N

N

Modélisation et simulation de ’'interaction du Vent
Solaire avec Mercure et Mars
Emilie Richer

» To cite this version:

Emilie Richer. Modélisation et simulation de l'interaction du Vent Solaire avec Mercure et Mars.
Physique des plasmas [physics.plasm-ph]. Université Pierre et Marie Curie - Paris VI, 2012. Frangais.
NNT: . tel-00813218

HAL Id: tel-00813218
https://theses.hal.science/tel-00813218
Submitted on 15 Apr 2013

HAL is a multi-disciplinary open access L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
archive for the deposit and dissemination of sci- destinée au dépot et a la diffusion de documents
entific research documents, whether they are pub- scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
lished or not. The documents may come from émanant des établissements d’enseignement et de
teaching and research institutions in France or recherche francais ou étrangers, des laboratoires
abroad, or from public or private research centers. publics ou privés.


https://theses.hal.science/tel-00813218
https://hal.archives-ouvertes.fr

Université Pierre et Marie Curie — Paris VI

Ecole Doctorale de Physique — ED389
Physique de la Particule a la Matiere Condenseée

Doctorat de Physique

Spécialité : Physique des Plasmas — Plasmas Spatiau

RICHER Emilie

Modélisation et Simulation de l'interaction
du Vent Solaire avec Mercure et Mars

These dirigée par :
M. CHANTEUR Gérard Directeur de These

M. MODOLO Ronan Co-directeur de These
M. LEBLANC Francois Co-directeur de These

Soutenue le 21-09-2012

Jury :
M. SICARDY Bruno Président du jury
Mme. GALAND Marina Rapporteur
M. FORME Francois Rapporteur
M. LILENSTEN Jean Examinateur
M. DANDOURAS lannis Examinateur
M. CHANTEUR Gérard Directeur de These
M. MODOLO Ronan Co-directeur de These
M. LEBLANC Francois Co-directeur de These






Réesumé de these

L’objectif de ce travail est d’étudier les intefiacis du Vent Solaire (VS) avec Mercure et
Mars par le biais de la simulation numérique. Dignsontexte des observations effectuées
lors des seules missions ayant exploré l'envirorelemde Mercure, Mariner 10 et
MESSENGER, et de la préparation de la mission Bapombo, nous avons développé un
modele hybride tridimensionnel paralléle de I'iaigtion du VS avec la magnétosphere de
Mercure. Nous avons également étudié la réflexiorpaicules incidentes sur un choc
planétaire courbe, celui de Mars, grace a un madielearticules-tests combiné aux résultats
de simulations hybrides.

Les observations, bien quindispensables a I'étdeld’interaction du VS avec un obstacle

planétaire, ne sont pas suffisantes et la modiéisatumérique est un outil nécessaire. Dans
le second chapitre nous présentons les différentiehas de simulation utilisés pour analyser
les interactions du VS avec Mercure et Mars. Nagidons en particulier la construction de

notre modele hybride de Mercure. Les résultatsI'savironnement Herméen, obtenus a

I'aide de modéles antérieurs au notre sont dédaits la premiere partie du Chapitre 3. Dans
la suite de ce chapitre nous présentons nos résgita le champ intrinséque et le plasma
magnétosphérique de Mercure.

Dans le Chapitre 4, nous décrivons le modele hyleide programme de particules-tests que
nous avons utilisés pour étudier la réflexion deggms du VS et des protons planétaires sur
'onde de choc Martienne. Nous montrons par laeslés résultats obtenus. Bien que cette
analyse ait été menée sur I'onde de choc de Midegpeut étre adaptée au cas de Mercure.






Modelling and simulation of the interaction of
the Solar Wind with Mercury and Mars

Abstract

The purpose of this work is to study the interatidoetween the Solar Wind (SW) and
Mercury and/or Mars by means of numerical simulaioin the context of previous

observations made Mariner 10 and MESSENGER, angbriygaration of the future mission
Bepi Colombo, we developed a three-dimensionalpamdllel hybrid model of the interaction
of the SW with Mercury’s magnetosphere. We alscestigated the reflection of incident
particles on the Martian bow shock, using a testigla program combined with hybrid

simulation results.

Despite the fact that observations are necessastidying the interaction of the SW with a

planetary obstacle, they are not sufficient and enical modelling represents an essential tool
to complete observations analysis. In the secoagteh we introduce the different simulation

models used to study the interactions of the SWh wWiercury and Mars. We describe in

particular the building steps of our Mercury hybmdodel. The results concerning the

hermean environment, obtained with models whicltgnted ours, are described in the first
part of the Chapter 3. In the following of this pker, we present our results about the
intrinsic magnetic field and the magnetospherismia of Mercury.

In the Chapter 4, we describe the hybrid model #redtest-particle program we used to
investigate the reflection of SW and planetary gnston the Martian bow shock. Then we
exhibit the results. Although this study has bees dn the Martian bow shock, it can be
easily adapted on Mercury.
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Introduction

L’histoire de I'étude des planetes a débuté, poarndmbreuses civilisations, pendant
lantiquité. Des écrits datant des civilisations smgotamienne, chinoise, indienne, font
référence a des astres se distinguant des étoiteleyra mouvements « désordonnés ». Le
mot planete qui les désigne, vient du Gomos signifiant « errant ». Mercure fut identifiée,
par la civilisation mésopotamienne, 1000 ans ay@nicomme étant un astre qui se leve et se
couche a l'est ou a l'ouest selon la période. Lesmieres civilisations grecques ont
eégalement observé cette particularité de Merculles Bnt associé la planete a deux astres
distincts, I'un étant observé le matin et l'auteesbir, avant de comprendre que c’était en fait
le méme. Les grecs et les romains nommerent cedmetd Hermes et Mercure
respectivement, en référence au dieu Hermeés, nersdag dieux de la mythologie grecque.
Les mayas désignerent eégalement Mercure par leagessles dieux de leur mythologie,
Xibalba. Les écrits les plus anciens, faisant egfée a Mars, proviennent de Mésopotamie et
de Chine et sont vieux de 4000 ans. La couleur eodg Mars attira l'attention des
civilisations anciennes. Le nom du dieu gréco-rom@deé la guerre lui fut attribué et les
egyptiens lui donnerent le nom d’Horus Rouge. Lest®€mayas, en particulier le célebre
Codex de Dresde, montrent que cette civilisatiaaitales connaissances avancées concernant
le mouvement des planétes. lls décrivent de mastapgfiante les trajectoires de Mercure et
de Mars.

