the fan with the boundary, should be a closed
curve more or less circular depending on the axisymmetric
properties of the magnetic field distribution. When reconnection
occurs, ideally, one can also foresee that a quasi-circular ribbon
corresponding to the intersection of the fan surface with the
chromosphere should be observed. In addition, two point like
kernels (one located within the ribbon circle and the other
outside) tracing the footpoints of the inner and outer singular
spine field lines should a priori simultaneously appear. Are such
events frequently observed?

The literature describing such circular/ellipsoidal ribbons is
surprisingly small. The first reason is that null-point reconnec-
tion in the closed field region may not be very common. In
most observed cases, either several null points are present in the
corona, the reconnection occurring along the separators linking
couples of null points, leading to the classical parallel two rib-
bons flares, or reconnection occurs along separatrices related
to bald patches (Titov et al. 1993) or due to QSLs. Another
possibility is that, even when a single null point is present, one
direction is privileged in the fan because one of its eigenvectors
has larger amplitude than the other, along which magnetic flux
concentrates in the vicinity of the null. The mapping of the fan
on the photosphere could thus be an ellipsoid-like curve with a
very significant eccentricity and the corresponding ribbon would
appear very linear.

However, some circular-ribbon events do exist. A clear pub-
lished example is the flare of 2001 December 13, in the active
region AR 9733 (Ugarte-Urra et al. 2007). There the ribbon
presents a circular shape which exactly matches the footpoints

of the fan field lines extrapolated in the potential field approxi-
mation. In the present paper, we thoroughly study the AR 10191
and the C-class flare of 2002 November 16, observed in the
UV continuum by the Transition Region and Coronal Explorer
(TRACE; Handy et al. 1999), during which a circular ribbon
is also present (Section 2). From magnetograms acquired with
the Solar and Heliospheric Observatory /Michelson Doppler
Imager (SOHO/MDI; Scherrer et al. 1995), we perform a po-
tential field extrapolation which demonstrates that this circular
ribbon indeed corresponds to the intersection of the lower layer
of the solar atmosphere with the fan field lines originating from
a coronal null point (Section 3).

The null-point topology having being confirmed, what can we
learn from the ribbon evolution about null-point reconnection?
All the fan field lines going through the null point where the
current sheet is formed, the ribbon should a priori be illumi-
nated simultaneously all along. Nonetheless we observe that the
brightenings occur progressively along the fan separatrix. What
does it imply on the reconnection mode? Which of fan recon-
nection, spine reconnection or sheared-spine reconnection is
favored? Which field lines are effectively reconnecting? When
are they reconnecting, and in which order? Another set of in-
triguing questions are related to the elongated ribbons observed
at the footpoint of the spine. Why do not they appear as spatially
localized kernels? What does it imply about the dynamic of the
null-point reconnection?

In order to bring some answers to these questions and to
understand more deeply the mechanisms that lead to the for-
mation of the ribbons, we performed a magnetohydrodynamics
(MHD) numerical simulation, using the observed magnetogram
and the extrapolation as the initial configuration. Note that this
simulation of a flaring event is one of the first to use observed
magnetograms as realistic initial and boundary conditions. The
numerical model is described in Section 4 and the results of this
simulation are presented in Sections 5–7.

2. THE C-CLASS FLARE ON 2002 NOVEMBER 16

2.1. UV Ribbons

The C-class flare that occurred on 2002 November 16 within
AR 10191 was observed with the TRACE spacecraft in the
1600 Å UV continuum. The spatial and temporal resolution of
the observations are respectively of 0.′′5 and of 3.2 s. Figure 1 (as
well as the movie available in the electronic version) presents the
temporal evolution of the flare, during which three ribbons can
be distinguished. A quasi-circular ribbon (noted RC in Figure 1)
encloses an elongated ribbon, RA, while third elongated ribbon,
RB, is located outside the circular ribbon RC.

Before the triggering of the main flare, some faint brighten-
ings appear on the north–west part of the ribbon RC at 13:11:14
UT. Although these brightenings evolve (see the movie), their
intensity and their displacement remain weak until the start of
the main flare at 13:57:03 UT. Between 13:14 UT and 13:18 UT
some bright transients develop (east of RC brightenings) and
seem to form intermittent loops (see the UV movie in the elec-
tronic version). These UV emissions could be identified as a
precursor of the flare, during which the reconnection rate would
not lead to a substantial flux transfer across the separatrices.

During the main flare, we can identify two phases of the
evolution of the ribbons. The first phase, starting at 13:57:03 UT
(left column of Figure 1) corresponds to the impulsive phase
of the flare. At 13:57:03 UT, several fragments of RC start
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Figure 2. SOHO/MDI observations of AR 10191 prior to the C class flare. Upper left panel: the longitudinal magnetogram by MDI. The FOV is 396′′ × 257′′ =

291 Mm × 189 Mm. Bottom left panel: TRACE observation at 1600 Å co-aligned with and overlaid on the photospheric magnetogram used for the extrapolation, in
the FOV indicated by the dashed white rectangle on the upper left panel. Right column: time series of MDI magnetograms showing the evolution of emerging flux
event. The FOV of these images is indicated by the solid white rectangle in the top left panel.

to brighten simultaneously, distributed along an ellipsoidal
shape. The emission from the north part of RC increases and
eventually starts to saturate the detector at 13:57:32 UT. This
brightening actually corresponds to the junction of the north
part of the ribbon RC with the ribbon RA: both appear as a
single structure during this phase of the flare. At that time,
far west of RA/RC, a bright kernel appears on the edge of
the leading sunspot, latter forming the elongated ribbon RB.
It is worth noting that the formation of RB is delayed by
∼30 s compared to the time of the first observed emission
originating from RA and RC. After 13:57:32 UT, all the ribbons
quickly expand to their maximum elongation, while the global
intensity of their emission increases and concomitantly peaks
around 13:58:39 UT. The spreading of the brightenings along
the ribbon direction is a well-known phenomenon in the initial
stage of the flare (e.g., Moore et al. 2001; Fletcher et al. 2004).
Between 13:57:35 UT and 13:58:07 UT, the brightening along
RB spreads simultaneously eastward and westward whereas
along RC an overall counterclockwise pattern is observed.
The arc of saturated emission along RC extends significantly
eastward while no similar feature is observed westward. A
similar counterclockwise spreading of the emission is also
observed in the south–west section of the ribbon RC.

The second phase, after 14:04:26 UT, corresponds to the
decay phase of the flare. RC and RA can here be clearly
discriminated. The intensity of the emission decreases. The

east portion of RA is the first to disappear and the decrease
seems to propagate westward. Along RC, the emission weakens
counterclockwise from the top right of the ribbon. The intensity
of RB progressively decreases toward the west. Overall, the
evolution of the brightenings in each ribbon seems to follow the
same pattern during the impulsive and the decaying phases.

In addition to the ribbon flare, numerous brief small localized
brightenings can be observed in the inter-spot region, between
RB and RA/RC (they can be more clearly identified with the
movie available with the electronic version). These brightenings
seem to be relatively unaffected by the ribbon flare: neither
their distribution nor their evolution present noticeable changes
during the flare. These brightenings are likely to be associated
with Ellerman bombs (e.g., Georgoulis et al. 2002; Pariat et al.
2007) and are indicated as Ellerman Bombs (EBs) in Figure 1.

As presented in Section 1, the presence of a quasi-circular
ribbon may be a good indicator of the presence of a null point.
But only a topological study, using an extrapolation of the
magnetic field above the photosphere, can really confirm the
existence of such null point.

2.2. Flux Emergence

So as to determine the magnetic topology of the AR 10191,
we used full-disc MDI photospheric magnetograms, which time
cadence is 96 minutes and pixel size is 1.′′977. Longitudinal
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Figure 3. Result of the potential field extrapolation of AR 10191, emphasizing
the null-point topology. Top panel: line-of-sight view. Bottom panel: a side view
of field lines passing close to the three-dimensional null point. Spatial units are
in Mm; the plotted domain is such as x ∈ [−20, 38], y ∈ [−40, 15], and
z ∈ [0, 18]. In both panels, the same field lines are plotted over a longitudinal
magnetogram: the yellow, red, and blue field lines passing close to the three-
dimensional null point materialize the spine-fan topology, whereas the pink field
lines represent the main bipolar magnetic field of the AR (see Section 3.1).

magnetograms of the AR 10191 are presented in Figure 2, at
different times before and during the C-class flare. The field of
view (FOV) is equal to 291 Mm×189 Mm. The top-left panel of
Figure 2 presents the active region several hours before the onset
of the flare. The AR is formed of a negative leading-sunspot and
a positive trailing-sunspot. Within the trailing positive region,
we remark the presence of a circular area of negative polarity
(hereafter this polarity will be called “parasitic polarity”). The
flux in this parasitic polarity increased during the days preceding
the flare and cospatial pores could be observed in white light.

Between November 15, 17:38 UT and November 16, 06:27
UT, an important flux emergence occurred in the central region
of the AR, between the main polarities (Figure 2, within the
white rectangle). The evolution of the magnetic field shows
the apparition of several dipoles and the diverging migration
of opposite-sign polarities, typical for emerging flux events
(Schmieder & Pariat 2007). Ellerman bombs, observed in UV
in the center of this flux emergence region (see Section 2.1),
are also typical features of emerging flux regions (Pariat et al.
2004). In Figure 2, we also observe that the magnetic flux
distribution adopts a horseshoe pattern composed with ribbon-
like concentrations of positive polarities in the north and
negative polarities in the south. We noted as well the merging
with the main positive polarity of several patches of positive
flux which had previously emerged at the west of the parasitic
polarity.

Significant flux emergence occurring within an active region
is usually a strong precursor of a flare activity (e.g., Schrijver
et al. 2005; Schrijver 2009). Along with the flux emergence,
magnetic energy has been injected in the active region, gener-

ating nonpotential field within the active region. The emerging
flux is likely to have interacted with the pre-existing field, even-
tually destabilizing the magnetic configuration, resulting in the
release of free energy through magnetic reconnection (following
the classical model of Heyvaerts et al. 1977).

The co-alignment of the TRACE 1600 Å image at 14:04 UT
and the MDI magnetogram at 14:24 UT (see Figure 2, bottom
left panel) has been done manually. We rebinned the MDI
magnetogram to the pixel size of the TRACE image, and we
overlaid these two images using faculae and sunspots. Details
of this co-alignment method are described precisely in Aulanier
et al. (2000). We first remark that the UV bright points are
located in this emerging flux region and that they tend to be
located along the polarity inversion line. This agrees well with
the hypothesis that these UV bright points are the transition
region signature of Ellerman bombs (Pariat et al. 2007). In
addition, we observe that the quasi-circular ribbon RC encircles
the large area of the negative flux within the positive trailing
spot. This ribbon is located around the polarity inversion line
of this large parasitic negative polarity. This is coherent with
the idea that the ribbon RC corresponds to the photospheric
footprint of the fan surface generated by a magnetic null point.

3. INITIAL FIELD CONFIGURATION AND MHD MODEL

3.1. Potential Field Extrapolation

To perform the extrapolation, we used the MDI magnetogram
from November 16, 06:27 UT (a few hours before the flare) as
the bottom boundary condition for the vertical magnetic field
bz(z = 0). We considered the potential field approximation (i.e.,
∇ × b = 0), not only because it simplifies the computation
without qualitatively modifying the magnetic field topology
(which we checked by also calculating linear force-free fields
with ∇ × b = αb, with α = cst) but also because it results in
a configuration which has zero free magnetic energy (compare
Section 4.1). The extrapolation was done using the fast Fourier
transform method (Alissandrakis 1981). In order to avoid the
aliasing artifacts due to the periodic side-boundary conditions,
we enclosed the observed magnetogram, which FOV is equal
to 291 Mm × 189 Mm (the same as in Figure 2), in a larger
domain of bz(z = 0). Thereby, the domain considered for
the extrapolation was a box of 600 Mm × 600 Mm and the
extrapolation was performed over 1024 modes.

The extrapolation indeed confirms that a single null point
is present above the photospheric boundary, above the western
side of the parasitic polarity. Iterative interpolations locate the
null point at a height of 1.5 Mm. This null point divides
the coronal volume in two connectivity domains, separated
by the fan surface. In each domain a spine is present, which we
refer to the inner (resp. outer) spine for the one confined below
(resp. emerging away from) the fan surface (as in Figure 1 of
Pariat et al. 2009). The two eigenvectors defining the fan are
respectively orientated almost perfectly along the north–south
and the east–west directions. The north–south eigenvectors has
a larger amplitude, by a factor of ∼8, than the other one. This
induces an asymmetry in the fan.

Figure 3 shows the result of the extrapolation and the topology
of the AR (note that the FOV of Figure 3 is smaller than the
domain used for the extrapolation). The pink field lines belong
to the outer connectivity domain and represent the magnetic
field associated with the large scale main bipolar magnetic field
of the AR. The blue, yellow, and red field lines are passing close
to the null point and thus materialize the fan-spine topology.
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The red field lines belong to the outer connectivity domain.
They materialize the outer spine, anchored in the leading
negative magnetic sunspot, and the outer surface of the fan.
The intersection of the fan surface with the photosphere as a
quasi-circular shape which encloses completely the parasitic
negative polarity of the trailing sunspot. The blue and yellow
field lines belong to the inner connectivity domain. They connect
the parasitic negative polarity with the positive surrounding
polarity. They materialize the inner regions below the fan surface
and also trace the location of the inner spine.

3.2. Preliminary Interpretation and Puzzles

Comparing the positions of the ribbon RC and the mag-
netic topology, we remark that RC is almost perfectly cospatial
with the intersection of the fan surface with the photosphere.
They both assume the exact same quasi-circular-like shape.
This agrees very well with the flare models which stipulate
that ribbons are to be found at the footpoints of the separatrices
(see references in Section 1). This spatial correspondence be-
tween the magnetic configuration and the pattern of the flare is
consistent with a null-point reconnection. Null points are pref-
erential sites for a current sheet to form and for reconnection
to occur (e.g., Priest & Titov 1996; Pontin et al. 2007a). The
brightenings observed by TRACE are due to the interaction with
the transition region and the chromosphere of energetic parti-
cles accelerated at the reconnection site and moving along the
field lines reconnecting across the separatrices. When recon-
nection occurs at a single three-dimensional null-point, since
every fan and spine field lines pass through the null, emissions
are expected to originate from all their footpoints. We indeed
observe that during the impulsive phase, RC brightens over the
entire mapping of the fan at the photosphere, which is fully
consistent with three-dimensional null-point reconnection. The
asymmetry of the eigenvectors of the fan (compare Section 3.1)
can partly explain the fact that most of the emission originates
from the north part of RC, since it corresponds to the direc-
tion of the largest eigenvalue, along which most of the recon-
nected field lines form. In addition, the specific distribution of
the nonpotential magnetic flux within the inner domain should
also account for a large part of the asymmetry of the emis-
sion. However, this cannot be fully modeled by our potential
extrapolation.

Similarly, the ribbons RA and RB should respectively corre-
spond to the inner and the outer spine. The agreement between
RA and the extrapolated inner spine is indeed good. Nonethe-
less RB is not co-spatial with the position of the footpoint of
the outer spine: the footpoint of our outer spine is located in the
middle of the emerging flux region, whereas RB is located in
the penumbra of the leading spot. This discrepancy may be due
to a bias of our magnetic field extrapolation. Between the time
at which the extrapolation has been performed and the time of
the flare, a slow diverging motion due to the flux emergence
had occurred for several days, which separated the main po-
larities of the AR. It is therefore possible that the “real” outer
spine had been advected away from the center of the magnetic
flux emergence region over the previous days. As a result, the
real magnetic field in the active region is certainly nonpotential
and rather in a nonlinear force-free state. While the potential
field hypothesis predicts correctly the existence of the topolog-
ical structures (the null point, the fan, the spines), it probably
fails in quantifying perfectly the location of the footpoint of the
outer spine. However, due to the overall very good agreement
of RA and RC with the two other topological structures, it is

very likely that RB also maps the location of the outer spine in
the real magnetic field.

Nevertheless, the dynamical behavior of the observed ribbons
cannot be fully understood solely with this topological study.
The counterclockwise pattern of the emission in RC is a
puzzling feature of the flare evolution since one would expect
simultaneous brightening over RC. In addition, the fact that
the ribbon RB appears a relatively long time after the first
emission originating from the ribbon RC is incompatible with
the fact that fan and spine footpoints should simultaneously
brighten during null-point reconnection. Furthermore, since the
spines are both singular field lines, one would expect that
the emission occurring at their intersection with the denser
layer of the solar atmosphere would be if not point-like, at
least rather-circular and of a relatively small size. However,
we observe that RA and RB (which are the transition region
emissions associated with the spines) progressively grow during
the flare and assume the shape of elongated ribbons (compare
Section 2.1).

A classical explanation is that, as reconnection proceeds, the
location of the reconnection site moves. As line-tied field lines
reconnect, they change the connectivity domain. This transfer
of flux may induce a relative growth of some connectivity
domains relatively to others. Since the separatrix surfaces
are defined as the boundary between the different connectivity
domains, the relative size variation of the different domains
during reconnection induces not only the displacement of the
separatrix surface together, but also with the reconnection site.
Standard models of solar eruption call on this process to explain
the separation of the two ribbons (e.g., Priest & Forbes 2002).
These displacements are thus not caused by plasma motion
but by the continuous injection of an energy flux into newly
connected field lines (Pneuman 1981; Schmieder et al. 1987;
Lin 2004). The change of location of the reconnection site
also allows us to interpret the motion of the HXR footpoint
emissions whether they are separating, or having parallel or
anti-parallel motions (e.g., Krucker et al. 2003; Grigis & Benz
2005; Bogachev et al. 2005).

Similarly, with the null-point reconnection presently studied,
does the location of the topological structures evolve along
with the position of the null? Can the elongation of the
spine ribbons be interpreted by the displacement of the spine?
Does the elongation of the ribbons map the evolution of the
spine-footpoint locations? In order to address these questions,
we performed a MHD numerical simulation modeling the
evolution of the magnetic configuration. We wish to determine
if throughout the prescribed evolution of the magnetic field, we
can generate motions of the separatrices field lines that would
be able to account for the extended ribbons, as predicted by the
classical models of flare.

4. NUMERICAL MODEL

We perform a three-dimensional numerical simulation so
as to reproduce as reliably as possible the AR and the flare
observed evolutions. We use the potential field calculated in
Section 3.1 to set the initial magnetic configuration. Assuming
that the emerging flux is at the origin of the flare, we drive the
system by line-tied boundary motions reproducing the observed
separation of the photospheric magnetic flux concentrations.
The numerical model is described in Section 4.1 and the applied
boundary motion is presented in Section 4.2.
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4.1. Equation and Boundary Conditions

We use the explicit three-dimensional MHD code described
in Aulanier et al. (2005a), to which we add finite-β adiabatic
effects. The numerical simulation is performed in a Cartesian
domain in which x and y are the horizontal axes and z is
the vertical axis. The computational domain is a subset of
the extrapolation one. Along the horizontal coordinates, it is
centered at the null point and covers the volume defined by
x ∈ [−37.4, 92.5] Mm, y ∈ [−49, 24.4] Mm, and z ∈ [0, 60]
Mm. This domain is the one displayed in Figure 3. The mesh is
nonuniform with 237 × 201 × 201 grid points. The grid space
evolves as a geometric series in all directions. Horizontally in
x and y, the smallest cell is centered around the null point; the
reason of the geometric series is equal to Rx,y = 1.03; the
smallest size of the mesh is d

x,y
min = 0.06 Mm and the largest

one, at the corners of the (x, y) domain, reaches dx
max = 2.4 Mm

and d
y
max = 1.3 Mm. Along z, the reason is Rz = 1.016, and the

smallest and largest cells are respectively of dz
min = 0.04 Mm

and dz
max = 2 Mm.

Our calculation solves the following set of equations using a
high-order finite-difference and predictor–corrector scheme:

∂ρ

∂t
= −∇ · (ρu) + κ△ρ , (1)

∂T

∂t
= −(u · ∇)T − (γ − 1)T (∇ · u) + κ△T , (2)

∂u

∂t
= −(u · ∇)u −

kB

mP

(

∇T +
T

ρ
∇ρ

)

+ (µρ)−1(∇ × b)

× b + ν△′u , (3)

∂b

∂t
= ∇ × (u × b) + η△b , (4)

where ρ being the mass density, T the plasma temperature, u
the plasma velocity, and b the magnetic field. The constants γ ,
kB, mP , and µ are respectively the ratio of the specific heat
chosen here at 5/3, the Boltzmann constant, the proton mass,
and the magnetic permeability. All these equations are actually
written in the code in their fully developed form. The mag-
netic force is expressed in the Lorentz form in Equation (3)
in order to properly treat singular behavior at the null point
where the Alfvén speed, cA, becomes zero. Under this form,
a fast-mode wave can be converted into an acoustic mode
around the null when it reaches the β ≃ 1 shell. This pre-
vents the null-point structure to evolve via the diffusive terms
only.

The operators ν△′u and η△b correspond respectively to
a viscous filter that uses a pseudo-Laplacian adapted to the
local mesh (see Aulanier et al. 2005a, for more details), and
a standard collisional uniform resistive term. κ△ρ and κ△T
are a nonphysical explicit diffusive terms which smooth the
gradients of density and temperature, and which help to stabilize
the numerical computation. The diffusion coefficients are taken
to be equal to η = 1.2 × 108 m2 s−1 and κ = 12 × 108 m2 s−1,
thus leading to characteristic diffusive speeds of uη = 3 km s−1

and uκ = 30 km s−1 at the scale of the smallest mesh interval
(∼40 km). We use a strong viscous coefficient that results in
a characteristic velocity diffusion speed of uν = 150 km s−1

that does not vary with the local mesh size. The small value
of η allows a nearly ideal treatment of the corona out of
narrow current sheets. We have chosen probably unnecessary
large values for the other coefficients, so as to broaden the
narrow vortical layers that develop around the null point during
the calculation by more than five grid points, so as to ensure
numerical stability.

For the top and side faces of the domain, we prescribe
open boundary conditions. At the bottom boundary, in order
to account for the photospheric magnetic driving of the corona,
we use line-tied and reflective conditions. The evolutions of
the vertical magnetic field and of the flow fields at bottom
boundary are therefore completely prescribed, and not affected
by the evolution within the computational domain (see Grappin
et al. 2008, for a discussion of the validity of the line-
tied approximation). The forcing motions are described in
Section 4.2.

As an initial condition for the magnetic field we used
the output of the magnetic field extrapolation performed in
Section 3.1. The uniform extrapolation mesh along x and y
being different from the one used in the numerical simulation,
we interpolated the results of the extrapolation using trilinear
interpolation on the numerical nonuniform mesh. This leads to
residual Lorentz forces whose stress is quickly carried away
from the domain through the open boundaries in the form of
magneto-acoustic waves.

In this simulation, we neglect the gravitational effect and
prescribe an initial uniform atmosphere. Initially, the uniform
density is given by ρ = b2

max/µc2
A,max, where we chose the

maximum of the Alfvén speed to be cA,max = 1000 km s−1,
that is located where the magnetic field is the strongest, on
the right-top of the FOV of the magnetogram presented on the
top left panel of Figure 3. The resulting initial particle density
n ≃ 6.8 × 1012 cm−3 is more typical of the chromosphere,
but choosing coronal values lower by ∼4 orders of magnitude
would have required about ∼100 times more computational
time to perform the same simulations, all things being equal.
This results in local coronal Alfvén speeds above the emerging
flux region and above the parasitic polarity of cA,l ∼ 200–
400 km s−1. The initial temperature is assumed to be uniform
and equal to T = 3 × 105 K, resulting in a sound speed
cS ≃ 64 km s−1. Even though this temperature is typically
10 times lower than in the corona, its choice was motivated to
obtain the best compromise to maintain an early subsonic quasi-
static coronal evolution together with β ≪ 1 everywhere in the
low corona (except close to the null point).

Such nonsolar atmospheric parameters are actually typical of
most finite-β multidimensional MHD simulations of the solar
corona which make use of realistic magnetic field amplitudes,
when one rescales them into physical units. Still those simu-
lations, including the present one, are calculated in physical
regimes that tend to those of the quasi-static, magnetically dom-
inated and highly conductive solar corona, as characterized by
the following MHD dimensionless numbers: the Mach numbers
of our prescribed photospheric driving (see Section 4.2) are
MA = uD/cA,l ∼ 0.05 − 0.1 ≪ 1 and M = uD/cS ∼ 0.3 � 1;
our local plasma β = (2/γ )(cS/cA,l)2 ∼ 0.03–0.12 ≪ 1 (we
get β � 1 only within a sphere of about 1 Mm radius around
the null point, and at high altitudes z � 35 Mm); our Reynolds
and Lundqvist numbers at the typical length scale L = 60 Mm
(characterized by the sizes of the null-point separatrix and that
of the emerging flux area) are Rm = uDL/η = 104 ≫ 1 and
Lu = cA,lL/η ∼ 1 × 105 − 2 × 105 ≫ 1.
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Figure 4. Top panel: photospheric flow pattern prescribed in the MHD simulation, so as to mimic the observed diverging motions in the flux emergence area (see
Figure 2). Bottom panels: evolution of the photospheric vertical field bz(z = 0) during the simulation. Spatial units are in Mm.

4.2. Bottom Boundary Driving

As described in Section 2.2, a flux emergence has occurred in
the inter-spot region before the onset of the flare. We assume that
this flux emergence is the driver of the flare. So as to simulate
the evolution of the active region, we constrain the magnetic
configuration by emulating this flux emergence event using an
analytical divergent velocity field at the bottom boundary. Our
numerical model is simpler than reality since we do not increase
the magnetic flux, but only simulate the observed photospheric
flows. However, the applied shearing motions lead to injection
of stress and free energy into the system, eventually leading to
a substantial amount of magnetic reconnection.

The two horizontal components of the prescribed divergent
velocity field can be written as

ux(x, y) = u1(x, y) × u2(x, y), (5)

uy(x, y) =
2

4.5
× u1(x, y) × u2(x, y). (6)

The velocity field is presented in the top panel of Figure 4.
The function u1(x, y) is the sum of two hyperbolic tangent
functions of opposite signs. It reproduces the divergence of the
motion of the magnetic polarities resulting from the emergence.
The function u1(x, y) changes its sign at the averaged neutral
line that separates the negative leading spots from the trailing
positive pores located at the west of the parasitic polarity. This
defines a line of positive flow divergence, which is simpler than
the real diverging flows observed by SOHO/MDI.

The function u2(x, y) is a smoothed gate function which
delimits the area over which the motions are applied, by mapping
the observed elliptical shape of the flux emergence area. In
order to avoid the formation of strong gradients by compressive
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Figure 5. Deformation of the magnetic field around the null point during the simulation, at t = 150 s and t = 750 s. Spatial units are in Mm. The color field lines
are integrated from small circles located around the spines at the photosphere (z = 0) and in the corona at z = 4 Mm (the top boundary of the plotted domain). The
light and dark blue lines represent the inner spine and fan, whereas the yellow and red lines represent the outer spine and fan. Top panels: Bottom boundary (z = 0)
distribution of the vertical electric current density jz(z = 0) in a grayscale coding. Black and white correspond respectively to values jz,min(z = 0) = −13 mA m−2

and jz,max(z = 0) = 20 mA m−2. Bottom left panel: two-dimensional projection of the field lines on the plane (y, z) at the x = 11.3 Mm position of the null point
and at t = 750 s. Bottom right panel: vertical two-dimensional (y, z) cut of the distribution of the current density j(y, z) at t = 750 s and at x = 11.3 Mm (x abscissa
of the null point, with the same FOV as the bottom left panel). The current density is represented with a redscale coding: red codes for no current density and white
corresponds to jmax = 31 mA m−2.

and vortical effects at the boundaries of this region, u2(x, y)
is defined by the product of two hyperbolic tangent functions
having a weak slope. The factor 2/4.5 is used to reproduce
the observed asymmetry of the respective magnitudes of the
east–west and north–south motions of the magnetic polarities.

The velocity field (ux, uy) is gradually applied using a
temporal ramp by multiplying the spatial velocity field with
a time-dependent hyperbolic tangent function. This process
allows an initial relaxation phase, between t = 0 s and t = 150 s,
and leads to a phase with u = cst for t � 300 s. The maximum
amplitude for the driving velocity is equal to uD = 20 km s−1.
Even though this value is larger than the typical observed
photospheric velocities by a factor of 40, it sill remains subsonic
and largely sub-Alfvénic as required for a coronal calculation
(see Section 4.1), while it permits a reasonable computation
time.

Overall, we note that the induced deformation of our longi-
tudinal magnetogram (presented on the bottom right panel of
Figure 4) agrees well with the description of the emerging flux
in Section 2.2.

5. CURRENT SHEET FORMATION AND MAGNETIC
RECONNECTION AT A SHEARED SPINE

At the end of the relaxation phase, at t = 150 s, the bulk
of the initial residual forces, resulting from the fact that the

initial configuration was slightly out of numerical equilibrium,
have disappeared. Nevertheless some residual currents remain
located at the boundaries. The large-scale homogeneous diver-
gent velocity field introduced at the lower boundary induces a
perturbation of the magnetic configuration in the active region,
in which electric current sheets develop along various topolog-
ical features.

The main region where intense current sheet develops is the
vicinity of the coronal null point (see Figure 5). Even though a
current sheet was expected to form here (compare Section 1), the
following questions can only be answered with the numerical
simulation: what is the local physical effect which drives its
formation? Which mode of reconnection is favored with the
present deformation of the outer spine; is it fan reconnection or
spine reconnection or something more complex?

Figure 5 presents the evolution of the null-point topol-
ogy. At each time the location of the null point is calcu-
lated automatically (see Section 3.1). Field lines which pass
around the spines, and on both sides of the fan, have been
integrated from initial points placed along two circles, being
located around the photospheric footpoints of the inner spine
and around a coronal section of the outer spine. These field
lines do not trace the whole fan, because the amplitudes of the
perpendicular eigenvectors of the asymmetric fan are different
(see Section 3.1).
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Between t = 150 s (time at which the forcing is initiated) and
t = 750 s, a significant deformation of the null-point topological
structures has occurred (top panels of Figure 5). The inner and
the outer spine are no more aligned, as in the initial potential
case, whereas the fan’s curvature has not really changed. The
topology closely resembles the cartoon model of a stressed
three-dimensional null point presented in Antiochos (1996). In
three-dimensional MHD simulations, this structure has first been
reported in complex multi-null-point configurations (Galsgaard
& Nordlund 1997) as well as in more recent line-tied single-null-
point models (Pontin & Galsgaard 2007; Pariat et al. 2009). We
also observe that the direction of the spines now presents an
angle with the fan surface. Whereas the spines were initially
perpendicular to the fan, at t = 750 s the spines present a small
angle with the local normal to the fan in the vicinity of the
null point. We checked that, as the current sheet developed, the
angles formed between either of the fan eigenvectors with that
of the spine gradually departed from their original π/2 values.