L’apparition de la lunette astronomique, a la fin 16 siécle, a permis aux astronomes de
faire des progrés considérables dans l'exploratiea planetes. Mercure étant proche du
Soleil, I'observation de sa surface a présenté aebneuses difficultés et a rapporté peu de
résultats probants. En revanche, les phases deuMeont pu étre déterminées, au début du
17 siécle et des spéculations sur son relief ontf@@ulées au début du 38iécle. Les
caractéristiques orbitales de Mercure ont égalem@@ntiéterminées, par Schiaparelli, a partir
d’observations effectuées entre 1881 et 1888. dluiléde ces observations que Mercure
effectue une rotation sur elle-méme ainsi qu'ur@terautour du Soleil en 88 jours terrestres.
Les valeurs des périodes de rotation et de réwolufie Mercure données par Schiaparelli,
n’'ont été révisées qu’en 1965, quand la périod@tion fut évaluée a ~59 jours terrestres, a
partir de mesures Radar-Doppler. Ces mesures rég@le la planete effectue trois rotations
durant deux orbites, on parle alors de résonaritd_3in des points particuliers de I'orbite de
Mercure est la dérive de son axe de précessigohé@eomene a été expliqué par la théorie de
la relativité générale avancée par Einstein en 1@€dntrairement au cas de Mercure, la
lunette astronomique a rendu possible lI'observaties détails de la surface Mars et
egalement des phénomeénes relevant de linteract®ria surface avec une atmosphere.
Schiaparelli a effectué une cartographie de laaserfle Mars, qui I'a d’ailleurs rendu célébre,
au début du 1%siécle. De plus, I'observation des calottes petajpar Cassini en 1666 et la
découverte de leurs variations saisonniéres pasdHel en 1783 ont suggéré l'existence
d’eau sur Mars, suivant un cycle comparable a epliiy a sur Terre.

Un autre tournant dans l'histoire de I'étude dut8ye Solaire fut I'explorationn situ.
L’explorationin situde Mars compte depuis ses débuts, durant les aBféee nombreuses
missions. On compte parmi elles la mission Marihegui fut la premiére, et les missions
Phobos 2 (1988), Mars Global Surveyor (1997), Matpress (2003) et la mission MAVEN
dont l'arrivée a Mars est prévu pour 2014. L'exptan de Mercure débuta en 1968, avec le
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démarrage de la mission Mariner 10. La sonde Marlf@eeffectua son premier survol de
Mercure en 1974, la mission MESSENGER suivit, eA80.e lancement de la prochaine
mission vers Mercure, Bepi Colombo, est prévu @5 et son arrivée a Mercure, pour
2022.

Mercure est considérée comme un des témoins cldés fdemation de notre systéme solaire
de part I'ancienneté de sa surface et sa proxidutéoleil. Les observations, méme les plus
primitives, de cette planete ont contribué aux cesaaces actuelles.

Mercure est la planéte du Systeme Solaire la plasherdu Soleil. Sa distance moyenne au
Soleil est égale & 0.387UA (Unité Astronomique, H1%6x16'm) mais son orbite étant trés
elliptique, la planete se situe entre 0.30UA et OA®u Soleil. A ces distances, le plasma
constamment éjecté par la couronne Solaire, apgetd Solaire (VS), est plus dense et
l'intensité du champ magnétique interplanétairges IMF (Interplanetary Magnetic Field),
est plus importante qu’au niveau de l'orbite dédare. Le rayonnement solaire est également
plus intense et la surface de la planéte présanfertigradient de température entre le coté
jour (usqu’a 700K) et le cbté nuit (~100K).Cettéanete présente un moyen d’étudier
l'interaction Soleil/planéte dans les conditionaaentrées a des distances aussi proches du
Soleil.

Mercure est également la planéte la plus petitsydtéeme Solaire, son rayon (2439km) est
€gal au tiers de celui de la Terre (6371km) epks petite que les lunes Titan (2575 km) et
Ganymede (2634 km) de Saturne et Jupiter . Malgrédite taille et grace a une forte
densité, elle génere un champ magnétique globad gloe ce n’est pas le cas de Venus et de
Mars. Le champ magnétique interne de Mercure @defaomparé a celui de la Terre mais il
fait néanmoins obstacle au VS et de cette intenactésulte la formation d'une petite
magnétosphére, bouclier magnétique empéchant ldevSapprocher de la planéete, et d’'une
onde de choc en amont. L'existence de cette magplédoe intrinseque et sa grande
variabilité font partie des grandes énigmes ques pmse cette planéte.

Mercure est dépourvue d’atmosphere dense commes @il Vénus et de la Terre, mais elle a,
comme la Lune, une atmosphere tres ténue au seilaqielle les collisions entre les
particules sont négligeables, appelée exosphérd, lddrontiere interne, appelée exobase,
coincide avec la surface. La composition de I'exésphest donc contrainte par les
interactions avec la surface et la magnétospherg8) (Me la planete ainsi qu'avec le
rayonnement solaire. La présence de certains étérdans cette atmosphere, la relation entre
sa composition, sa structure et sa variabilité etfie cde la surface posent de nombreuses
interrogations sur I'érosion actuelle et passébldecure.

Les caractéristiques de Mercure font que lintecactde cette planete avec le VS est
particuliére et d’'un grand intérét pour I'étude géssmas spatiaux.

Les similitudes entre Mars et la Terre portentairerque dans le passé, les conditions a la
surface de Mars et de la Terre devaient étre mgshps, avec notamment des océans d’eau
liquide. Cette planete suscite depuis des annéggam intérét et elle est la planete la plus
explorée du Systeme Solaire, apres la Terre bitandn.

Mars est la 4planéte du Systéeme Solaire, par ordre de distarmissante au Soleil et sa
distance moyenne au Soleil est égale a ~1.5UA .dmaite du plasma du VS et les intensités
de I'lMF et du rayonnement Solaire sont inférieuagsniveau de Mars qu’au niveau de la
Terre, mais restent du méme ordre de grandeur.

Mars et Mercure ont en commun leur petite taillenparée a celle de la Terre (le rayon
martien est égal a 3395km, ce qui représente ldiéndii rayon terrestre). Tout comme la
Terre, Mars est pourvue d’'une atmosphére mais -celléest pas protégée par champ
magneétique intrinséque global. Dans linteractio8/Mars, c’est la partie de I'atmospheére
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ionisée par le rayonnement solaire, appelée iorasplgui forme une couche conductrice et
fait obstacle au VS. Ainsi, une onde de choc eshée par la rencontre du plasma du VS et
de l'ionosphere de Mars. Mars et de Mercure ontcthess de tailles comparables, petites par
rapport a celle de 'onde de choc Terrestre. Ceduit une courbure importante pour les

chocs de Mercure et de Mars ainsi que la créatioongl’d’origine planétaire, issus de

l'ionisation de leurs exospheéres, en amont du choc.

Les ions incidents tels que les ions du VS oudes iplanétaires, peuvent étre réfléchis par
une onde de choc planétaire. Ce phénomeéne, obesetaénment sur les chocs terrestre et
martien, est un mécanisme trés efficace de dissipde I'énergie sur les chocs du type de
ceux de Mars et de Mercure notamment.

L’observation de Mercure depuis la Terre n’estgiaée a cause de sa proximité du Soleil. De
plus, les missions d’exploration situ sont peu nombreuses, dans le cas de Mercureetie qu
gue soit la planéte, leurs champs d’observation smtément limités dans I'espace et le
temps. La simulation numérique offre une opporturde mener des investigations sur
environnement des planétes, c’'est un outil commadtaire aux observations. Le
développement d’'un modéle de simulation, tridimemsel, dédié a I'étude de l'interaction du
VS avec le champ magnétique de Mercure, fut I'difjgeincipal de mon travail de thése.
Mon travail de thése a également consisté a étlelepropriétés des protons du VS et des
protons d’origine planétaire réfléchis sur 'onde d®c de Mars grace a la simulation
numérique. Cette étude a été menée a l'aide dulmddéVars, alors que jeffectuais la mise
au point du modele de simulation de I'environnenwmiMercure. Elle constitue la premiere
étude tridimensionnelle du phénoméne de réflexienpdrticules incidentes sur un choc
planétaire courbe et sera aisément adaptable aleddsrcure.