The shearing of the spine finds its origin in two large scale and
two local effects in our simulation: first, the outer spine is rooted
within the prescribed photospheric flow area, westward from
the null point. Its slow photospheric deformations propagate
eastward in the corona toward the null point. Around the null
point, the associated Lorentz forces are converted into pressure
forces, as the wave front passes through the β ≃ 1 shell. Second,
the diverging flow pattern in the emerging flux area induces a
footpoint separation of the field lines anchored in this region.
This naturally leads to a slow expansion of these field lines in
all directions. Since both the fan and the inner spine are rooted
out of the photospheric flow area, and are not magnetically
connected to it, the deformation of the magnetic field around
the null point only occurs eastward of it.

The induced magnetic stress is locally driven by two MHD
effects. First, the velocity component of the bulging field lines
which is perpendicular to the fan induces a slow compression
of the three-dimensional null point. This leads to a flattening
of its X-shape in two dimensional, as in the classical three-
dimensional X-point collapse picture (e.g., Parnell et al. 1997;
Mellor et al. 2003). But this compression is strongly slowed
down in our simulation, due to strong pressure gradients that
develop inside the β � 1 shell. Second, the shearing of the
outer spine, combined with the fan-aligned velocity component
of the expanding field lines, leads to shearing motions of field
lines on the western side of the fan around the null point. This
process is not affected by pressure gradients, since the field line
motions occur perpendicularly to it. This differential shearing
on the outer side of the fan leads the whole western part of the
null-point magnetic configuration to slide sideward relatively to
its other (inner) half (as in the picture of Antiochos 1996). This
behavior combined with the viscous effects results in a vorticity
sheet of finite width along it. Such a vorticity sheet located
within a null-point fan naturally produces a co-spatial current
sheet, as well as new converging motions toward the null point
on both sides of the fan, both being required to drive null-point
reconnection (see the Appendix). All these effects eventually
result in a modification of the topological structure, and in the
formation of a current sheet in an extended weak magnetic
field area that has a nearly fan-aligned double-Y shape in two-
dimensional slabs (as plotted in Figure 5), and eventually in
magnetic reconnection.

The fan-aligned currents being the more intense agrees with
the fact that the forcing was induced mostly by a shearing of the
outer spine. Pontin et al. (2007a) had shown that intense currents

in the fan were induced by the perturbation of the spine, and were
even more likely to develop when taking into account the effect
of compressibility (Pontin et al. 2007b). The development of
intense current at the null itself is also in agreement with the
type of forcing that we imposed. Pontin et al. (2007a) showed
that the twisting of the spine is less efficient to form currents
at the null itself compared to shearing perturbations. The
formation of current sheets allows the efficient development of
the reconnection mechanism. The effect of the reconnection is to
attempt to bring the two spines back into alignment (Antiochos
et al. 2002). This is exactly what happens in our simulation.
More precisely, the fact that the more intense currents are
fan-aligned also implies that both fan reconnection and spine
reconnection (in which the field lines flip from one spine to the
other) can occur, depending on which field lines are traced and
followed (Pontin et al. 2005). However, one should note that
only spine reconnection can lead to a real transfer of magnetic
flux between the two connectivity domains, i.e., from one side
of the fan to the other, as occurs in our simulation.

Looking at the distribution of the vertical component of the
current jz at the bottom boundary, (see Figure 5, top panels),
one can see that two arcs of currents have formed at t = 750 s:
one corresponds to the fan surface (the one in the back, for
jz � 0) which corresponds to the ribbon RC, and another one
(of jz � 0) in the middle of which the inner spine is anchored (in
the center of the top right panel of Figure 5). This second current
sheet is spatially located at the same place than the ribbon RA.
At this stage, one can wonder whether this long current sheet
relates to that of the null point in the corona. In fact, several
two-dimensional slabs in (y, z) at various x values around the
null point show that this photospheric trace of current cannot be
the prolongation of the current sheet of the null point. Since this
photospheric sheet elongates as a function of time, and since the
maximum of the intensity gradually shifts eastward (decreasing
x), it may rather be related to the spine-aligned current sheet
(anchored at y = −18 Mm as seen on the bottom right panel
of Figure 5). Indeed, as reconnection proceeds, the separatrix
of the null point jumps from field line to field line (Antiochos
et al. 2002), which in our simulation leads to a slow drift of the
inner spine in the east direction. In this picture, the photospheric
current sheet would then be formed only by residual currents
that have been accumulated while the spine was moving along
the photosphere, and that could dissipate in a longer timescale
than that of the displacement of the spine. To test this hypothesis
it is necessary to look at the evolution of the null point and the
spine while reconnection takes place, which we discuss next.

6. RECONNECTING AND SLIPPING FIELD LINES

6.1. Evolution of Connectivities

By plotting field lines from a fixed footpoint and by observing
the evolution of their conjugate footpoint, one can follow
the evolution of the magnetic field connectivity during the
simulation.

The field lines displayed in Figure 6 are plotted from a
fixed footpoint located in the positive polarity surrounding the
large parasitic polarity. These field lines are rooted outside of
the region where the motions are prescribed. Thus, at each
time, each field line is integrated from the same footpoint
position at z = 0. The observed field line evolution is thus
only due to the evolution of the connectivity induced by the
evolution of the system. Initially, the plotted field lines (red,
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Figure 6. Evolution of selected field lines. The dark-blue field lines are spine and fan field lines passing through the null point. The other colored field lines are
plotted with fixed footpoints in a positive flux area, located at the north–east of the null point and out of the prescribed boundary flows. Top panel: initial (t = 0 s)
configuration: all colored field lines are initially located below the fan surface of the null, in the inner connectivity domain. The distribution of the photospheric vertical
magnetic field bz(z = 0) is coded in scale of gray. Lower panels: evolution of magnetic field lines in the inner connectivity domain. The distribution of the vertical
electric current density jz(z = 0) at the bottom boundary is gray shaded. This grayscale coding is the same for all panels. Black and white correspond respectively to
the values of jz,min(z = 0) = −50 mA m−2 and jz,max(z = 0) = 50 mA m−2.

(An mpeg animation of this figure is available in the online journal.)

pink, yellow, green, light-blue, and red again) are located below
the fan surface, in the inner connectivity domain, connecting the
positive polarity and the parasitic polarity. For each group, field
lines are regularly plotted along a small segment, each segment
being approximatively located at the same distance from the
fan. The dark-blue field lines correspond to some separatrix
field lines passing through the null point. They are integrated at
an infinitesimal distance � 0.01 Mm from the null point which
location is computed at each time by an iterative calculus. The
dark-blue field lines trace the position of the spines and of two
lines that belong to the fan surface and which emanate from the
null along the dominating eigenvector. These particular lines
trace the evolution of the separatrices throughout the evolution
of the system.

The four lower panels of Figure 6 (see also the movie available
in the electronic version) present the temporal evolution of these
field lines, in the region located around the inner spine. It clearly
appears that at t = 500 s some field lines have reconnected at the
null point: some red, pink, and yellow lines are now connected
to the leading sunspot and now belong to the outer connectivity
domain. Detailed analyses with small timesteps show that all the
field lines reconnect at the null point itself when they change
their connectivity from below to above the fan surface. The
nonfixed footpoints of the field lines flip from the vicinity of
the inner spine to the vicinity of the outer spine, as in the spine
reconnection regime.

As the simulation evolves, more and more field lines recon-
nect at the null point. This induces a displacement of the null
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point eastward, with a corresponding motion of the separatri-
ces (see the evolution of the dark-blue lines in Figure 6). The
footpoint of the inner spine moves eastward and eventually
passes the location of the footpoints of the red field lines rooted
in the parasitic polarity. This motion cannot be attributed to nu-
merical errors of the trilinear interpolation code since the null
point has been moved by several mesh points. However, the dis-
placement of the null and the separatrices is rather small, being
only of the order of 1–2 Mm.

We also note that field lines do not reconnect randomly:
the sequential order of reconnection along the fan has a
counterclockwise (eastward) direction. In Figure 6, one sees
that the red field lines (those closest to the null) are the first to
reconnect and that a large number of them do. Then the pink
field lines start to reconnect, but the number of field lines that
have reconnected is smaller. Later on the yellow field lines start
to reconnect, while a larger number of pink field lines have now
reconnected. The green field lines are next to reconnect, while
the number of reconnected yellow line has increased. Eventually
fewer red field lines (those closest to the null) reconnect while
the other groups of field lines keep reconnecting. Overall this
shows that most of the reconnection initially takes place for field
lines closer to the null point, and that it eventually progresses
further toward the east.

By plotting several groups of field lines with fixed footpoints
rooted along the southern part of the parasitic polarity, within the
inner connectivity domain (using the same methodology as with
the field lines plotted in Figure 6) and by tracking their evolution
in time, we noted that the first field line to reconnect at the null
point are the one rooted the further east to the null point. We then
observe that reconnection sequentially involve field lines located
westward. Thus, the reconnection of the field lines has also a
counterclockwise propagation along the southern part of the
fan. This evolution of the reconnection is due to the asymmetric
geometry of the current sheet at the null point which is induced
by the asymmetric magnetic configuration (see Section 5).

Some caution has to be taken when interpreting the sequence
of reconnection in three dimensional: classically, out of two
field lines, the first one to reconnect is the one rooted the closest
to the fan surface. In our model, each group of colored field
lines presented in Figure 6 is plotted along a small segment
locally oriented orthogonally to the fan, all of them having
comparable lengths and being placed at roughly equal distances
from the fan. In addition, in each group, consecutive field lines
are located at the same fixed distance from each other along
each segment. This means that within each group the rate of
field-line reconnection is an indicator of the local reconnection
rate, and that the observation of the first field lines to reconnect
in each group still gives an idea of the sequence of reconnection.
The rate of field-line reconnection increasing from west to east
shows that the local reconnection rate progresses with a similar
pattern.

As field lines reconnect counterclockwise, particles are ac-
celerated along these field lines and emissions are expected to
originate from further and further eastern regions away from
the null point (in the north section of the ribbon), leading to
a counterclockwise spreading of the brightening along the fan
ribbon. This agrees well with the TRACE observation (com-
pare Section 2.1) that the quasi-circular ribbon RC extended
counterclockwise (initially eastward) during the flare.

Another particularly interesting feature noted in the simu-
lation is that prior to reconnecting at the null point, several
field lines slip westward toward the inner spine of the null (see

Figure 6 and the corresponding movie available in the electronic
version). All the field lines slip following the same path, along
the arc of intense vertical electric current density jz (plotted in
grayscale coding in the four bottom panels of Figure 6) which
was previously discussed in Section 5 and there associated with
the inner spine. We note here that the location and the length on
which this slipping motions occur correspond to the location and
the extent of the ribbon RA (compare Section 2.1). Estimating
the slippage velocities of these field lines, we obtained a mean
value of 30 km s−1 as long as the field lines are further away than
1 Mm from the spine, which is largely sub-Alfvénic. At a rel-
atively small distance (1 Mm) from the null point, the slippage
velocities increase significantly and become super-Alfvénic. We
observe that the closer the field-line footpoints are from the
footpoint of the spine, the larger is the velocity: the field lines
accelerate as they approach the magnetic null point.

This slipping motion toward the null point provides an
additional proof in favor of the counterclockwise propagation
of the emissions along RC. Indeed, the further east the fixed
footpoints are in the positive polarity close to the fan, the further
their nonfixed footpoints are far from inner spine (compare
Figure 6). Thus, the larger the distance the field line will
have to cover slipping toward the null before reconnecting
and the longer it will take to reach the null starting with a
slower slipping velocity. This means that the field lines located
closer to the null are likely to reconnect before those located
further east along the fan surface. Also, the fact that initially a
larger (resp. smaller) number of field lines are located on the
western (resp. eastern) part of the ribbon RC, close to (resp. away
from) the null point, indicates that a larger (resp. smaller) portion
of the magnetic field flux around the inner spine is rooted near the
west (resp. east) part of the ribbon RC. So, when reconnection
starts, for a given reconnection rate at the null point, most of the
reconnected flux will therefore first involve the western part of
the ribbon RC, i.e., field lines which do not need to slip a lot to
reach the null, and which slip with higher velocities since they
are closer to the null. Later, field lines located further east will
start to reconnect, after having slipped over larger distances.
This explains why the reconnection seems to move eastward,
and why the maximum emission along the ribbon RC follows a
counterclockwise emission.

A similar slipping behavior is also observed in the region
where the outer spine is located. Figure 7 (and the correspond-
ing movie available with the electronic version) displays the
footpoint of the very same field lines plotted in Figure 6, after
they have reconnected at the null point. The temporal evolution
of these field lines shows a westward slippage of the field line
footpoints, away from the outer spine. Still, the slippage is less
pronounced than in Figure 6, before the null-point reconnec-
tion. This is partly due to the fact that these field lines are now
rooted to a region where the boundaries flow are prescribed
(as can be seen in Figure 7). The overall motion is thus the
superposition of the westward slipping motion and the oppo-
site eastward photospheric flow. The westward slipping motion
can nonetheless be analyzed by following some particular field
lines in the reference frame of the moving flux concentrations
at z = 0. In Figure 7, two field lines have been selected (a
yellow line in the left column and a red one in the right col-
umn) and marked with an arrow. These post-reconnection field
lines clearly present a westward slipping motion in the outer
connectivity domain, going away from the outer spine (plotted
in dark blue). As for the slippage of the field lines in the inner
connectivity domain, their slippage velocity decreases as the
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Figure 7. Evolution of some reconnecting field lines around the outer spine. The grayscale coding for the distribution of the magnetic field bz(z = 0) is the same as
the top panel of Figure 6. The evolution of the footpoint positions of two particular slipping field lines are marked by colored arrows (yellow in the left column, red in
the right column). Spatial units are in Mm.

(An mpeg animation of this figure is available in the online journal.)

field line footpoint moves further from the footpoint of the outer
spine.

This westward motion in the outer spine probably provides an
explanation for the evolution of the emission pattern during the
fading of RB. In the later phases of the flare, as the dissipation of
the current sheets is almost over, fewer field lines will reconnect
at the null and then slip westward. The overall effect would
be that the emission would be reduced first in the east end
of the ribbon, while some emission would still originate from
the western part of the ribbon, where previously reconnected
field lines would still be slipping. As the last reconnected field
lines would end their slipping motion, the brightening would
progressively decrease toward the west, as observed in RB
(compare Section 2.1).

The evolution of field lines rooted inside the parasitic polarity,
close to the inner spine, and the motions of the field lines
which have reconnected, close to the outer spine, are very
likely to explain the dynamic of the spine ribbons RA and RB.
This statement assumes that the slipping field lines, embedded
within intense current layers, carry enough energy to generate
an emission at their footpoints. At this stage of the analysis, one
can wonder about which mechanism can explain the observed
slippage of the field lines before and after they reconnect and the
energy deposited within them? The classical interpretation for
ribbons elongation involves the motion of the reconnection site,
as described in Section 3.2, but this model does not fully allow
us to understand the formation of the ribbons in this particular
case. Indeed, in the present simulation, the extension of the
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Figure 8. Initial (t = 0 s) distribution of the vertical magnetic field bz(z = 0) (left panel) and of the squashing factor Q (right panel) at the photospheric level (z = 0)
plotted with an inverse-grayscale coding: the lowest values of Q (in white) are inferior to 20, while the darker regions correspond to Q values up to 109. In the left
panel, the field lines are the same as those plotted in Figure 3. The spatial units are in Mm and the coordinate system is the same as in the previous figures.

intense-current sheet is limited to the region separating the two
sheared spines (compare Section 5). Therefore, no important
displacement of the reconnection site is allowed within the
current sheet. In addition, the displacement of the null point,
i.e., the intense-current sheet and therefore of the reconnection
site, is much smaller than the elongation of the ribbons, as
well as smaller than the distance over which the field lines
slip. The null point and the separatrices associated present only
a motion of the order of 1–2 Mm while the ribbons are an
order of magnitude longer (∼20 Mm). The evolution of the
null point is also several times smaller than the displacement
of the magnetic polarity in the photospheric region where the
forcing is imposed. The imposed boundary motion is thus very
unlikely to explain the observed elongation of the ribbons. Also
our prescribed photospheric forcing is already slightly broader
than what is observed (compare Section 4.2) so, completely
unrealistic boundary motions would have to be prescribed to
obtain a displacement of the null that would approach the size
of the ribbons.

Therefore, in the present case, we do not believe that the
evolution of the null is responsible for the formation and
elongation of the spine ribbons. Another mechanism must be
involved, as discussed hereafter.

6.2. Separatrices Embedded in QSLs

When reconnection occurs without true three-dimensional
separatrices, Priest & Forbes (1992) suggested that magnetic
field lines must slip along each other, within so-called magnetic
flipping layers. Priest & Démoulin (1995) and Démoulin et al.
(1996) then introduced the concept of three-dimensional QSLs.
QSLs are narrow volumes across which the magnetic field
connectivity remains continuous, but where it has very strong
variations. A QSL is a purely three-dimensional object, in
which the connectivity gradients are the largest in the sub-
region where the squashing degree Q (defined by Titov et al.
2002) peaks to its maximum value; domain known as the
hyperbolic flux tube (HFT). Priest & Démoulin (1995) proposed
that magnetic flipping occurs in a QSL: field lines simply
exchange their connectivity with that of their neighbors, as
one of their footpoints is displaced in time across a QSL.
Continuous reconnection between neighboring field lines leads
to a continuous exchange of connectivity and to the apparent

slippage of a field line plotted from a fixed footpoint. Field lines
slippage was then reported in MHD simulations of magnetic
reconnection in a straight and stressed HFT (Pontin et al. 2005).
In a more general QSL and HFT geometries. Aulanier et al.
(2005b) demonstrated numerically that, similarly to classical
separatrices, thin current sheets are likely to form within QSLs,
where the squashing degree Q is the highest. Then, Aulanier
et al. (2006), observing the same slipping behavior, proved that
when QSLs are thin enough, the slippage velocities of the field
lines can be so fast that Alfvén waves traveling along them do
not have the time to propagate from one footpoint to another.
This is the so-called slip-running reconnection. It follows that
on MHD timescales, such slipping field lines can physically
behave nearly as if they were reconnecting at separatrices, i.e.,
as if they instantaneously changed their connectivities. These
recent theoretical results support the numerous association of
observed flare ribbons with QSL (see e.g., Démoulin et al.
1997; Mandrini et al. 1997). More recently, some slippage of
post-reconnected coronal loops have been identified in X-ray
observations by Hinode (Aulanier et al. 2007). The topological
study of these slipping loops showed that the loops were very
likely to be located close to a QSL.

QSLs are thus very good candidates to explain the evolution
of the connectivity and the slippage of the field lines in our
present simulation. However the coexistence of QSLs and of
a null point is a priori not straight forward. To confirm this
hypothesis we computed the squashing degree Q along the
bottom boundary. The method used to compute Q is identical to
the one used in Aulanier et al. (2005a, see extended description
therein; Section 2.3). The computation is done iteratively on
a grid of 201 × 201 points placed at x ∈ [−20, 38] Mm,
y ∈ [−40, 15] Mm in the magnetogram. The grid is refined
2 times keeping only the points where the values of Q are the
highest. With this method, the real maximum values obtained for
Q are unlikely to be exact. The present magnetogram contains
real separatrices where the Q is theoretically infinitely large.
Therefore we do not attempt to compute precisely the value
of the squashing degree Q at each point, which would involve
unnecessary computation time. Here we mostly want to focus
on the localization of the broad QSLs. The present computation
allows us to localize the QSL where Q is larger than 20 without
really focusing on the precise widths and maximum values of Q.
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The result of the computation is displayed in the right panel of
Figure 8. On the left, several closed drop-shaped structures are
present. These structures correspond to the trace of bald patch
separatrices present in the emerging region. These structures
will be thoroughly studied in a forthcoming paper.

The main feature that can be observed is the large circle/
ellipsoid of high Q. This circle is located slightly at the exterior
of the inversion line of the magnetic field. The field lines plotted
in the left panel of Figure 8, which had been already plotted
in Figure 3, highlight the spine-fan topology. The footpoints of
the fan section of the field lines are exactly located along this
high-Q circle: it thus maps the intersection of the fan surface
with the photosphere.

Similarly, within the fan circle and in the upper right corner,
two other structures of high Q can be found and related to
the inner and the outer spine, respectively. Although, while the
location of the footpoints of the spine field lines is relatively
compact, one observes that the region of high Q is more
elongated and has a much larger size than the surface of the field
lines tracing the spine. Whereas the spines should be associated
with almost point-like separatrices in the photosphere, Figure 8
shows that the regions of very high Q (Q > 108) at the spine
footpoints are surrounded by broad and extended regions of
intermediate values of Q (i.e., QSLs) not only around the
spine, but also around the fan. This indicates that the fan
and spine separatrices are embedded in more extended QSLs.
Note that the fan-related QSL could actually have been directly
figured out from the connectivity of the field lines plotted in
Figure 6. Within each group of field lines, while the distance
between the footpoint of two consecutive plotted field lines
is extremely small, the distance between their two respective
opposite footpoints is much larger. This is a strong evidence
that the connectivity gradients are large and therefore that these
field lines are located within a QSL.

Around the inner spine, the QSL is extremely elongated. The
length of this QSL is of the order of 12 Mm and reaches even
22 Mm if one includes the region of very low Q on its left
(see Figure 8). It is also particularly striking that the shape and
location of this QSL matches extremely well the location of
the ribbon RA (compare Figure 1). Similarly the outer spine is
also surrounded by a wide QSL which extends over ∼10 Mm
and whose shape can relate to the ribbon RB. The analysis of
the map of the squashing degree Q at z = 0 shows that, even
though the location of the spine coincides with the location of
the ribbons, the latter are far more precisely related to the QSLs
(as in Démoulin et al. 1997; Mandrini et al. 1997).

Analyzing the plasma velocity in the simulation, we observed
that it is completely uncorrelated with the slippage velocities of
the field lines. The plasma velocity is actually a combination of
the compression of the field lines along the x-axis, induced by the
bulge of the field lines rooted where boundaries flow have been
prescribed, and a two-dimensional flow pattern generated by
the reconnection process in the HFT, which can be assimilated
to a reconnection in a two-dimensional X-point within (y, z)
slabs. But the field lines slip westward, opposite to the plasma
flow. The motion of the field lines at the vicinity of the inner
spine are therefore not bulk motions, and are basically due to
the continuous changes of connectivity resulting from a slipping
and a slip-running reconnection (Aulanier et al. 2006).

Figure 6 shows that the nonfixed footpoint of the field lines
are initially located along the inner QSL. In the first part of
the evolution of the system, the field lines slip along the QSL
from east to west faster and faster toward the null point and the

inner spine. Some field lines eventually reconnect at the null
point and there Figure 7 shows that the nonfixed footpoint is
now located within the QSL surrounding the outer spine. As
the system evolves, the field lines slip away from the outer
spine, slower and slower, but still within the QSL. As discussed
above, the slippage of the field line is a typical characteristic of
reconnection at a QSL and the slippage velocities are the largest
when the field lines slip into regions of high Q (Aulanier et al.
2006, 2007). In the present simulation, the slippage of the field
line is therefore the direct consequence of the existence of the
QSLs surrounding the spine separatrices.

7. CONCLUSION: ON THE ORIGIN OF DRIFTING OF UV
EMISSION ALONG RIBBONS IN A NULL-POINT

TOPOLOGY

In the present paper, we have thoroughly studied the formation
and development of a quasi-circular ribbon and of two elongated
sheet-like ribbons during a C-class flare which occurred on 2002
November 16 within AR 10191. Using UV observations from
TRACE, SOHO/MDI magnetogram, a potential extrapolation of
the magnetic field, and a three-dimensional MHD numerical
simulation of this event, we argue that

1. The active region included a coronal null point. The fan
surface originating from the null point divided the active
region into two distinct connectivity domains, each of them
including a spine separatrix field line.

2. The C-class flare followed an emerging flux event in the
center of the active region. As in the model of Heyvaerts
et al. (1977), the emergence of the magnetic field induces
the injection of magnetic free energy and eventually desta-
bilizes the magnetic configuration leading to a release of
the free magnetic energy via magnetic reconnection. Using
a MHD numerical simulation (similar to the one described
in Aulanier et al. 2005a), and emulating the observed emer-
gence by a divergent boundary shearing motion in the inter-
spot region, we demonstrated that this emergence should
indeed lead to the formation of intense current sheets.

3. The narrowest currents in the MHD simulation form in the
vicinity of the null point and are due to a shearing of the
spines relatively to the fan surface. The driving motions
at the bottom boundary induced a perturbation which led
to a sensitive modification of the null-point geometry. The
spines departed from orthogonality to the fan surface and
both developed an angle relatively to the local vertical. The
spines lost their co-alignment after having been torn apart.

4. The quasi-circular ribbon was linked with the presence of
the fan separatrix surface originating from the magnetic null
point. Its shape corresponded to the quasi-circular mapping
of the fan surface at the photospheric level. This is in strong
agreement with the classical model of confined flares (e.g.,
Priest & Forbes 2002) in which the ribbon emissions are due
to the particles accelerated at the reconnection site, flowing
along the separatrices field lines and eventually interacting
with the denser layer of solar atmosphere.

5. However, the two other observed ribbons could not be
explained by particles solely flowing along spine field lines.
Even though these ribbons could be spatially associated
with the inner and outer spines, the elongation of spine
singular field lines is too small to account for the elongation
of ribbons. Thus, they could not be directly interpreted as
the consequence of particles flowing along statics spine
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field lines. In addition, the numerical simulation showed
that, even using important shearing driving motions, the
null point and the spines only moved over a very small
distance relatively to the size of the ribbons during the
evolution of the system. Therefore, the ribbons could not
be explained by the dynamic motions of the spine field lines
nor by the dissipation of residual currents.

6. These spine ribbons were actually due to the presence of
QSLs (Démoulin et al. 1996) surrounding the spine field
lines. Computing the squashing degree Q (Titov et al.
2002), we found that extended photospheric QSLs were
present and matched very well the location and shape
of the observed extended spine ribbons as well as that
of calculated photospheric current sheets. We determined
for the first time that separatrices can be embedded in
larger QSLs. The present study therefore confirms that
significantly intense currents naturally build-up within the
QLSs (Aulanier et al. 2005b) and that electric currents
match well the location of ribbons.

7. Slipping/slip-running reconnection (Aulanier et al. 2006)
and null-point reconnection can occur sequentially. The
evolution of the field lines showed that field lines first en-
countered slipping followed by slip-running reconnection
(starting roughly at a distance of 1 Mm from the inner spine)
while they slipped in the QSLs surrounding the null-point
separatrices. Estimation of the apparent slippage velocity
indicates that, in the present simulation, the slipping recon-
nection regime is dominant. The apparent displacement of
field line footpoints mapped the photospheric QSL and the
ribbon associated with the first spine. The field lines even-
tually reached the separatrix surface and reconnected in
the more traditional “cut-and-paste” way. A second phase
of slip running followed by slipping reconnection then oc-
curred as the field lines slipped away from the separatrix
surface. Doing so, the apparent motion of the footpoints
mapped the photospheric footprint of the QSL and the rib-
bon of the second spine. Spine ribbons are thus very likely
to be induced by particles accelerated by the parallel electric
field of the electric currents formed within the QSLs, and
propagating along field lines which are slip reconnecting.

From our simulation, we thus show that slipping reconnection
and traditional “cut-and-paste” reconnection can both occur
sequentially in a given magnetic configuration. The parameter
which controls which mode of reconnection occurs is the
squashing degree Q. With intermediate values of Q, field lines
slip at moderate velocities. The slipping is only an apparent
motion since it is the connectivity of the field lines which is
continuously changing within the QSL, between neighboring
field lines. Field lines lying within a volume where Q exceeds a
critical value Qslpr (very close to the spine), have their apparent
slipping velocities which can become larger than the Alfvén
speed. This mode of reconnection has been defined as “Slip-
running reconnection” in (Aulanier et al. 2006). On the MHD
timescales, the field lines would then behave as if they were
reconnecting at a separatrix. Finally, when Q is infinitely high,
which qualifies a separatrix, “cut-and-past” reconnection occurs
with an instantaneous jump of connectivity.

Several of the field lines presented in Figures 6 and 7,
experience these three modes of reconnection. As the system
evolves, the field lines eventually become located in the region
of moderate Q in which mild currents are present. They start
to reconnect within the QSL, and when plotted from fixed

footpoints, they slip toward the null point. As they continuously
reconnect with neighboring field lines, they slip within volumes
of higher and higher Q. As these lines reach regions of larger
current densities, the reconnection rate increases and their
apparent slipping velocity too. Eventually the field line apparent
velocity becomes equal to the Alfvèn speed: the value of Q is
equal to Qslpr. Then, within the volume where Q > Qslpr, the
field lines slip run toward the separatrix. A spine reconnection
occurs next: there is a transfer of flux from the inner connectivity
domain to the outer domain as a given field line crosses the fan
surface. The field lines, now located in the outer domain, are still
lying within the QSL surrounding the null-point separatrices,
in a region of very high Q. They slip run away from the fan
surface, reaching regions of lower and lower Q. Their slipping
velocity decreases and they eventually enter domains where the
connectivity gradients are extremely low and where no currents
are present.

Observational evidences (e.g., Fletcher & Hudson 2001)
and standard models (Priest & Forbes 2002) indicate that UV
ribbons and HXR emissions during flare are the consequence of
same mechanism of accelerated particles flowing down along
reconnected magnetic field lines. Therefore, the different modes
of reconnection presented in the present paper can not only
explain some of the observed properties of the formation of
ribbons, and especially their elongation, but also displacements
of HXR sources during flares (e.g., Bogachev et al. 2005).
Slipping reconnection, in region of low Q would lead to slow
HXR footpoint motions while slip-running reconnection, in
region of high Q would lead to fast HXR footpoint motions.
Finally null-point reconnection would induce a jump of the
HXR footpoint position (as frequently observed, e.g., Krucker
et al. 2003, 2005).

We have not addressed the nature of the precursor of the
flare (Section 2.1), but the shape of the related brightenings are
suggestive of low-energetic pre-flare null-point reconnection:
the north–west part of RC would correspond to fan emission, and
the perturbed loop is suggestive of the spine field line. There is
no evidence of the bright kernel which would trace the footpoints
of the outer spine. Outer spine emissions are also absent in the
early phase of the flare, before the north part of RC saturates: RB
only appears 30 s after RA/RC. In both cases, this feature is not
readily explained by our simulation. However, the association of
QSL and three-dimensional null-point topologies may be able
to account for these observations: QSL slipping reconnection
may occur and may release magnetic energy before field lines
reconnect at the null point. In this picture, the QSL may be
responsible of the precursor and the early brightenings along
RA/RC, without requiring any outer spine counterpart. In the
absence of such an early slipping reconnection, why would the
outer spine footpoints brighten only a relatively long time after
the whole circular fan ribbon? Some mechanism should then
be invoked to explain the delay to obtain an emission between
the different photospheric footpoints of the field lines involved
in the null-point reconnection. However, our model does not
address this issue.