Les travaux que jai entrepris sur I'étude desradBons du VS avec les environnements
Herméen et Martien, a l'aide de la modélisation érique, ainsi que leurs contextes sont
décrits dans ce mémoire.

Le premier chapitre introduit mon travail sur Mexewet son environnement en faisant I'état
des connaissances acquises durant ces 40 deramréss, par les missions Mariner 10 et
MESSENGER et les observations effectuées depuisria.T

Dans le second chapitre, je présente les differaontieles physiques qui ont permis d’étudier
les interactions du VS avec les planétes MercuréMats. Je détaille en particulier la
description du formalisme hybride, des modelessjgue et numérique, correspondants et de
la parallélisation du modele de Mercure.

Les résultats de simulations effectuées avec leeleodue nous avons développé sont
présentés dans le Chapitre 3 et confrontés auxtatsuwle simulations antérieures sur
'environnement de Mercure ainsi qu'a ceux des pla®ns. J'ai mené une premiére étude
sur la source du champ magnétique intrinseque deuvke en comparant deux modéles de
champ intrinseque. J'ai par la suite effectué unaly@e du plasma magnétosphérique de
Mercure, plus particuliérement des ionSéd des ions Na

Le Chapitre 4 décrit mes investigations effectustgdes ions réfléchis sur 'onde de choc de
Mars. Je présente I'approche adoptée qui congiste eombinaison des résultats du modele
hybride martien et d’'un programme de particuletste€e dernier permet de décrire
I'évolution des protons dans I'environnement de $simulé par le modéle hybride et ainsi
de sélectionner ceux d’entre eux qui seront réigdbes résultats, mettant en évidence les
propriétés des protons réfléchis par le choc marient ensuite présentés.
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Chapitre 1 : Interaction de Mercure
avec le Vent Solaire : contexte du travail de
these et état des connaissances de
I'interaction

Le VS est un flot de plasma relativement froid (16% pour les protons) constamment
éjecté de la couronne solaire, qui se propage anslieu interplanétaire. Il est composé
principalement de protons (H d’électrons (¢ et de particules alpha (Hg Ce flot de
matiére ionisée peu dense voit sa densité dimiauec la distance au Soleil, de quelques
dizaines particules par émau niveau de l'orbite de Mercure & quelques digg de
particules par cfy au niveau de l'orbite de Pluton. L'intensité dhamp magnétique
interplanétaire porté par le VS, diminue égalemaregc la distance au Soleil. Avec des
vitesses d’écoulement comprises entre 400km/s etn@B0 le VS est supersonique et super-
Alfvénique. Lorsque le VS rencontre un obstacle delune planete, une cométe ou un
astéroide, dans le milieu interplanétaire, son léooent est modifié selon les caractéristiques
de I'obstacle.
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Figure 1 : Classes d’interactions du VS avec les ts du Systeme Solaire différenciées par la masssale
de gaz neutre et lintensité du champ magnétique domant de I'objet. Les interactions concernant
'obstacle dans sa globalité sont représentées p&s points et les interactions aux petites échellaee
I'obstacle sont représentées par les cercles. D'a&w Barabash, 2012.
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Il est possible de classer les interactions eniglos catégories que I'on distingue par la
présence d’'une atmosphere ou d’'un champ magnétitireseque, par exemple. La Figure 1
montre la répartition des objets du Systeme Sokirdifférentes classes d’interactions avec
le VS, en fonction de leur masse totale de gazreeet de l'intensité de leur champ

magnétique, selon Barabash (2012).

Classe 1 — Pas d’atmosphére ni de champ intrinseque

Ce type d'interaction concerne les obstacles cotanhene, dépourvus de champ magnétique
intrinseque et d’atmospheére. A la rencontre d'rotestacle, le VS est faiblement perturbé
jusqu'a ce qu’il vienne frapper la surface de l@lo$e, ses particules sont alors absorbées.
Les lignes de champ de I'IMF traversent I'objetl sist constitué de matériaux peu
conducteurs, comme c’est souvent le cas dans terSgsSolaire. Il n'y a pas formation d’'une
onde de choc dans ce type d’interaction mais legglde la planéte présente des phénomeénes
assez complexes comme des régions de séparatavadge (Bale et al., 1997).

C’est également le cas a des échelles moindres Ipsupetits corps inertes tels que les
astéeroides.

Classe 2- Une atmosphére et un champ intrinséquérnteraction magnétosphérique

Dans le cas d'un objet fortement magnétisé tel uelerre ou les planétes géantes,
l'interaction avec le VS est totalement différerite.champ magnétique intrinséque crée une
magnétosphére agissant comme un bouclier magnéigudait obstacle a la pénétration du
VS et 'empéche d’approcher la planéte. On obségalement la formation d’'une onde de
choc en amont de la magnétosphéere, transition aeani de laquelle I'énergie cinétique
provenant du mouvement d’ensemble du plasma intidsth transformée en énergie
thermique. Par conséquent, I'onde de choc chadéfée et ralentit le plasma incident jusqu’a
des vitesses subsoniques. La frontiére extérieaita thagnétosphere, la magnétopause (MP),
n'est pas completement imperméable a la pénétralioN'S et I'injection d’'une partie des
particules est possible sous certaines conditeungjveau des cornets polaires.

Classe 3 — Une atmosphere mais pas de champ intrggie : Interaction atmosphérique

Les planétes Venus et Mars, ainsi que le satalieSaturne, Titan, n'ont pas de champ
magneétique global, mais ont une atmosphéere et anesphére, formée par l'ionisation
partielle de I'atmosphére par le rayonnement selBWUV. Cette ionosphéere fait obstacle au
VS et les lignes de champ de I'lMF s’empilent sufriont de I'obstacle on observe donc la
formation d’'une frontiére appelée « barriere d’dempient », les lignes de champ se drapent
ensuite autour de celle-ci. Ainsi, ces obstacleeld@pent une magnétosphere induite dont la
rencontre avec le VS supersonique et super-Alfuénic former une onde de choc.

Il faut noter que dans ce cas, I'extension de bephere (donc celle de I'atmosphere)
détermine les dimensions de la zone d’interactiargravité de I'objet est donc un facteur
important.

Il faut noter que l'interaction avec les corps ctairés peut appartenir aux classes 1 ou 3
dépendant de I'activité et du dégazage du noyalsduar la comeéte est inerte, son interaction
s’apparente a celle ayant lieu au voisinage deésades. Lorsque la comeéte s’approche du
Soleil, le noyau dégaze et forme une envelopper@meyi peut s'étendre sur plusieurs

millions de kilometres. Cette enveloppe est paeteént ionisée et forme également une
magnétosphére induite ayant des propriétés siedlaux environnements de Mars, Vénus et
Titan mais a beaucoup plus grande échelle.
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Classe 4 — Pas d’atmosphére mais un champ magnéteuntrinseque

Le cas de Mercure est trés particulier, c'est ulamgie possédant un champ magnétique
intrinséque mais qui reste faible par rapport aiceé la Terre, elle est de plus dépourvue
d’atmosphére mais a une exosphéere produite pagctiéh de matériaux de la surface.
L’interaction de Mercure avec le VS ne représemteccaucune des situations que nous avons
évoquées, mais un intermédiaire entre le cas lméa comportant une exosphéere mais pas de
champ magnétique global et celui de la Terre, péaftdtement magnétisée.

Les observations situ de Mariner 10 et de MESSENGER, ainsi que les obsiens depuis

la Terre, dont Mercure fait I'objet depuis une qdaine d’année, nous révelent certaines des
propriétés de l'interaction du VS avec la planég mission Bepi Colombo, actuellement en
préparation, apportera des informations supplérnrestaur Mercure.

Dans la section 1.1, nous présentons brievemenhigsions Mariner 10 et MESSENGER,
leur déroulement et leurs objectifs principaux. Ndésrivons également les observations du
champ magnétique intrinséque, de la magnétosphkerda surface, de I'exosphere et de
'environnement plasma de Mercure, effectuées dlms missions d’exploration et depuis la
Terre.

Dans la section 1.2 nous présentons les objecéfdadmission Bepi Colombo et nous
décrivons brievement son instrumentation.

19



1.1.Exploration et observation de Mercure : Observationsitu de
Mariner 10 et MESSENGER et observations depuislle s

La mission Mariner 10 a été la premiére missioniafgadédiée a I'exploration de Mercure et
de son environnement (Giberson and Cunningham,)19idialement Mariner 10 devait
faire un survol de Vénus, un survol de Mercuretatiér le vent solaire de I'héliosphére
interne [ittp://nssdc.gsfc.nasa.gov/nmc/spacecraftDispl&yddd 973-085A  L’astronome
italien Giuseppe Colombo, dit Bepi, remarqua qusolade pouvait faire plusieurs survols de
Mercure jusqu’a épuisement de son carburant :eglléit trois. C'est également la premiéere
mission a avoir eu recours a la navigation graweitetellement assistée, elle utilisa I'attraction
gravitationnelle de Vénus pour modifier sa trajeet@t atteindre Mercure en minimisant la
guantité de carburant nécessaire. La Figure 2 septé la trajectoire de Mariner 10 depuis la
Terre jusqu’a Mercure. L’environnement de Vénusiaalissi été observé lors du passage de
la sonde a proximité de la planéte.

L'observation de Mercure depuis la Terre est diffié cause de sa proximité du Soleil, un
des objectifs de la mission Mariner 10 était deodgdr et caractériser I'atmosphere, la
surface, la structure interne et lI'environnement Mercure. Pour cela, trois groupes
d’instruments ont été sélectionnés pour cette omissi

o Un spectrométre Ultra Violet et une instrumentatiendétection d’'ondes Radio afin
de détecter I'atmosphere de Mercure (Broadfool e1876).

o Des caméras a haute résolution afin d'observeutace ainsi qu’'un instrument de
mesure des ondes Infra Rouge pour analyser la tatope de la surface (Murray et
al., 1974).

o Des instruments de mesure des particules chargéds ehamp magnétique afin
d’étudier la structure du champ magnétique au nage de la planéte (Ness et al.,
1974).

Mariner 10 a effectué, entre 1974 et 1975, troivaa de la planéte. Durant les premier et
troisieme survols, elle est passée du coté nuMeeure, a quelques centaines de kilométres
de la surface de la planéte, et a traversé la nagpigere. Les trajectoires de Mariner 10 lors
de ces deux survols sont représentées sur la FRjetela Figure 4. Les observations du
premier survol de Mariner 10 ont apporté les preesieéphotographies de la surface de
Mercure dans I'hémisphéere nord (Murray et al., )9dsi que la découverte surprenante, en
raison de la petite taille de la planete et de esssamblance avec la Lune, d’'un champ
magneétique intrinseque et d’'une petite magnétospfess et al., 1974 ; 1975 ; Ogilvie
1977). Lors du second survol, Mariner 10 est paks€6té jour de la planéte, a une tres
grande distance de la surface, le point le plushgrate sa trajectoire, noté CA (Closest
Approach) était a une distance d’environ 48000knfadrirface de la planete. De nombreuses
photographies de la surface ont été prises duransucvol afin d’assurer la plus large
couverture de la surface possible. C’est duratigsieme survol que Mariner 10 a approché
la planéte a laltitude la plus basse, 327km, ceagpermis de confirmer et d’affiner les
observations du champ magnétique de Mercure dui@resarvol. Ces trois survols ont
egalement offert la premiére détection de I'exosplie Mercure (Broadfoot et al., 1975).

20



05,02,1974 (/)

encounter

05.02.1974

05.02,1974
03.11.1973))

encounters

Figure 2 : Projection de la trajectoire de Mariner 10 et des orbites de la Terre, de Vénus et de Memy
dans le plan de I'écliptique. Les rencontres avecahus et Mercure sont également indiquées. Balogh &,
2007.
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Figure 3 : Représentation des trajectoires des preier et troisieme survols de Mariner 10 et des trois
survols de MESSENGER, dans le plan XR olR =+/Y %+ Z? . Slavin et al., 2009.
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Figure 4 : Projections des premier et troisieme swols de Mariner 10 (M10l et M10IIl) et des deux
premiers survols de MESSENGER (M1 et M2), dans leplans XY, YZ et XZ, a lintérieur de la
magnétosphere. M10I : courbe jaune, M10IlIl : courbebleue, M1 : courbe verte, M2 : courbe rouge.
Alexeev et al., 2010.

La mission MESSENGER (MErcury Surface, Space ENwmwent, GEochemistry, and
Ranging) a été lancée en 2004, 30 ans apres laomissdariner 10. Les objectifs de
MESSENGER étaient principalement d’approfondir lesnnaissances sur Mercure son
environnement suite aux découvertes importanteslaener 10, sur le champ magnétique
intrinséque et I'exosphere de Mercure notammenrd.dbgectifs peuvent étre résumés ainsi :

o Compréhension de la structure interne de Mercueeladsource de son champ
magnétique et de I'histoire géologique de la planét

o Etude de l'exosphére de Mercure, de sa composigibrdes processus qui la
maintiennent.

o Etude de la magnétosphére de Mercure.

Le mission MESSENGER est pourvue d’une instrumentatsignificativement plus
performante que celle qui était embarquée sur Methet les mesures effectuées ont apporté
des informations importantes sur Mercure et sonrenmement, comme nous le verrons dans
la suite de ce chapitre. Le lecteur est renvoyéaatisles de Gold et al. (2001) et Balogh et al.
(2007) pour obtenir une description des instrumariierd de MESSENGER.