In addition, the slipping directions of the field lines in the
simulation can account for several of the observed properties
of the ribbons. The westward motion of the field lines around
the outer spine can explain the reduction of the emission of
the ribbon RB in that direction. The simulation also provides
some clues concerning the spreading of the emission in the
counterclockwise direction along the quasi-circular ribbon RC.
The presence of QSLs implies a sequential order of reconnection
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for the field lines and thus a specific direction of elongation for
the brightenings along RC.

However, our simulation is not able to explain all the
dynamics of the flare. The elongation of RB in both east and
west directions during the impulsive phase of the flare cannot
be explained by the simulated slipping pattern of the field
lines close to the outer spine. One possible reason for this
discrepancy may originates from the limitation of our magnetic
field extrapolation (Section 3.2) not being able to match the
exact position of the outer spine. It may be located in the
center of the QSL. Therefore, the reconnected field lines, in
the outer domain, would have diverging slipping motions away
from the outer spine in both directions which would account
for the observed spreading of RB. Our model cannot confirm or
falsify this conjecture.

Our simulation provides a general framework to understand
the formation of the UV ribbons and HXR emissions but can-
not completely address the precise details of this type of phe-
nomenon. Already with three-dimensional separatrix reconnec-
tion, since no unique flux-conserving velocity exists (Priest et al.
2003), there is no one-to-one reconnection correspondence of
reconnecting field lines (Hornig & Priest 2003). It implies that
in three dimensions, the description of a reconnection sequence
for field lines depends on the particular selection of their starting
points. With QSLs, the picture is even more complex: Aulanier
et al. (2006) showed that, as QSL reconnection proceeds, a large
sets of field lines are reconnecting with one another, and, de-
pending on their starting footpoints, can slip in one or the other
direction. The current sheets having a given three-dimensional
structure, an extremely large number of field lines can recon-
nect simultaneously. Tracing them from different starting point
may lead to significantly different behaviors. The overall con-
sequence is that the observed structure of a ribbon, its forma-
tion and its evolution is very sensitive to the specific details
of the acceleration of the particles at the reconnection site.
Thus, the precise distribution of the flux of accelerated parti-
cles among the reconnected field lines is of primary importance
to explain the ribbon evolution. The key question is: “At the
reconnection site, in which reconnecting field lines are the par-
ticles accelerated?” The precise description of the reconnection
in a complex three-dimensional current sheet goes beyond the
possibility of the MHD approximation and cannot be directly
approached by our model.

Nonetheless, topological studies can bring some answers
about the global properties of the formation of ribbons. The
quasi-circular-shaped ribbon studied in the present paper is
only a new item in the long list of works which demonstrated
that the location of the ribbon is governed by the topological
structure (e.g., Mandrini et al. 1991; van Driel-Gesztelyi et al.
1994; Démoulin et al. 1997). The present topological study can
also allow us to understand the two-stage evolution frequently
observed with arcade flare ribbons: a fast parallel spreading/
expansion of the ribbon along the polarity inversion line fol-
lowed by a slower perpendicular expansion (Moore et al. 2001;
Qiu 2009). In the frame of QSL reconnection, the first phase
can be understood as the consequence of the slippage of the
magnetic field lines along the QSL (in which the separatrix is
embedded), while the second phase would more classically be
due to the apparent motion of the topological structure itself
(QSL domain and null point/separatrices). The apparent veloc-
ity of the slippage, being much larger than the velocity of the
topological structure, naturally accounts for these two distinct
phases. This would imply that separatrices are frequently ob-

served to be embedded in QSL in the solar corona. This result
remains to be demonstrated for a larger sample of active regions.

Finally, we highlighted that the shearing of the spine lead to
intense electric currents. This tearing of the spine had been
predicted by Antiochos (1996) as an efficient way to form
current at the null point, and recently been observed in numerical
simulations (Pontin et al. 2007a; Pariat et al. 2009). The most
intense currents develop along the fan surface, between the two
points where the spines intersect with the fan. The present study
confirms that stressing the spine is an efficient way to form
intense current sheet in null-point reconnection. Pariat et al.
(2009) claimed that the shearing of the spine was accompanied
by the formation of a “null line” joining the anchorages of the
two spines on the fan surface, but Pontin et al. (2007a) argued
against the formation of such a null line. The present simulation
does not have a resolution large enough to fully address that
question. Further investigation will be necessary to understand
the formation of a current sheet at a three-dimensional null point
when its spines are torn apart.

The studied event was selected from the TRACE flare cata-
log.5 TRACE is a NASA mission of the Small Explorer pro-
gram, SOHO is a mission of International Cooperation between
ESA and NASA. Our MHD calculations were done on the
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tique de l’Observatoire de Paris (SIO). The work of S.M. is
funded by a fellowship of Direction Générale à l’Armement
(DGA). The work of E.P. was supported, in part, by the NASA
HTP and SR&T programs. Financial support by the Euro-
pean Commission through the SOLAIRE Network (MTRN-
CT-2006-035484) is gratefully acknowledged.

APPENDIX

VORTICITY DRIVEN CURRENT SHEET FORMATION
AND RECONNECTION TRIGGERING IN NULL-POINT

GEOMETRY

In Section 5, we have mentioned that the perturbations orig-
inating from distant regions, away from the three-dimensional
null point, do not only lead to compressive motions around the
null point. Following Litvinenko (2006), we argue that incom-
pressible shearing motions lead to the development of a vorticity
sheet that is at the origin of a current sheet in viscous and nonre-
sistive MHD. We further propose that it leads to its subsequent
pinching and therefore to the increase of the current intensity
and to efficient magnetic reconnection at the null. In the follow-
ing, we address these hypotheses with a simple analytical 2.5D
model, where (ex, ey, ez) are the orthogonal unit vectors of a
Cartesian domain where z is the axis of invariance.

Let us consider a potential two-dimensional null point, which
divergence free and irrotational magnetic field is given by

b(t = 0) = B0

(

x
−y
0

)

(A1)

where B0 is a constant. Even though three-dimensional fans and
spines cannot be strictly defined in such a model, let us assume,
for the sake of the argument, that the spine (resp. fan) field lines
are those aligned with the y (resp. x-axis), and originating from

5 http://hea-www.harvard.edu/trace/flare_catalog/cflares.html

http://hea-www.harvard.edu/trace/flare_catalog/cflares.html
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Figure A1. Field lines in the two-dimensional null-point model, in the potential field case b(t = 0) (left panel) and in the sheared case b(t) (right panel) for U0t = 0.5
and e = 0.1 (see the text). The field lines are the same in both panels, i.e., they are the same isocontours of the potentials Φ0 and Φt .

the null point at (0, 0, 0). A potential Φ can be associated with
any 2.5D magnetic field, as defined by

b = ∇Φ × ez + bzez. (A2)

At t = 0, the expression Φ0 of this potential for b is

Φ0 = B0xy. (A3)

Magnetic field lines are then readily given by isocontours of this
potential (see Figure A1, left panel).

By analogy to what happens in our three-dimensional MHD
simulation, let us consider a simple kinematic incompressible
shearing motion along x that can be applied for the upper spine,
while leaving the lower spine unchanged:

u =
U0

2

(

1 + tanh(y/e)
0
0

)

. (A4)

The velocity magnitude along x for y ≫ 0 is U0 and e is the
finite half-width of the layer located around y = 0 between
the shearing motions above the fan and the nonmoving regions
below it. Such a finite scale naturally comes from viscous effects,
which are always finite in real plasmas, and which are much
larger than the resistivity in the solar corona (Litvinenko 2006).
This shearing flow results in a vorticity ω, given by

ω = ∇ × u = −
U0

2e
cosh−2

(y

e

)

ez. (A5)

By construction, the vorticity is therefore nonnull only along z
and confined to the |y| � e domain.

The ideal MHD induction equation has to be solved to
calculate the magnetic field which results from the shearing
motion. It shows that only bx evolves in time:

∂b

∂t
= ∇ × (u × b) =

(

−B0(ux − yωz)
0
0

)

. (A6)

The solution for the magnetic field at any time t with this partial
differential equation is b(t) = (bx(t = 0) − B0t(ux − yωz))ex +

by(t = 0)ey , hence

b(t) = B0

⎛

⎝

x − (U0t/2)[1 + tanh(y/e) + (y/e) cosh−2(y/e)]
−y
0

⎞

⎠.

(A7)
The corresponding potential Φt given by Equation (A2) is

Φt = B0y

[

x −
U0t

2

(

1 + tanh
(y

e

))

]

. (A8)

The resulting field lines for b(t) are drawn in Figure A1 (right
panel) for U0t = 0.5 and e = 0.1. The upper half of the
configuration has uniformly slid along the fan along x, while
the field lines have been differentially sheared for |y| � e.
Interestingly, the effect of the finite viscosity results in a
configuration that looks like it is reconnecting (even though
it is not), since some field lines have very pronounced kinks
for x ∈ [0, 0.5] in the region |y| � e. In terms of field lines,
this two-dimensional model is very similar to the results of our
three-dimensional MHD calculations (see Figure 5) as well as
some others studies (e.g., Pontin et al. 2007a; Pariat et al. 2009):
the upper and lower spines are not facing each other any more.

Calculating the electric current density from j = µ−1∇ × b,
one finds that the current only flows along z and is given by

j =

(

2B0t
∂ux

∂y
+ yB0t

∂2ux

∂y2

)

ez (A9)

=
B0U0t

µ0e
cosh−2

(y

e

) [

1 −
y

e
tanh

(y

e

)]

ez. (A10)

One immediately sees that this simple model creates a current
density that does not vary with x, so it has equal magnitudes
around the null point in between both spines, and far from
this region along the spine. This uniform current density along
the fan is not recovered in the MHD models, however we
discuss hereafter how this apparent artifact should not remain
if one lets this configuration relax. In the simple model, the
sign of the currents depend on the amplitude of the term
ζ = (y/e) tanh(y/e). Close to the fan, for |y| ≪ e, ζ � 1
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Figure A2. Plots of the normalized current density jz (solid line) and vorticity
ωz (dashed line) along the y-axis for the sheared field b(t).

and jz ≃ −(2B0t/µ0)ωz ∝ ωz. For |y| ≫ e, the cosh−2(y/e)
factor results in negligible currents, so that the magnetic field
is there nearly potential. For |y| � e, then ζ � 1 and the
current changes its sign but its magnitude remains well below
its intensity in the vicinity of the fan, due to the cosh−2(y/e)
factor. Figure A2 illustrates this analysis, displaying an overlay
of jz(y) and −ωz(y).

One can now discuss the fate of such a configuration if the
system is relaxed from its kinematic constraint, and is allowed
to evolve under the full MHD equations. To do so, one can
calculate the Lorentz force in b(t), given by the usual expression
FL = j × b, one obtains

FL = F0

⎛

⎜

⎜

⎜

⎝

y

x − (U0t/2)[1 + tanh(y/e) + (y/e) cosh−2(y/e)]

0

⎞

⎟

⎟

⎟

⎠

,

(A11)

with F0 =
B2

0U0t

e
cosh−2

(y

e

) [

1 −
y

e
tanh

(y

e

)]

. (A12)

This expression being quite challenging, even though we per-
formed an analytical analysis, hereafter we present a graphical
analysis, based on a typical configuration plotted in Figure A3 :
here some vectors of the Lorentz force are plotted for U0t = 0.5
and e = 0.1. First, in the area which surrounds the teared null
point, for x ∈ [0.1, 0.4], FL(y) switches the direction across
the fan. So the forces will induce there a pinching of the current
sheet. This pinching could enhance reconnection, if the vorticity
sheet has developed on a scale length larger than (or compara-
ble to) the resistive scale, depending on the viscosity. A large-
enough initial shearing of the configuration could there produce
Lorentz forces of large magnitudes, which could overcome the
pressure gradients that would develop in this layer to counteract
the pinching. Second, in the two regions located further away
from the null point, where the spines have been differentially
sheared, the kink in the field lines result in strong magnetic
tension forces pointing away from the null point. The resulting
motions would tend to facilitate the pinching and therefore the
reconnection by accelerating away the material previously ad-
vected toward the null. Third, in the areas surrounding the fan

Figure A3. Selection of field lines in the sheared model b(t), overplotted with
a Lorentz force FL vectors indicated by short thick arrows.

for x � −0.2 and x � 0.7, FL(y) only points downward and
upward, respectively. Assuming that the line-tied (photospheric)
boundary is located at distances |x| ≫ 1, we argue that these
forces would launch Alfvén waves, which would take away the
corresponding stress farther and farther from the null-point area.
This would greatly reduce the current density in the fan in these
regions, only leaving the reconnecting current sheet around the
null point itself.

In summary, we have demonstrated that: (1) the vorticity
sheet, which results from the shearing motion, naturally pro-
duces a co-spatial current sheet, of a slightly smaller width;
(2) intense currents will eventually only remain around the null
point, along the fan, between the teared spines; (3) the shear-
ing motion prescribed parallel to the fan, will induce pinching
motions nearly perpendicular to the fan, and eventually enhance
magnetic reconnection at the null point.
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Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 1794.3 Injetion d'un faiseau de partiules par reon-nexion glissanteL'assoiation de la reonnexion au point nul et de la reonnexion glissante, engen-drée par la présene de quasi-séparatries entourant les séparatries, ouvre de nou-velles perspetives quant à la relation entre la dynamique des signatures de la reon-nexion et la dynamique de la on�guration magnétique sous l'e�et de la reonnexion.Les partiules énergétiques, injetées suessivement dans les lignes de hamp reon-netant ontinûment, impatent la hromosphère et émettent di�érents rayonnements(Set. 2.3.2 et Set. 4.1.3). Un méanisme similaire devrait alors permettre d'injeterdes partiules, aélérées au site de reonnexion, dans des lignes de hamp ouvertesvers le milieu interplanétaire. Après avoir présenté les motivations d'une telle étude, jeprésenterai les résultats d'une simulation MHD 3D et ses impliations dans l'étude desévénements à partiules énergétiques solaires (SEPs).4.3.1 Du site d'aélération à la spirale de Parker onnetée à la Terre4.3.1.1 Des observations intrigantesDe nombreuses études, basées sur des mesures in-situ de partiules énergétiquessolaires, montrent que des SEPs peuvent être détetés à la Terre alors que la régionative est loalisée à plus de 50◦ de la position à la surfae soure du pied théorique dela spirale de Parker onnetée à la Terre (Dodson & Hedeman 1968).Grâe à l'étude que j'ai menée sur la on�guration magnétique du milieu interpla-nétaire lors de la détetion des partiules relativistes à la Terre, j'ai mis en évideneque les régions atives, théoriquement non-onnetées à la Terre par la spirale de Par-ker, pouvaient l'être par la présene d'une éjetion de masse oronale interplanétaire(ICME) ou d'un nuage magnétique (MC) (Set. 3.4.3). Cependant, d'après mes résul-tats, le GLE du 24 Août 2002 trouve son origine dans une région ative loalisée à 85◦Ouest, alors que la on�guration du hamp magnétique interplanétaire est typique deelle de la spirale de Parker. Ce as partiulier montre alors que des partiules, aélé-rées lors d'une éruption, peuvent se propager le long de la spirale de Parker onnetéeà la Terre, même si la région ative est mal positionnée.A partir des mesures in-situ de protons > 60 MeV, qui d'après l'étude de leurdispersion en vitesse sont faiblement di�usés lors de leur propagation dans le milieu in-terplanétaire, Reinhard & Wibberenz (1974) ont montré que les partiules énergétiquespeuvent être détetées à des longitudes de 0◦ − 100◦ de la position de l'éruption. Ilsexpliquent es mesures par le transport perpendiulaire des partiules dans un hampmagnétique ouvert et fortement divergent dans la partie basse de la ouronne solaire.Ces régions où le hamp magnétique oronal est ouvert, et à travers lesquelles le trans-port perpendiulaire des partiules est e�ae, sont dé�nies omme des régions depropagation rapide ou Fast Propagation region (FPR). Des résultats similaires sontalors obtenus lors de la détetion d'életrons et de protons dans di�érentes gammesd'énergies, appuyant ette théorie de la présene de FPRs (Fan et al. 1968, Krimigis& Verzariu 1971, Lin et al. 1968, 1970).Plus réemment, Kallenrode et al. (1992) ont trouvé des résultats similaires ave lesmesures in-situ obtenues par les sondes Helios 1 et 2 (Kunow et al. 1977), en distinguant179