La sonde MESSENGER a effectué trois survols éqizaborde Mercure entre 2008 et 20009.
Les trajectoires des survols de MESSENGER sonésemtées sur la Figure 3 et la Figure 4.
La sonde est actuellement en orbite autour de Mereuceci depuis mars 2011. La Figure 5
montre I'orbite de MESSENGER autour de Mercuresbade décrit une orbite treés elliptique
ayant un périastre situé a 200km d’altitude, nam dtw pble nord géographique et un apoastre
a 15193km d’altitude atteint dans I'hémisphere sud.
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Figure 5 : Représentation de 'orbite de MESSENGERBalogh et al., 2007.

Notons que la géométrie des survols et de I'orhifgermis a MESSENGER d’observer la
zone de la surface non couverte par Mariner 1@ ehigux comprendre la structure du champ
magnétique interne de Mercure.

Dans cette section, les observations de I'envirorere herméen, effectuées situ par
Mariner 10 et MESSENGER et depuis la Terre sonsgmt&es. Nous décrivons I'état actuel
des connaissances sur linteraction du VS avec Mercapportées par les missions
d’explorationin situ et les observations au sol.

1.1.1.La magnétosphere de Mercure

La découverte la plus surprenante de Mariner 1@dile du champ magnétique intrinseque

de Mercure grace aux mesures effectuées au voesidada planéte, durant les premier et
troisieme survols, par le magnétometre embarqudassonde (Ness et al., 1974 ; 1975;

1976). Bien que le champ intrinséque soit faiblerée une petite magnétosphéere par son
interaction avec le VS.

Dans cette section, nous proposons un historiqgeotiservations, du champ magnétique
interne et de la magnétosphere de Mercure, effestpér Mariner 10 et MESSENGER.

Le champ magnétique intrinséque de Mercure

La Figure 6 montre les observations du champ magreeffectuées durant les premier et
troisieme survols. Comme on peut le voir sur lesijsrdu champ magnétique de la Figure 6,
ces observations ont permis d’'une part, de dété¢ctetle de choc et la magnétopause de
Mercure mettant en évidence I'existence du chamgnéizque intrinséque. D’autre part, elles
ont permis de suggérer une source principalemeoalaire pour le champ intrinseque et d’en
évaluer le moment.
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Figure 6 : Profils du module du champ magnétique akervé durant le premier survol (haut) et le troisiéne
survol (bas) de Mariner 10. Les traversées de l'ord de choc, de la magnétopause et de la distance
sonde/planéte la plus petite sont respectivement signées par BS (Bow Shock), MP et CA (Closest
Approach). Ness et al., 1975 ; 1976.

En effectuant un développement en harmoniques ispiedr des observations du champ
magnétique de Mariner 10, Ness et al. (1975; 1991®) obtenu une décomposition
multipolaire du champ observé jusqu’au deuxiemeeortl a été déduit de cette analyse que
la source du champ magnétique intrinseque de Merétait un dipole centré dirigé vers le
sud et une estimation du module du moment dipokedreespondant a été possible : 170-
350nTxRye’, ol Rye désigne le rayon de Mercure. Les composantespoldties du champ
magnétique d’ordres supérieurs ont été associédesasources externes telles que les
contributions des courants de la magnétogaine etda queue de plasma (Ness et al., 1975 ;
1976).

Plus récemment, les observations de MESSENGERomsidérablement augmenté le corpus
de données concernant le champ magnétique intteség Mercure, du moins dans
’hémispheére nord. L'analyse des mesures du chamgngtique effectuées lors du premier
survol de MESSENGER offre une estimation plus meau module du champ dipolaire.

Celui-ci est évalué a 230-290nTuR et les contributions non dipolaires représentent a
maximum 52% du champ magnétigue mesuré (Andersoml.et2008). Les analyses

préliminaires des observations du premier survoMaginer 10 ont suggéré que le dipble
étant a l'origine du champ intrinseque de Mercuoeirpait étre excentré vers le nord de
guelques centaines de kilométres (Ness et al.,)12@4modéle d’Alexeev et al. (2010) (cf

section 2.1.4) prend en compte cette hypothése ldatétermination du champ magnétique
au sein de la magnétosphére de Mercure. A l'aideedenodéle, combiné aux données de
champ magnétique obtenues lors des survols de Mepar MESSENGER, les auteurs ont
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proposé un moment dipolaire aligné avec 'axe datian de la planéte et excentré de 405km
vers le nord le long de cet axe, pointant versiteet d’une intensité égale & 196nTxR
Depuis la mise en orbite de la sonde MESSENGERuaute Mercure, le 28 mars 2011, de
nombreuses mesures du champ intrinséque ont éiééesa Anderson et al. (2011) ont
démontré qu’un dip6le excentré vers le nord, ayanthamp dipolaire égal & 195nTR et

un excentrement de 484+11km, donne une bonne appxt&n des observations orbitales de
MESSENGER, pour les latitudes nord supérieures®a 30 Figure 7 montre le bon accord
existant entre le profil de champ magnétique oliselwrant une orbite de MESSENGER
(celle du 24 mars 2011) et le profil déterminé @lisant la représentation du dipdle excentré
pour la source du champ intrinseque de Andersaal. €R011). Les auteurs ont également
montré qu’avec un modele faisant intervenir les posantes dipolaire et quadripolaire du
champ magnétique, il est possible de reproduired@snées de champ magnétique de
MESSENGER, au-dela de 30°N de latitude (Figure 7).
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Figure 7 : Panneau du haut: profils du module du kkamp magnétique le long de la trajectoire de
MESSENGER du 24 mars 2011. Le profil observé par MESENGER est représenté en rouge et le profil
déterminé a partir du modéle du dipdle excentré esteprésenté en bleu. La courbe noire pointillée
représente le profil déterminé a partir d’'un modéle prenant en compte les contributions dipolaire et
quadripolaire du champ magnétique intrinséque. La ourbe grise, associée a l'axe des ordonnées de
droite, représente l'altitude de la sonde. Panneadu bas : latitude (courbe noire, ordonnées de gaueh et
heure locale (courbe grise, ordonnées a droite) leng de la trajectoire de la sonde. Anderson et al2011.
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La structure de la magnétosphére de Mercure

Le moment dipolaire de Mercure estimé par Andersbml. (2011) représente 1/1000 du
moment dipolaire de la Terre. L'existence d’une itpetmagnétosphére formée par
linteraction du champ magnétique de Mercure aee¥$ a néanmoins été prouvée par la
détection du choc et de la magnétopause par leeddiaginer 10 (Ness et al., 1974 ; Ogilvie
et al., 1977 ; Russell et al., 1988) (voir Figude Mariner 10 a aussi observé les cornets
polaires, les lobes magnétiques et le feuilletldsrpa de la queue (Ness et al., 1975 ; Ogilvie
et al., 1977). Les tailles de la magnétospheresdiothde de choc de Mercure sont réduites
par rapport a celles de la Terre a cause de deteuis externes : la pression dynamique du
VS et l'intensité de I'IMF plus importantes au raxede I'orbite de Mercure (voir Tableau 1),
et de I'intensité du champ magnétique intrinsédus faible pour Mercure que pour la Terre.