180 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissante

Fig. 4.22: Haut : Extension longitudinale des régions atives assoiées aux partiules mesurées pardi�érents satellites (Kallenrode et al. 1992) ; Bas : Exemple de on�guration de satellite mesurantdes partiules énergétiques provenant de la même région ative mais détetées sur une large gammed'héliolongitudes (Wibberenz & Cane 2006) (gauhe) ; tube de �ux oronal étendu, obtenu par extra-polation PFSS (droite) dont une partie peut être onnetée à la spirale de Parker, notée par la lignerouge, et diretivité du faiseau d'életrons non-thermiques à partir des soures radios (Klein et al.2008).les événements impulsifs et les événements graduels (Set. 3.2.1.1). L'utilisation desdeux sondes permet de ouvrir une plus grande quantité d'événements, puisque laposition de haque sonde est di�érente. Ils ont alors alulé la position théorique dupied du tube de �ux onnetant le satellite et le Soleil dans le modèle lassique dela spirale de Parker et l'ont omparée à la position de la région ative assoiée auxSEPs. Pour les événements impulsifs, ils ont montré que des partiules pouvaient être180



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 181détetées dans des tubes de �ux anrées en moyenne jusqu'à 50◦ du pied théorique de laspirale de Parker onnetée au satellite (Fig. 4.22, haut). Notons que dans leur étude,les événements graduels, supposés être aélérés par une onde de ho (Set. 3.2.1.1et Set 3.2.2.1), peuvent être détetés dans des tubes de �ux situés à plus de 100◦ delongitude de la région ative.Un méanisme sueptible d'expliquer es mesures de partiules à des longitudes deplus de 50◦ est le transport perpendiulaire des partiules dans le hamp magnétiqueoronal ouvert, omme l'ont suggéré Reid (1964) et Axford (1965) pour expliquer laprésene des régions de propagation rapide (FPR).Deux méanismes prinipaux ont été retenus pour expliquer es FPRs. Le premierest le transport de partiules dans des nappes de ourant �nes dans la ouronne, géné-rées par les disontinuités magnétiques (Fisk & Shatten 1972). Le seond est la dérivedes partiules dues aux �utuations du hamp magnétique oronal ouvert et fortementdivergent ave l'altitude, pouvant atteindre des extensions de 100◦ (Fan et al. 1968).Ce transport perpendiulaire des partiules a également été proposé par Wibberenz& Cane (2006) pour expliquer les mesures de partiules énergétiques sur une gammede longitude s'étendant sur plus de 50◦, lors d'événements impulsifs observés par les 2sondes Helios (Kunow et al. 1977) et la plateforme IMP 8, lorsque les trois satellites sonttous situés à la même distane du Soleil mais à di�érentes longitudes (Fig. 4.22, bas).Les 3 instruments détetent un �ux d'életrons entre 0.3 − 0.8 MeV. Plus le satelliteest loin de la région ative, plus le maximum du �ux d'életrons arrive tard. Les tempsd'arrivée et l'évolution temporelle des �ux d'életrons à di�érentes longitudes sontutilisés pour justifer un transport des partiules perpendiulaire au hamp magnétiquedans la ouronne (Wibberenz et al. 1989). Wibberenz & Cane (2006) suggèrent alors quela di�usion perpendiulaire dans la ouronne se fait en quelques dizaines de minutes,lorsque l'on détete des partiules sur plus de 50 ◦ de longitude.La di�usion perpendiulaire dans la ouronne néessite la présene de tubes de�ux qui s'étendent ave l'altitude, permettant aux partiules d'être mesurées sur unegrande gamme de longitudes. Ces tubes de �ux étendus dans la ouronne ont été mis enévidene grâe à une méthode d'extrapolation du hamp magnétique solaire à grandeéhelle, notamment grâe au modèle PFSS de Shrijver & De Rosa (2003). A partir dela superposition des soures radios hautes fréquenes, faîtes par le Radiohéliographede Nançay, Klein et al. (2008) ont étudié, entre autre, des événements durant lesquelsdes partiules énergétiques sont détetées à la Terre alors que la région ative n'estthéoriquement pas onnetée à la Terre par la spirale de Parker. Ils ont alors montréque des faiseaux d'életrons, provenant de es régions atives mal onnetées, sontdirigés vers la Terre. Cette diretivité partiulière et la détetion in-situ de partiulessuggèrent que les partiules ont tout de même été injetées le long des lignes de hampde la spirale de Parker onnetées à la Terre. A l'aide des extrapolations oronales, ilsont pu mettre en évidene la présene de tubes de �ux ouverts, loalisés au niveau dela région ative, mais qui s'étendent très largement dans la ouronne. Une fration dees tubes de �ux étendus atteint la position théorique du pied de la spirale de Parkerau niveau de la surfae soure (Fig. 4.22). Par superposition des soures radios et desextrapolations, ils montrent que les faiseaux d'életrons sont o-spatiaux ave ettefration du tube de �ux atteignant la spirale de Parker. Au vu des éhelles de temps desémissions radios, les auteurs proposent alors que les életrons sont diretement injetésdans la partie du tube de �ux permettant leur injetion dans la spirale de Parker,181



182 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissanteet éartent le sénario de la di�usion perpendiulaire oronale qui, théoriquement,néessiterait plus de temps.Pour que des partiules, aélérées par la reonnexion magnétique (Set. 2.3) lorsd'un �are, aient un aès diret à la spirale de Parker omme le propose Klein et al.(2008), elles doivent être injetées dans des lignes de hamp ayant reonnetées avele hamp magnétique ouvert dans la ouronne et appartenant à la partie du tube �uxonnetée à la spirale de Parker.Je propose don d'étudier la dynamique d'une on�guration magnétique appropriéelorsque la reonnexion magnétique implique des lignes de hamp ouvertes. Pour ela,j'ai réalisé une simulation numérique magnétohydrodynamique tridimensionnelle d'uneon�guration magnétique ave un point nul et un spine externe ouvert.4.3.1.2 Topologie en point nul ave spine externe ouvertAu vu des topologies magnétiques pouvant exister dans la ouronne solaire lorsqu'unbip�le unique est inséré dans un hamp ouvert, elle en point nul ave un spine externeouvert apparaît omme le seul modèle où le site de reonnexion, le point nul, a un aèsdiret aux lignes de hamp ouvertes dans la ouronne (Fig. 4.23).

Fig. 4.23: Topologie en point nul, inluse dans un hamp magnétique oronal ouvert, où le spineexterne ouvert (en vert) n'est pas onneté à la ligne de hamp de la spirale de Parker onnetée à laTerre (en rouge).Lors de la reonnexion au point nul dans une telle topologie, on s'attend à e que leslignes de hamp, initialement loalisées dans le domaine de onnetivité interne sousle fan, reonnetent au point nul et sautent dans le domaine de onnetivité externe(Fig. 4.24). Les partiules sont alors aélérées dans la nappe de ourant au voisinage dupoint nul (Set. 4.1.1.2), et sont alors injetées le long des lignes de hamp reonnetées,étant désormais ouvertes dans la ouronne, vers l'héliosphère.Cependant, le site de reonnexion, le point nul, est extrêment loalisé et par dé�-nition, la reonnexion magnétique dans une telle topologie implique que les lignes dehamp reonnetées au point nul seront loalisées au voisinage du spine externe. Laonvergene des lignes de ahmps qui s'éloignent du point nul ontribue également à182
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Fig. 4.24: Exemple d'éhange de onnetivité des lignes de hamps lors de la reonnexion dans uneon�guration magnétique en point nul ave spine externe ouvert (Flether et al. 2001)la loalisation des lignes de hamp autour du spine externe. Ainsi, le seul moyen pourque des partiules, aélérées au point nul, soient détetées à la Terre, est que le spineexterne soit onneté initialement à la ligne de hamp de la spirale de Parker reliée à laTerre (Fig 4.23). Bien que l'extension de la nappe de ourant, dans laquelle les parti-ules sont aélérées, permet l'injetion des partiules énergétiques dans un tube de �uxun peu plus large que elui restreint aux lignes des hamp ayant reonnetées au pointnul, ette injetion reste trop loalisée pour expliquer les observations (Set. 4.3.1.1).J'ai montré dans la setion 4.2.4, qu'une topologie en point nul pouvait être inlusedans une topologie formée de quasi-séparatries. Cette assoiation topologique m'apermis d'expliquer l'extension et la propagation des rubans d'éruption lors d'un �areobservé. L'appliation de ette topologie partiulière en point nul / QSLs, mais dansle as où la topologie en point nul a son spine externe ouvert, pourrait permettred'injeter des partiules, aélérées dans la nappe de ourant au point nul, dans l'espaeinterplanétaire sur une large gamme de longitudes, orrespondant à l'extension desQSLs présentes autour des séparatries du point nul.Je propose alors de réaliser une simulation MHD tridimensionnelle d'une telle topo-logie ave un spine externe ouvert, a�n d'établir l'évolution de reonnexion magnétiquedans une telle on�guration magnétique et de déterminer si ette dynamique permet-trait d'expliquer les observations de partiules énergétiques dans l'espae interplané-taire dans de larges gammes de longitudes.4.3.2 Assoiation QSL-point nul : injetion dans un tube de �ux étendu4.3.2.1 Con�guration magnétique initiale et forçage photosphériqueIl existe di�érents modèles pour onstruire une on�guration magnétique 3D (Long-ope 2005). J'ai utilisé la méthode des monop�les magnétiques que l'on plae sous laphotosphère. Le hamp magnétique présent au niveau de la photosphère est alors utiliséomme ondition initiale d'une extrapolation en hamp potentiel permettant d'obtenirla topologie magnétique.Pour onstruire la topologie magnétique en point nul ave le spine externe ouvert,j'ai dans un premier temps, plaé deux monop�les de signes opposés très éloignés l'unde l'autre, formant un bip�le magnétique au dessus de la photosphère à très grande183



184 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissanteéhelle. Dans la polarité positive de e bip�le, j'ai introduit un petit bip�le magnétique.Dans la simulation, la polarité négative formée par le bip�le à grande éhelle est exluede la boîte de alul, permettant ainsi d'obtenir un hamp ouvert et divergent danslequel est inlus le petit bip�le. Les paramètres de position et d'intensité des monop�lesutilisés, ainsi que le domaine de alul ont été déterminés a�n d'obtenir la topologie enpoint nul asymétrique ave un spine externe ouvert, dans un hamp divergent ouvert àgrande éhelle (Fig. 4.25, gauhe). Cette on�guration est utilisée omme on�gurationmagnétique initiale pour la simulation MHD 3D. La taille de la boîte utilisée pour lasimulation est telle que : x ∈ [−37; 23], y ∈ [−30; 30] et z ∈ [0; 100], et le hampmagnétique dans la boîte est normalisé par rapport à la valeur maximale du hampmagnétique.

Fig. 4.25: Gauhe : Con�guration magnétique initiale ave un point nul asymétrique dans un hampmagnétique ouvert et divergent : le fan et le spine sont représentés en bleu et le hamp magnétiquedivergent en vert ; Droite : Allure du hamp de vitesse (densité de point plus forte), superposée auhamp magnétique vertial Bz(z = 0) au niveau de la photosphère (isoontours). (1) et (2) : oupedu hamp de vitesse, respetivement en fontion de x à y ∼ 0 et en fontion de y à x = −3.5 (auvoisinage des oordonnées (x, y) du point nul).Pour délenher la reonnexion, j'ai imposé un hamp de vitesse photosphériquepermettant de isailler les pieds du fan, situés dans la polarité positive du petit bip�le,mais pas la ligne d'inversion. Ce hamp de vitesse est analytique et est onstruit àl'aide de tangentes hyperboliques permettant de minimiser la formation de gradientstrop importants aux bords du hamp de vitesse, tout en onservant une région oùla vitesse imposée varie peu (Fig. 4.25, (1) et (2)). J'ai ajusté les paramètres destangentes, de manière à avoir su�samment de points de maille dans les pentes destangentes (Set. 4.2.1). L'allure du hamp de vitesse est présentée sur la �gure 4.25, àdroite. Ce forçage photosphérique est �ni dans le temps et est appliqué entre t = 0 et184
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t = 40. J'ai appliqué pour ela une rampe temporelle onstruite par le produit de deuxtangentes hyperboliques de signe opposé. Les pentes de ette fontion porte permettentune aélération et une déélération progressives du forçage.La vitesse d'Alfvén photosphérique maximale est �xée initialement à cA,max = 7,pour un hamp magnétique maximale Bmax = 1 et orrespond à la vitesse que doitavoir une onde pour parourir la distane D = 7 entre les deux polarités du petit bi-p�le en une unité de temps. A�n de onserver une évolution quasi-statique des boules(Set. 4.2.1), je hoisis une vitesse photosphérique maximale max(uphot) = 0.35, per-mettant d'obtenir un nombre de Mah Alfvénique de MA < 5%cA,max à la photosphère.4.3.2.2 L'atmosphère strati�éePour que la reonnexion soit e�ae, 'est-à-dire qu'une quantité importante de �uxmagnétique soit transférée à travers les séparatries, il faut que la région de dissipationsoit étendue. Cette extension se fait grâe au déhirement du spine. Pour une on�-guration magnétique en zéro-β, le hamp magnétique est soumis d'une part à la forede Laplae : Flap = j × B, et d'autre part aux perturbations transmises par les ondesd'Alfvén. J'ai réalisée di�érentes simulations en zéro-β de la on�guration magnétiqueprésentée i-dessus, et observée que le point nul ne se déformait pas signi�ativement.En e�et, au niveau du point nul, B = 0, la fore de Laplae est néessairement nulle,et les ondes d'Alfvén ne se transmettent pas au point nul puisque B = 0. En zéro-β, laseule fore de Laplae, qui devient nulle au point nul, ne permet pas une déformationonséquente du point nul, induisant alors qu'un faible taux de reonnexion. C'est-à-direque le forçage photosphérique que l'on applique, n'induit pas un déhirement du spineonséquent pour onduire à un transfert de �ux onséquent. Il apparaît alors néessairede prendre en ompte la pression de manière à e que l'information, transportée par lesondes d'Alfvén, soit transmise au point nul par une �onversion de modes� des ondesd'Alfvén en ondes sonores à la limite β ∼ 1 autour du point nul (Set. 4.1.1.2).Compte tenu de l'extension en altitude de la boite, z ∈ [0; 100], la magnitude duhamp magnétique entre la photosphère et le haut de la boîte varie d'un fateur 102.Cette diminution du hamp magnétique implique une diminution de la vitesse d'Alfvénen haut de la boîte si la densité ne déroît pas su�samment, e qui peut engendrer laformation de hos MHD lorsque les ondes atteignent la limite où le nombre de MahAlfvénique devient supérieur à 1. Il est alors néessaire de onstruire une atmosphèrestrati�ée a�n que le système reste dans un régime sub-Alfvénique et sub-sonique dansla totalité de la boîte.Pour réer une atmosphère strati�ée, il faut tout d'abord dé�nir un pro�l de gravitéet de température. En résolvant l'équation de l'équilibre hydrostatique :

dP (z)

dz
= ρ(z)g(z) (4.19)où g(z) < 0, on pourra déterminer la pression et en déduire la densité ρ(z). Si l'ononsidère un gaz totalement ionisé, le pro�l vertial de la densité s'exprime tel que :185