Planate Distance_moyenne au Pression du VS Intensité de I'IMF
soleil (UA) (nPa) (nT)
Mercure 0.387 26 46
Terre 1 2.5 6

Tableau 1 : Distance au Soleil, pression dynamiqueu VS et intensité de I'lMF au niveau des orbites &
Mercure et de la Terre. Slavin and Holzer, 1981.

La Figure 8 représente les positions relativesodeles de choc de Vénus, Mars, Mercure et la

Terre déterminées par Slavin and Holzer (19813ide’ des traversées du choc de Mariner 10.

Le nez du choc de Mercure se situe ag2® centre de la planéete tandis que le nez du choc
de la Terre se situe a ~12:68u centre de la Terre.
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Figure 8 : Positions des ondes de choc de Venus, idaMercure et la Terre. Les longueurs sont exprimes
en rayons planétaires (RB) afin de mettre en évidence les positions relatigedes différents chocs par
rapport a la planéte correspondante. Slavin and Haler, 1981.
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La dynamique de la magnétosphére herméenne metuedes temps caractéristiques treés
courts. Par exemple, le temps de transit du VSlasdistance existant entre le nez du choc et
le plan du terminateur rendant compte de la taidlda magnétosphere, est égal a environ 3
minutes dans le cas de la Terre alors qu'il edtoddre d’'une dizaine de secondes dans le cas
de Mercure. La structure de la magnétosphere ésfdrtement influencée par les conditions
du plasma du VS et l'orientation et l'intensitéld®IF (Fujimoto et al., 2007). Cela implique
une reconfiguration rapide de cette petite magpé® en réponse aux variations des
conditions externes. Les impacts de la pressio’/8uet de I'IMF sur la structure de la
magnétosphére de Mercure sont largement étudiée fais de la simulation numérique et
ces points sont abordés dans les sections 3.3.1.8t

Un modele de la magnétosphére de Mercure, suppesdéielable a celle de la Terre, proposé
par Russell et al. (1988), est représenté sur ¢mr€i 9. Selon cette représentation, les
magnétosphéres terrestre et herméenne présentesinoiéitudes mais Mercure occupe un
volume relatif huit fois plus important que cetlg la Terre. Cette simple hypothése implique
des différences significatives entre les magnétagshde la Terre et de Mercure. Dans la
magnétosphere terrestre, la plasmaspheére estgina e plasma froid, trés dense, englobant
la planéte. Dans la représentation de Russell 1288), cette structure ainsi que la ceinture
de plasma énergétique entourant I'équateur magretae la Terre, appelée ceinture de
radiation, sont absentes car les régions qu’elbesiment en temps normal sont occupées par
la planéte (Figure 9). De plus, les cornets pataipeolongement dans la magnétosphere des
régions d’'implantation sur la planéte des lignesckdamp connectées a I'lMF, s’étendent &
des latitudes plus basses dans le cas de Mercledatillet de plasma est pratiquement en
contact avec la surface de la planéte du coté ihfi#ut noter que I'absence de plasmasphére
s’explique également par le fait que, contrairen#etd Terre, Mercure ait une faible vitesse
de rotation et soit dépourvue d’ionosphére (Rusteil., 1988).
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Figure 9 : lllustration de la magnétosphere de Merare représentée dans le plan méridional contenanel
point subsolaire. Ce dessin représente une magnépbgre terrestre avec une planéte huit fois plus gsse
gue la Terre. Russell et al., 1988.
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La sonde Mariner 10 a mis en évidence l'occurredes phénomeénes de sous-orages
magnétiques au sein de la magnétosphere hermépanépbservation de particules tres
énergéetiques du méme type que celles que I'on wbsau niveau de la queue de la
magnétosphere terrestre ainsi que l'observatiowalgants alignés au champ magnétique
(Siscoe et al., 1975 ; Slavin et al., 1997). Lderiralles de temps caractérisant ces processus
sont beaucoup plus petits dans le cas de Mercwelaps le cas de la Terre.

Lors du premier survol de MESSENGER, les donnéeshdenp magnétique et de plasma
obtenues ont permis de retrouver les structuresreéss par Mariner 10, telles que le choc, la
magnétopause, les cornets polaires et les strgctomposant la queue de plasma (Slavin et
al., 2008). Ces investigations montrent égalemantpiésence d’'une population d’ions
magnétosphériques, ainsi que d’ions issus de ltommsation de I'exosphére en amont du
choc, appelés ions « pick-up ». Les observatiossates magnétosphériques et les principales
caractéristiques de cette population sont déecedteparagraphe 1.1.4. Slavin et al. (2008)
présentent des observations, au sein de la maghétes de Mercure, de phénomenes
frequemment observés dans la magnétosphere terrdefr vortex observés au niveau de la
queue de plasma dus aux instabilités de Kelvin-Heltm, les transferts de flux (Flux Event
Transfert, ou FTE) dus aux reconnexions entre k@mgh magnétosphérique et 'IMF au
niveau de la magnétopause et les ondes a ultreddssjuences (Ultra Low Frequency
waves, ULF waves). Une illustration de Slavin et(2008) de la magnétosphére de Mercure
est représentée sur la Figure 10.

Figure 10: lllustration de la magnétosphére de Meaure représentée en 3D. Les structures et les
phénoménes observés lors du premier survol de MESSIGER ainsi que la trajectoire de la sonde durant
ce survol, figurent sur cette représentation. Slawi et al., 2008.

Une des découvertes surprenantes de MESSENGER aeddouble structure de la
magnétopause qui pourrait étre causée par les eff@nagnétiques dus au flot de plasma du
VS dans la magnétosphere lors des reconnexionzrda présence d’ions planétaires (Slavin
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et al.,, 2008 ; Raines et al., 2011). Cette padiitd de la magnétopause herméenne n’a été
observée sur aucune autre planete.

1.1.2.Surface de Mercure

Structure et composition

Lors de ses trois survols, la sonde Mariner 10 el 45% de la surface de Mercure avec
des résolutions spatiales comprises entre 1 etplkeh/ Les observations de Mariner 10
visaient principalement & étudier la morphologielalesurface et la géologie de Mercure
(Murray et al., 1974). Elles ont également permamalyser les propriétés de diffusion de la
lumiere et la composition de la surface de Merg¢iMarray et al., 1974 ; Soha et al., 1975 ;
Chase et al., 1976).

Les premiéeres images de la surface de la planbtenwes par Mariner 10, ont révélé une
surface fortement cratérisée trés semblable a della Lune (Murray et al., 1974), présentant
des structures géologiques telles que les plauadiges, montagnes et escarpements (Figure
11).
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Figure 11: Surface de Mercure observée durant leradisieme survol de Mariner 10. La surface est
fortement cratérisée. On observe un escarpement alit de A a B. Strom and Sprague et al., 2003.

i

La forte cratérisation de la planéte suggéere qlie-cen’a pas connu d’activité géologique
depuis quelques milliards d’années. Cependanghbesrvations démontrent I'existence d’'une
activité passée ayant restructuré la surface (Sebal., 1975). Ceci a été confirmé par les
observations de MESSENGER qui ont mis en évidedeesombreuses structures suggeérant
gue Mercure a connu une période de volcanisme (ldeadl, 2008 ; Murchie et al., 2008 ;
Prockter et al., 2010).