186 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissante
P (z) =

2ρ(z)kBT (z)

mP

(4.20)
→ ρ(z) =

mP

2kB

P (z)

T (z)
(4.21)On obtient alors une équation di�érentielle pour la pression telle que :

dP(z)
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dz (4.22)Cette équation nous donne l'expression de la dérivée du logarithme de la pression :

d ln P (z)

dz
=

mP

2kB

g(z)

T (z)
(4.23)Dans le ode, je �xe le pro�l de gravité et de température de manière à e quela vitesse d'Alfvén soit à peu près onstante au dessus du point nul. Pour ela, j'aidéterminé les pro�ls de T (z) et g(z) de manière à e que la hauteur d'éhelle de densité,et don la hauteur d'éhelle de la pression, g/T , soit onstante. Pour avoir cA(z) ∼

B/
√

(ρ) ∼ cste, la hauteur d'éhelle de la densité doit don être la moitié de la hauteurd'éhelle du hamp magnétique.Le pro�l de température T (z) est onstruit ave une tangente hyperbolique, et sonallure orrespond à elle du pro�l de température observée dans l'atmosphère solaire,ave une augmentation rapide de la température dans une ouhe atmosphérique �ne(Fig. 4.26, milieu). A�n de garder cA(z) ∼ cste, le rapport entre la température mi-nimale et maximale ne orrespond pas au fateur solaire (Tmax/Tmin ∼ 200). Pour lepro�l de gravité g(z), j'utilise enore une fois des tangentes hyperboliques. Cependant,pour garder une stabilité numérique3, on fore le pro�l de gravité à zéro à la photo-sphère et à la frontière supérieure de la boîte (Fig. 4.26, gauhe). Notons ii que l'onpeut se permettre d'avoir un fort gradient de la gravité, ar on ne alule pas sa dérivée.L'intégration analytique de P (z) est possible puisque les tangentes hyperboliquesde g(z)/T (z) peuvent être exprimées en fontion de osinus et de sinus hyperboliques.Le problème est que, l'expression analytique de ette intégration introduit des fontionsexponentielles. Leurs valeurs sont loalement très grandes et dépassent la apaité dealul des mahines. Je propose alors de réaliser une intégration numérique à l'aide d'undéveloppement limité à l'ordre 3. On obtient alors une expression pour le logarithmede la pression :
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] (4.24)Où l'on prend omme valeur initiale photosphérique de pression :
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) (4.25)3Le ode, initialement onçu pour faire du zéro-β, �xe le gradient de pression à zéro aux frontières.186



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 187A partir de l'intégration numérique de la pression, j'en déduis la densité d'aprèsl'équation 4.21 :
ρ(z) =

mP

2kBT (z)
exp (ln P (z)) (4.26)
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Fig. 4.26: Haut : Pro�l en fontion de z de la gravité, la température et la densité (respetivementde gauhe à droite) ; Bas : pro�l du β et de cA (noir) et cF (rouge) en fontion de l'altitude. Les traitshorizontaux représentent la limite β = 1 et u = 0.35J'ai alors, dans un premier temps, déterminé les valeurs initiales à la photosphèrede la température et de la gravité de manière à obtenir une valeur photosphériqueinitiale de la densité, �xée par la valeur maximale de la vitesse d'Alfvén loale dé�nieà la photosphére, telle que :
ρ(z = 0) =

b2
max

µc2
A,max

(4.27)J'ai alors ajusté arbitrairement les paramètres utilisés pour onstruire les pro�ls
T (z) et g(z) et les valeurs maximales, de manière à respeter les onditions sur le β duplasma et des nombres de Mah Alfvénique et sonique, telles que je les ai dérites dansla setion 4.2.1. Ave les pro�ls de g(z), T (z) et ρ(z) que j'ai déterminés (Fig. 4.26,haut), j'obtiens des pro�ls vertiaux de la vitesse d'Alfvén, de la vitesse du mode rapideet du β, présentés sur les panneau du bas de la �gure 4.26. J'ai reporté sur es graphesla vitesse photosphérique uphot et la limite β = 1, montrant ainsi que l'atmosphèrestrati�ée que j'ai onstruite respete le régime sub-Alfvénique et sub-sonique dans187



188 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissantel'ensemble de la boîte, et que le régime physique du système reste lui aussi ohérentave le régime oronal.La résistivité et la visosité sont �xées telles que les vitesses aratéristiques dedi�usion véri�ent : uη ∼ 60%max(uphot) et uν ∼ 7%cA.4.3.2.3 Formation des ourants et reonnexion au point nulLe isaillement photosphérique, appliqué aux pieds des boules anrées sous le fan,induit le gon�ement de es boules. Il s'ensuit alors la ompression des séparatries etdu point nul. Sur la �gure 4.27, je présente des images de oupes 2D, le long de l'axe
x, à t = 35, de la densité, du ourant et de la vitesse vertiale du plasma au voisinagedu point nul.On remarque alors lairement le développement d'une sur-densité le long des sépa-ratries, induit par la ompression. La arte des ourants j(x, z) montre également queles ourants se développent le long des séparatries, mais qu'ils sont plus intenses auniveau du point nul.

Fig. 4.27: Haut : Coupe vertiale 2D de la densité ρ(x, z), du ourant j(x, z) et de la vitesse vertiale
uz(x, z), ave des tons de gris, les valeurs maximales sont représentées en blan et les valeurs minimalesen noires, sauf dans le as de la vitesse, où le blan orrespond à des vitesses positives et le noir à desvitesse négatives. Bas : Topologie magnétique à t = 0 et t = 35, où les séparatries sont représentéesen bleu foné. Les lignes de ouleurs sont elles dont j'ai suivi l'évolution de la onnetivité pourdéterminer les régimes de reonnexion présents dans ette simulation.Les e�ets de ompression, mentionnés i-dessus, ajoutés à la propagation de l'onded'Alfvén, impulsée par le isaillement et se propageant le long des séparatries, onduisentau déhirement du spine et à l'intensi�ation de la nappe de ourant au point nul(Set. 4.1.1.2 et Set. 4.2.4). Sur la �gure 4.27, en bas, est représentée la topologiemagnétique en point nul à t = 0 et t = 35. L'évolution des séparatries,traées en bleu188



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 189foné, entre le temps initial et t = 35 montre lairement que le spine interne et le spineexterne ne sont plus alignés, e qui traduit le déhirement du spine.L'intensi�ation du ourant au point nul et le déhirement du spine fournissent desonditions favorables au développement de la reonnexion magnétique au point nul.Un moyen d'établir s'il y a reonnexion ou non est de suivre la onnexion d'une lignede hamp au ours de la simulation.Pour suivre l'évolution de la onnetivité de ette on�guration magnétique, j'utiliseune méthode similaire à elle de la setion 4.2.4 : je trae 3 groupes de lignes de hamp,haun appartenant à un segment loalisé prohe du fan. Je hoisis de suivre les lignesde hamp initialement anrées sous le fan, dans la polarité positive du petit bip�le.Ces lignes étant anrées dans la zone où le hamp de vitesse est appliqué, leurs piedssont advetés par le �ot photosphérique. En alulant analytiquement la position dees pieds advetés par le �ot à haque temps, j'ai pu suivre préisement l'évolutionde la onnetivité des lignes de hamp au ours du temps, en suivant la onnexionde leurs pieds onjugués. Au ours de la simulation, en se foalisant autour du pointnul, les lignes de hamp initialement loalisées sous le fan, sautent du domaine deonnetivité interne au domaine de onnetivité externe, lorsqu'elles reonnetent aupoint nul (Fig. 4.27, bas). De la même manière, des lignes de hamp, hors du hampde vitesse, initialement ouvertes, reonnetent au point nul et passent du domaine deonnetivité ouvert au domaine de onnetivité fermé, sous le fan (Fig. 4.27, bas).Cette évolution de onnetivité on�rme l'impliation de la reonnexion magnétiquelors de l'évolution de ette topologie magnétique. Cette reonnexion magnétique entrelignes de hamp ouvertes et fermées est appelé �reonnexion d'interhange�. Notonspar ailleurs, que les vitesses vertiales du plasma uz(x, y, z) sont plus intenses de partet d'autre du point nul que dans le reste de la boîte et qu'elles mettent en évidenedes �ots de plasma asendants et desendants (Fig. 4.27, haut), typique des jets dereonnexion auxquels on s'attend lors de la reonnexion magnétique (Set. 2.2.3).4.3.2.4 Reonnexion et vitesses de glissement des lignes de hampJe me suis ensuite intéressée à l'évolution du hamp magnétique dans l'ensemble dudomaine et pas seulement au point nul. Comme je m'y attendais, les pieds non �xés deslignes de hamp ayant reonnetées au point nul, atteignent le haut de la boîte à despositions prohes du spine externe. Cependant, au ours de l'évolution de la simulation,on remarque que les lignes de hamp qui ont reonnetées au point nul ne restent pasau voisinage du spine externe, mais glissent et s'éloignent de plus en plus du spineexterne. Pour illustrer es mouvements de glissement apparents des lignes de hamp,je présente dans la �gure 4.28 des images séletionnées à 6 temps di�érents, montrantl'évolution de la onnetivité des mêmes lignes de hamp que elles séletionnées dansla setion préédente.Dans ette simulation, deux méanismes distints peuvent être responsables desmouvements de glissement observés des lignes de hamp. Comme je l'ai montré lorsde la simulation préédente (Set. 4.2), un point nul asymétrique implique néessai-rement la présene de QSLs entourant les séparatries du point nul. La présene deQSLs autour du fan et des spines, impliquant une reonnexion glissante des lignes dehamp (Set. 4.1.2.2), permettrait d'expliquer le déplaement de es lignes de hampà haute altitude. Cependant, l'arrivée de l'onde d'Alfvén, injetée par le mouvement189



190 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissante

Fig. 4.28: Evolution de la on�guration magnétique en point nul dans un hamp magnétique ouvertet divergent (ligne verte). Les lignes de hamp (roses, bleues et rouges), initialement loalisées sousle fan (en bleu), reonnetent au point nul et s'ouvrent dans la ouronne. Ces lignes glissent loin duspine externe (en bleu).photosphérique appliqué et qui se propage le long des lignes de hamp reonnetéesjusqu'en haut de la boite, peut également induire des déplaements de es lignes dehamp.Pour déterminer lequel des proessus énnonés i-dessus est responsable du dépla-ement des lignes de hamp, je ompare la vitesse de glissement des lignes de hampau niveau de leur intersetion ave le haut de la boîte, et la vitesse du plasma autourde es même intersetions des lignes ave le haut de la boîte. Je alule alors la vitessede 3 lignes de hamp, une dans haque groupe (rose, bleu et rouge) entre le momentoù elles viennent de reonneter et la �n de la simulation. J'évalue ensuite la vitesse duplasma autour de es 3 lignes séletionnées, en alulant la vitesse moyenne du plasma190



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 191sur les 4 points de maille en haut de la boîte, les plus prohes de la ligne onsidérée.L'évolution temporelle de es vitesses du plasma et des lignes de hamp est présentéesur la �gure 4.29. On remarque alors que la vitesse des lignes est supérieure à la vitessedu plasma jusqu'à t ∼ 55 telle que Vglisse > 10−105Vplasma. Le déplaement des lignes dehamp ne peut don pas être induit par les mouvements du plasma en haut de la boîte.Cette omparaison des vitesses suggère fortement que le mouvement de glissement deslignes de hamp est dû à de la reonnexion glissante au travers des QSLs entourant lesséparatries. A�n de on�rmer la présene des QSLs, je alule le fateur d'élongation-érasement Q en haut de la boîte. La arte de Q, présentée sur la �gure 4.29, à droite,met en évidene la présene d'une QSL entourant le spine externe en haut de la boîte.La forme de la partie inférieure de la QSL est ohérente ave les trajetoires des lignesglissantes en haut de la boîte. En e�et, les intersetions des lignes de hamp ouverteset glissantes en haut de la boîte sont loalisées dans les régions de Q forts.Après t ∼ 55, les vitesses des lignes et du plasma sont du même ordre de grandeur,suggérant que le déplaement des lignes est désormais dû au mouvement du plasma. Lemouvement des lignes de hamp est alors, dans e as, dû à l'onde d'Alfvén, injetée parle forçage photosphérique, qui a atteint le haut de la boîte, omme le suggère l'évolutiondes lignes vertes loalisées à droite du point nul. En e�et, es lignes de hamp, loaliséesloin du point nul mais dans la région de forçage, ondulent au ours de la simulation,e qui montre l'évolution de l'onde d'Alfvén (Fig. 4.29).Notons par ailleurs que juste après avoir reonneté au point nul, les 3 lignes dehamp ont une vitesse supérieure à la vitesse du mode magnéto-sonore rapide et donà la vitesse d'Alfvén, en haut de la boîte, et que la vitesse de glissement diminue auours du temps, impliquant une suession de régime de reonnexion : null-point/slip-running reonnetion/slipping reonnetion. Lorsque que l'on regarde la dynamique deslignes de hamp avant qu'elles reonnetent, on remarque que es lignes glissent versle spine interne avant de reonneter au point nul. Cei implique don que les lignesreonnetent ontinûment par du slipping reonnetion/slip-running reonnetion avantde reonneter au point nul et de reonneter à nouveau de façon glissante dans ledomaine de onnetivité externe.La dynamique de la reonnexion magnétique dans une topologie en point nul in-luse dans des QSLs, déouverte grâe à l'étude préédente dans le as où le spineexterne est fermé, se retrouve également lorsque le spine externe est ouvert. Les par-tiules énergétiques, aélérées au site de reonnexion, sont injetées dans les lignesde hamp reonnetées. La première étude m'a permis de montrer que l'évolution desrubans s'expliquait par la dynamique de la reonnexion à travers la suession de ré-gime slipping/ null-point et slipping reonnetion. Ce résultat suggère que les partiulesaélérées sont injetées dans les lignes de hamp qui reonnetent suessivement parreonnexion glissante.Par analogie, ette assoiation des di�érents régimes de reonnexion dans une to-pologie en point nul ave un spine externe ouvert fournit une alternative aux sénariosproposés (Set. 4.3.1.1), permettant d'expliquer la détetion de partiules énergétiquesdans le milieu interplanétaire sur de large gamme de longitudes. En e�et, les partiules,aélérées au site de reonnexion, seront injetées suessivement le long d'une ligne dehamp ayant une onnetivité légèrement di�érente de la préédente. Ce nouveau mo-dèle permet don d'injeter des partiules dans un tube de �ux étendu et étroit, ouvertvers l'espae interplanétaire. Ce faiseau de partiules peut alors �balayer� une grande191



192 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissante
 Vslip versus V plasma
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Fig. 4.29: Haut : Evolution temporelle des vitesses de glissement de 3 lignes de hamp en haut de laboîte (traits pleins) et évolution temporelle de la vitesse du plasma en haut de la boîte au voisinagedes pieds glissants des 3 lignes de hamp séletionnées ; Bas : Carte du fateur Q alulé en haut dela boîte. Les lignes de hamp glissantes sont loalisées en haut de la boîte dans la région où Q est leplus élevé dans la partie inférieur de la QSL.
fration des tubes de �ux ouverts dans la ouronne, permettant ainsi d'expliquer ladétetion de partiules énergétiques sur des gammes de longitudes très étendues (Wib-berenz & Cane 2006). Ce modèle permet également d'expliquer pourquoi l'on détetedes partiules énergétiques à la Terre, provenant d'une région ative mal positionnéepour être onnetée à la Terre, et qu'auune autre struture magnétique, autre que laspirale de Parker telle qu'une éjetion de masse oronale interplanétaire (Set. 3.4),ne ontribue au hamp magnétique interplanétaire. En e�et, le fait que les partiulessoient injetées sur un large tube de �ux rend possible leur injetion dans une frationd'un tube de �ux ouvert orretement onneté.192



Chapitre 4. La reonnexion magnétique 3D et son r�le dans les éruptions solaires 1934.3.3 Artile (P.4) : Interhange slip-running reonnetion and swee-ping SEP beamsLe travail présenté i-dessus est terminé et l'artile est en ours de rédation. Cetteartile sera soumis à Astrophysial Journal Letter ave pour auteurs : S. Masson, G.Aulanier, K.-L Klein et E. Pariat.
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194 4.3. Injetion d'un faiseau de partiules par reonnexion glissante
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Chapitre 5Conlusion et perspetives
L'ativité éruptive solaire omprend des événements éruptifs qui onstituent lesphénomènes les plus énergétiques du système solaire. On sait aujourd'hui que plusieursdizaines de pourent de l'énergie des éruptions ontribue à l'aélération de partiules.La présene de hamp magnétique dans l'atmosphère solaire est indispensable à leuraélération ainsi qu'à leur propagation depuis le site d'aélération, jusqu'à la Terreou vers la surfae solaire.Mon travail de thèse s'est onentré sur l'étude de l'aélération de es partiulesénergétiques solaires, ainsi que sur l'ation marosopique du hamp magnétique surleur évolution temporelle et spatiale, à petite et grande éhelle, dans la ouronne so-laire et dans l'héliosphère jusqu'à la Terre. Cette thèse ontribue ainsi à la question duouplage entre la dynamique de la ouronne et l'héliosphère, et plus indiretement à lathématique partiulière qu'est la météorologie de l'espae.L'objetif de la première partie de ette thèse a été de déterminer le lien des par-tiules relativistes détetées à la Terre ave les di�érentes manifestations de l'ativitééruptive, et d'ainsi ontraindre le méanisme d'aélération, puis la propagation dansle milieu interplanétaire.Les analyses détaillées des séquenes temporelles, à partir des données multi-longueursd'ondes (γ, X, miro-ondes et radio métriques à déamétriques) et multi-instruments(RHESSI, NoRP, CORONAS-F, réseau RSTN et moniteurs à neutrons), que j'ai réali-sées dans le as d'un événement spéi�que, m'ont permis d'établir un historique préisdes partiules énergétiques que l'on mesure lorsqu'elles atteignent la Terre, sans passerpar l'hypothèse de la propagation des partiules le long de la spirale de Parker.Tout d'abord, j'ai montré que la phase impulsive du �are ontient di�érents épi-sodes suessifs d'aélération, et que les partiules les plus énergétiques sont aéléréeslors d'un épisode tardif. De plus, le retard observé par rapport au début du �are estdû, d'une part à ette aélération tardive des premiers protons, et d'autre part à ladistane parourue par les protons, plus longue que la longueur théorique de la spiralede Parker. Ces résultats on�rment l'idée ontroversée que l'aélération par l'onde deho an amont de l'éjetion de masse oronale n'est pas nééssairement le seul méa-nisme aélérateur à pouvoir expliquer les retards des partiules. Finalement, l'ambi-guité rémanente sur le méanisme aélérateur responsable des protons relativistes dela seonde injetion, suggère lairement que le �are omme l'éjetion de masse oronale195



196peuvent jouer un r�le dans l'aélération des partiules aux énergies relativistes durantun même événement.Une étape importante, lorsque l'on herhe à assoier les mesures in-situ aux signa-tures radiatives des partiules énergétiques au Soleil, est la détermination du milieuinterplanétaire dans lequel elles se propagent.A partir de deux études indépendantes que sont la détermination de la struture ma-gnétique du milieu interplanétaire (MAG et SWEPAM /ACE) et l'évaluation des dis-tanes parourues dans e milieu par les partiules détetées à la Terre (ERNE/SOHOet moniteurs à neutrons), j'ai élaboré une méthode permettant d'identi�er observation-nellement le milieu interplanétaire dans lequel les partiules énergétiques se propagent.Ave ette nouvelle méthode j'ai montré que les partiules énergétiques pouvaientse propager dans des strutures interplanétaires transitoires telles que les éjetionsde masse oronale interplanétaires ou les nuages magnétiques. Ces résultats on�rmentalors que l'hypothèse lassique, où les partiules se propagent dans la spirale de Parker,doit être utilisée ave préaution. J'ai également montré que les protons relativistes,provenant de régions atives mal onnetées à la Terre par la spirale de Parker, voya-gaient dans des strutures magnétiques transitoires. J'en ai déduit que la onnexionde la région ative à la Terre est, dans les as étudiés, assurée par une struture ma-gnétique di�érente de la spirale de Parker. Les résultats que j'ai obtenus grâe à etteméthode observationnelle, montrent que le hamp magnétique interplanétaire est im-portant et qu'il doit être utilisé omme un élément supplémentaire dans l'étude despartiules énergétiques dans l'héliosphère. Finalement, à partir de la omparaison destemps d'injetion des protons au Soleil et des intervalles de temps durant lesquels deséletrons sub-relativistes sont injetés (déduits des émissions de type III), j'ai obtenuque les protons énergétiques sont injetés dans l'espae interplanétaire durant l'inje-tion des életrons sub-relativistes, on�rmant ainsi mon hypothèse faite dans l'étudepréédente.La struture magnétique du milieu interplanétaire apparaît alors omme une étapedéterminante, dès lors que l'on herhe à identi�er les méanismes aélérateurs departiules énergétiques détetées à la Terre, par la méthode de l'assoiation temporelledes signatures radiatives et des mesures in-situ. La ontinuité naturelle de e travailsera don de réaliser des études temporelles détaillées pour les événements étudiés, eninluant les résultats obtenus sur les strutures magnétiques du milieu interplanétaire.Le seond volet de ma thèse a eu pour but d'étudier le r�le de la dynamique de lareonnexion magnétique dans les éruptions solaires, et son impat sur l'évolution desanaux de propagation des partiules.J'ai réalisé la première simulation numérique tridimensionnelle magnétohydrody-namique d'un �are on�né, observé par TRACE. La partiularité de ette simulationest que le hamp magnétique initial et le forçage photosphérique ont été diretementontraints par les mesures du hamp magnétique photosphérique et son évolution.Les résultats de ette simulation ont, dans un premier temps, permis de on�rmerle modèle d'émergene résistive du �ux magnétique dans l'atmosphère solaire. Dans lazone d'émergene de �ux, j'ai mis en évidene la présene de Bald Pathes, assoiés à deslignes de hamp ondulées, ayant des onavités loalement tangentes à la photosphère,typique d'une région d'émergene de �ux. De plus, les ourants formés dans ette région196



Chapitre 5. Conlusion et perspetives 197d'émergene sont plus intenses au niveau des BPs que le long des séparatries, suggérantque la reonnexion magnétique se développera préférentiellement au niveau des BPs,omme prédit par le modèle d'émergene résistive.Dans un deuxième temps, j'ai également établi que l'évolution spatiale et tempo-relle des rubans d'éruption pouvait être expliquée par la dynamique de la reonnexiondans une topologie en point nul asymétrique. Grâe à ette étude, j'ai pu identi�erune nouvelle topologie magnétique, dans laquelle les séparatries, assoiées à un pointnul, sont inluses dans des quasi-séparatries (QSLs). Cette topologie hybride pointnul/QSL implique alors une suession de régimes de reonnexion di�érents lors du�are, à savoir de la reonnexion glissante (ou slipping reonnetion) dans les quasi-séparatries, suivi d'une reonnexion au point nul induisant un saut de onnetivité, etde nouveau de la reonnexion glissante. Mon travail montre alors que l'évolution desrubans ne peut être expliquée par la dynamique de la reonnexion dans une topologiemagnétique uniquement formée de séparatries, mais que la reonnexion au travers desquasi-séparatries est inévitable. Une onséquene direte de e résultat est la mise enévidene que tout point nul asymétrique est assoié à des QSLs étendues, induisantune suession similaire de régime de reonnexion, apparaissant dans une topologiehybride point nul/QSL. Cette étude montre �nalement que la dynamique de la reon-nexion, et don l'évolution de la onnetivité du �ux magnétique, est un indiateur del'évolution des anaux de propagation des partiules énergétiques aélérées au site dereonnexion. Replaée dans le ontexte, e travail onstitue une avanée importantepour la ompréhension des éruptions solaires et notament de la dynamique maroso-pique de l'injetion des partiules énergétiques au Soleil. Ce travail a d'ailleurs étéséletionné omme un fait saillant dans le rapport à mi-parours du réseau européenSOLAIRE.Les résultats d'une autre simulation numérique tridimensionnelle magnétohydro-dynamique onsidérant de nouveau une topologie magnétique en point nul asymé-trique,dont le spine externe est ouvert et qui est inluse dans un hamp magnétiquedivergent ave l'altitude, m'a permis d'établir un nouveau modèle de l'injetion despartiules dans l'espae interplanétaire.L'étude de l'évolution temporelle des lignes de hamp, s'étant ouvertes après avoirreonnetées au point nul, m'a permis de véri�er que le déplaement des lignes dehamp était dû à un hangement ontinu de leur onnetivité et non au mouvement duplasma. J'ai ainsi mis en évidene la présene de quasi-séparatries autour des sépara-tries du point nul ouvert, traduisant omme pour un point nul fermé une topologiehybride point nul/ QSLs. Cette topologie hybride déoule diretement des propriétésintrinsèques aux points nuls asymétriques. La dynamique de la reonnexion dans unetopologie en point nul/QSL, impliquant des lignes de hamp ouvertes, met alors enévidene que le �ne d'injetion des partiules n'est pas limité au voisinage du spineexterne, mais qu'il est étendu et étroit, impliquant l'injetion d'un faiseau de parti-ules balayant une large région angulaire. Mon travail a alors permis de développer unnouveau modèle d'injetion de partiules dans l'héliosphère, permettant d'expliquer lesmesures interplanétaires de partiules dans une large gamme de longitudes, qui sontgénéralement interprétées en terme de di�usion de partiules dans la basse ouronne.Les deux approhes que j'ai utilisées, bien que très éloignées l'une de l'autre et197



198n'impliquant pas la même physique, sont en réalité omplémentaires. En e�et, ellesm'ont permis de traiter les di�érents aspets que sont l'émergene de �ux, à la basedu délenhement des éruptions solaires ; la reonnexion magnétique, soure de l'aé-lération et de l'injetion des partiules ; la struture magnétique de l'héliosphère danslaquelle les partiules énergétiques se propagent et leur détetion à la Terre.Les études que j'ai menées s'insrivent dans la thématique fondamentale des re-lations Soleil-Terre et appliquée de la météorologie de l'espae. Cette dernière vise àétudier, omprendre et prédire les phénomènes énergétiques solaires, ayant un impatsur l'environnement terrestre et l'ativité humaine.L'aélération des partiules énergétiques solaires est loin d'être entièrement om-prise. Di�érents proessus physiques d'aélération sont possibles, notamment lors dela reonnexion magnétique. Une possibilité est l'aélération par le hamp életriqueparallèle permettant à la reonnexion magnétique de se développer. Les simulationsnumériques, traitant l'aélération des partiules, onsidèrent un état statique MHDdes régions de di�usion dans lequel des partiules sont injetées et traitées individuel-lement. Ces simulations suggèrent alors que l'aélération est d'autant plus e�aeque la région de di�usion ontient de nombreuses nappes de ourant. L'origine de esnappes viendrait alors des instabilités présentes dans la région de di�usion, induisantla fragmentation de la nappe de ourant initiale. S'esquissent alors plusieurs questions,indispensables à la ompréhension des méanismes fondamentaux de l'aélération departiules de hautes énergies. Tout d'abord, omment évoluerait l'aélération par unhamp életrique si l'on tenait ompte de la dynamique des régions de di�usion ? Quelsseraient alors les e�ets de la rétroation de l'aélération des partiules sur la dynamiquedu milieu traitée en MHD? La fragmentation des nappes est-elle toujours néessairedans le as dynamique pour expliquer les énergies des partiules observées au Soleil ?En plus de permettre l'aélération des partiules à haute énergie, la fragmentationdes nappes de ourant dans la région de di�usion semble pouvoir expliquer le tauxde reonnexion élevé que l'on observe dans les éruptions solaires. Cette segmentationdes nappes implique alors la formation d'il�ts magnétiques, où le hamp magnétiqueau entre est faible. Les lignes de hamp reonnetent-elles alors toutes au point nul ?Ou bien reonnetent-elles aussi, dans les multiples nappes de ourant présentes dansla région de di�usion fragmentée ? Ces questions sont fondamentales pour développerune théorie de la reonnexion plus omplète. En e�et, si toutes les lignes de hampreonnetaient au point nul, la fragmentation permettrait simplement de modi�er laforme, et don la taille de la nappe au point nul en la disloquant. Comment expliqueralors l'augmentation du taux de reonnexion lorsque la nappe de ourant se fragmente ?Quel serait alors le r�le des nappes de ourant environnantes ?Les études sur la fragmentation de la nappe de ourant sont pour l'instant restreintesau on�gurations magnétiques ave des séparatries. Cependant, la reonnexion magné-tique dans les quasi-séparatries néessite également la formation de ourants intensesdans la partie où la quasi-séparatrie est la plus �ne. Un point intéressant pour a�nerla théorie sur la reonnexion magnétique dans des quasi-séparatries, serait de regardersi des instabilités, onduisant à la fragmentation des nappes, peut également se déve-lopper dans les nappes de ourant les plus intenses, au oeur de la quasi-séparatrie.Approfondir es aspets théoriques devrait permettre d'améliorer notre vision de ladynamique de la reonnexion et des phénomènes qui en déoulent lors des éruptionssolaires. Une des onséquenes des éruptions est l'injetion de partiules énergétiques198



Chapitre 5. Conlusion et perspetives 199solaires dans le milieu interplanétaire, pouvant impater la Terre. Bien que es parti-ules soient mesurées à la Terre, de nombreux points inexpliqués sur leur origine et leurpropagation subsistent. Ces partiules pouvant être partiulièrement noives à l'ativitéhumaine, il est alors ruial de pouvoir améliorer la prévision de es événements à par-tiules. De nouveaux e�ets, omme l'injetion de faiseau de partiules pouvant balayerune large région de l'héliosphère ou enore la présene de strutures magnétiques inter-planétaires transitoires pouvant rallonger le parours de es partiules, doivent être prisen ompte et utilisé a�n de ontraindre des modèles de prévision. Notamment, dévelop-per une surveillane systématique de la struture magnétique interplanétaire présente àla Terre permettrait d'identi�er les éruptions sueptibles d'injeter des partiules dansun milieu interplanétaire adequat, les guidant jusqu'à la Terre.De plus, la manière dont la reonnexion évolue onditionne l'injetion des parti-ules. Les onepts théoriques sur la dynamique de la reonnexion magnétique dans leséruptions, développés à l'aide de simulations numériques, permettraient don de dé�nirde nouvelles ontraintes sur l'injetion des partiules dans le milieu interplanétaire etd'estimer les réperursions possibles sur l'évolution temporelle du �ux de partiulesmesuré à la Terre. Ces études numériques assoiées à un support observationnel per-mettraient d'approfondir dans onnaissanes sur les phénomènes éruptifs solaires. Cesexpérienes numériques sur l'injetion des partiules permettraient également de four-nir à long terme des bases théoriques pour les futures missions spatiales tel que SolarOrbiter et Solar Probe +, dont l'un des objetifs sienti�ques est justement d'étudierles pro�ls d'injetion prohe du Soleil.
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