Les observations polarimétriqgues de la surface @ectve depuis la Terre, présentées par

Dollfus et Auriere (1974) ont montré qu’elle étadgcouverte pratiquement partout d’un
régolite du méme type que celui de la Lune maiss pbompact, selon le modele

29



photométrique de Hapke et al. (1986). Les simibtiéntre les régolites lunaire et herméen
ont été confirmées par les observations photonugsigle la surface par Mariner 10 (Murray
et al., 1974 ; Hapke et al., 1975 ; Veverka etl#188). Les données photométriques obtenues
par Mariner 10 ont permis d’établir que les albédes plaines cratérisées sur Mercure et sur
la Lune sont comparables (respectivement 0.17 Hg)Oalors que les plaines lisses de
Mercure, plus sombres, présentent un albédo plagééebue celui des mers lunaires
(respectivement 0.13 et 0.09) (Hapke et al., 194&pke, 1977 ; Veverka et al., 1988). Ceci
peut étre expliqué par une abondance en Fe etu3iipiportante sur la Lune que sur Mercure.
La faible abondance du Fe est en accord avec lesurege micro-ondes présentées par
Mitchell and De Prater, 1994. Dzurisin (1977) a ensévidence la présence, sur la surface de
Mercure, de structures significativement plus antes que celle que l'on trouve sur la
surface de la Lune. Ces structures corresponddet &ratéres d’'impacts et ne trouvent pas
d’équivalent sur la Lune ; on les associe a desgasus d’altération importante de la crodte
herméenne dont les matériaux, peu absorbants, dspasés sur la surface (Hapke et al.,
1975 ; Schultz et al., 1977).

Les observations de MESSENGER ont couvert envirfd¥ 2les zones de la surface qui
n'étaient pas visibles par Mariner 10 et ellesapyorté des informations significatives sur la
composition de la surface de Mercure. Elles onamobent confirmé la faible abondance du
fer au sein du régolite Herméen (Solomon et aD82aMicClintock et al., 2008a).

Température

Les premieres tentatives de détermination de lgpéeature de la surface de Mercure ont été
effectuées par le biais d’observations micro-ordie$a planéte, pour des longueurs d’ondes
comprises entre 3mm et 20.5cm (Ledlow et al., 199Rtchell and De Prater, 1994). Ces
observations ont permis d’évaluer la températureata jour de la planete en fonction de la
position de Mercure sur son orbite, entre 580K apHélie, et 700K au périhélie. La
température de la surface du c6té nuit a été détéena partir des mesures radiométriques de
la sonde Mariner 10, elle est égale a 100K.

Conductivité de la surface

L’observation des courants alignés avec le chamgnétaque (FAC, Field Aligned Currents),
lies au phénomeéne de sous-orages auroraux daragiaétosphere de Mercure, a suscité des
interrogations sur la fermeture de ces couran@v(®let al., 1997 ; Glassmeier, 1997). Les
courants alignés de la magnétosphére terrestreeseerit dans l'ionosphere, coquille
conductrice englobant la planéte, comme le moatFédure 12.

Mercure n’a pas d’ionosphere dense mais seulemmenexio-ionosphere dont la conductivité
est insuffisante pour assurer la fermeture des F&@ng et al. (1987) ont estimé la valeur de
la conductivité de Pedersen intégrée en altitudso@ée au courant parallele au champ
électrigue et orthogonal au champ magnétique) dé ur de Mercure, en ne prenant en
compte que les ions Naréés par l'ionisation de I'exosphére de sodiusirdpportent une
valeur de la conductivité égale a 0.1S, infériedien facteur 100 a celle de lionosphere
terrestre.

Glassmeier (1997) fait I'hypothése selon laguedleslirface de Mercure jouerait le réle de
coquille conductrice. Supposant que le régoliteMicure présente les mémes propriétés
électrigues que le régolite lunaire, GlassmeieB)l% déterminé la valeur de la conductivité
de la surface de Mercure en se basant sur degwvaleua conductivité de matériaux lunaires
(Dyal et al., 1974 ; Hobbs et al., 1984). Les eations de la conductivité intégrée se situent
entre 0.05S et 50000S. Cette large gamme de valéunsntre que les propriétés électriques
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du régolite de la Lune ne sont par bien connuaguiles varient trés fortement selon sa
composition.

field-aligned current

~~ midnight

neutral sheet current

Figure 12 : Représentation des courants alignés quse ferment dans la queue de plasma et dans
l'ionosphére dans le cas de la Terre. Glassmeier9a7.

Grard et al. (1997) proposent la fermeture des amuar alignés par une couche de
photoélectrons au voisinage de la surface de Merddes électrons étant produits par le
bombardement de la surface par les photons sqlédse®e se trouvent que du c6té jour de la
planéte alors qu’'une ionosphere recouvre généraleladotalité de la planéte, méme si elle
est moins dense, donc moins conductrice, du cété nu

1.1.3.Environnement neutre de Mercure : exosphere

L’exosphere est la partie supérieure de 'atmogplarme planéte au sein de laquelle le libre
parcours moyen des particules qui la constitueéast-@-dire la distance moyenne séparant
deux collisions entre les particules, est plus drgoe I'échelle de hauteur. Les collisions
étant négligeables dans une exosphére, les espegesnt étre traitées séparément. Chaque
espéece présente donc sa propre échelle de hairisugae sa propre énergie thermique. Les
atomes ont des trajectoires balistiques, ils né soamis qu’a la gravité et a la pression de
radiation solaire. Dans le cas de la Terre, de ¥atule Mars, la base de I'exosphére, appelée
exobase, se situe au niveau des couches supéri@emsss de I'atmosphére. Les cas de
Mercure et de la Lune sont différents car ces éeesine possédent pas d’atmosphére dense,
I'exobase coincide avec la surface de ces objeti®gge le role de réservoir de I'exosphére.
Avant les observations de Mariner 10, les nombietesatatives de détection depuis la Terre
d’'une atmosphere, ou d’'une exosphere, sur Meraurété vaines ou ont fourni des résultats
vivement contestés (Dollfus, 1961 ; Moroz, 1965¢s Lessais concernant les gaz les plus
communs, tels que GCet CO, n'ont abouti gu’'a I'évaluation de limitegpgrieures de la
pression a la surface de la planéte, mais auculeetid claire n'a pu étre établie (O’'Leary
and Rea, 1967 ; Ingersoll, 1971). Les similitudesres les observations des surfaces de
Mercure et la Lune permettent néanmoins de supdasprésence d’'une atmosphere trés
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ténue, une exosphere, sur Mercure fortement like surface de la planete (Sagan, 1966 ;
O’Leary and Rea, 1967).

Dans cette sous partie, nous présentons les pesyabservations de I'exosphere par Mariner
10 ainsi que les observations depuis la Terre lidscde MESSENGER qui ont suivi et ont
permis de détecter plusieurs especes exosphémquissmettre en évidence les propriétés de
'exosphere herméenne. Nous proposons égalemerdasteiption plus détaillée de I'espece
exosphérique la plus documentée, le sodium. Enfousnprésentons les processus
d’alimentation de I'exosphere.

Premiere détection de I'exosphere par Mariner 10

La sonde Mariner 10, lors de ses trois survols agchte, a fourni la premiére détection
claire de l'exosphere de la planete. L'instrumeatatde Mariner 10 comprenait deux
spectrométres dédiés aux observations des spedi@ssorption et d’émission de
'environnement gazeux de Mercure, pour une gammdodgueurs d’onde autorisant la
détection de He+, He, Ne, Ar, Xe, H, O et C (Broadf 1976 ; 1977a; 1977b). Ces
investigations ont donc permis de détecter les édsnH et He et de déterminer les échelles
de hauteurs et les profils verticaux correspondantsiessus du point subsolaire. Ces mesures
ont également mis en évidence le contraste entre6té jour et le coOté nuit sur les
distributions de ces espéces. L’hydrogéne exogpigrobservé présente deux composantes
ayant des températures difféerentes. L’'oxygene ajoenia également été observé mais les
mesures comportent d’importantes incertitudes etimeites supérieures d’autres composants
de I'exosphere tels que Ne, Ar et C, ont été déte¥es (Broadfoot, 1976). Les difféerentes
caractéristiques (longueur d'onde, densité de eserfau limite supérieure) des espéces
analysées par Broadfoot (1976) figurent sur le dal2, les abondances ont été recalculées
par Shemansky (1988) pour He, H et O.

Elément Longueur d’onde (A) Densité de surface &m-

He 584 6el1t”

Ne 740 1.5e19
Ar 869 8.7e1®
Ar 1048 1.4e1®
H 1216 23,239
o) 1304 4.4e1%
C 1657 1.9e18

Tableau 2 : Estimations des densités a la surfaa) ou limites supérieures (b) de He, Ne, Ar, H, @ C a
la surface au point subsolaire faites par Broadfoof1976) ou révisées par Shemansky (1988) (*).

Détection de Na, K et Ca depuis la Terre

Par la suite, les observations effectuées depdisiiee ont révelé la présence d’autres especes
telles que Na, K et Ca dans I'exosphere hermédpotef and Morgan, 1985 ; 1986 ; Bida et
al., 2000).

Des premiéres observations des raies du sodium5&88:=95 A et D2=5895.92 A, Figure
13), rapportées par Potter and Morgan (1985) étéadéduit que le Na, avec une densité a la
surface égale & environ 1.5X&61°, est le composant le plus abondant de I'exosplaére

de connaitre les autres composants plus diffiéilebserver depuis la Terre et non-identifiés
par Mariner 10.

32



De nombreuses autres observations ont suivi celleatter and Morgan (1985) et ont permis
de déterminer les propriétés du sodium, tellessggevariations spatiales et temporelles, ainsi
gue les mécanismes de source et de perte. Cesgpespmont présentées dans un paragraphe
dédié aux observations du sodium.

Le potassium a été découvert dans I'exosphére deuviepar Potter and Morgan (1986). La
densité de colonne de K (btn?) déterminée & partir de ces observations estiduie,
presque d'un facteur 100, a celle du Na. Les ns@xesphériques peuvent étre photoionisés
par le rayonnement solaire, les ions produits panta suite entrainés par les lignes de champ
magnétosphériques et perdus dans le VS. L'excéodi@m par rapport au potassium dans
'exosphere herméenne (par rapport aux rapportsodidance de ces deux éléments dans le
systeme solaire) est expliqué par le fait que ceaméme de perte soit plus efficace pour le
potassium que pour le sodium (Potter and Morga@6)L9

La présence du calcium dans I'exosphére a été enigvidence par Bida et al. (2000). Le Ca
a été observé dans les régions polaires, et sitéldrscolonne est évaluée & 1-1.5h0?.

Un bilan des informations obtenues sur le sodiurospiérique de Mercure depuis sa
découverte est présenté dans la suite de cettersect

MERCURY

SODILM D LTHES
2H=28 UT JAM 83 1985

iy

3L E 2 SE0e 32 SEag s =E9a s
HAVEL FMGTH  CANGSTROMS )

Figure 13 : Spectre de détection du sodium sur legl apparaissent les raies d’émission D1=5889.95A et
D2=5895.92A. Potter and Morgan, 1985.

Les apports de MESSENGER

La sonde MESSENGER est munie d'un spectrometre dntonction est d’analyser
'exosphére et la surface de Mercure (Mercury Atpiesic and Surface Composition
Spectrometer, MASCS). Les observations du Na, Keld et la découverte du magnésium
ont été effectuées a l'aide de ce spectrometres desm domaines ultraviolet et visible
(McClintock et al., 2008b ; 2009).

Les observations effectuées lors des survols deSHRESER, présentées par McClintock et
al. (2008b ; 2009), ont permis de confirmer lesppéiés de H, Na et Ca observeées par
Mariner 10 et depuis la Terre, telles que leurgiBistions non uniformes autour de Mercure.
Ces résultats ont également apporté des infornsmatsupplémentaires sur, notamment la
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détection d’hydrogéne neutre a trés haute altitiidedté jour et la distribution des Na et Ca
neutres du c6té nuit, dans la queue.

Le sodium

Le sodium est I'espece la plus abondante des esp&esphériques observées jusqu’a
maintenant, de plus, le sodium diffuse tres efiitaent le rayonnement solaire. C’est par
conséguent l'espéce exosphériqgue la plus observédo@imentée. Depuis la premiere
détection du Na dans I'exosphere de Mercure en ,168hi-ci a été mesuré a plusieurs
reprises et dans plusieurs régions de I'environmg¢dderméen.

L'une des caractéristiques principales du Na estlis&ibution non uniforme autour de
Mercure. Les densités de colonne déterminées dr pid nombreuses observations sont
comprises entre 1Bet 1d'cm? elles sont généralement plus élevées aux haatiésdes
gu'au niveau de I'équateur (Potter and Morgan, 198997 ; Sprague et al., 1997 ;1998 ;
Barbieri et al., 2004 ; Schleicher et al., 200&blanc et al., 2006 ; 2008 ; Potter et al., 2007 ;
McClintock et al., 2008b). Sur la Figure 14, latdimition de I'absorption du sodium
observée lors d'un transit de Mercure devant leiSptésente des pics aux hautes latitudes
(Schleicher et al., 2004). La distribution du sediprésente également un contraste entre le
c6té matin et le c6té soir (Sprague et al., 199bjanc and Johnson, 2003 ; Schleicher et al.,
2004), ceci est visible sur la Figure 14.

050 o075 200 pm

Figure 14 : Excés d’absorption du Na (raie D2), olesvé lors d'un transit de la planéte devant le Sole
intégré sur lintervalle de longueurs d'onde encadant la longueur d’onde d’'absorption associée a
Mercure (échelle de couleur en pm). L'excés d’abstgtion rend compte de la distribution du Na autour
du disque de Mercure. L'ouest (W) correspond au c@ matin. Schleicher et al., 2004.
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Notons que le potassium présente des caractésstispatiales similaires a celles du sodium.
Ces caractéristiques sont expliquées par les differmécanismes de production du Na (voir
paragraphe suivant). Le criblage par les ions duegSassocié a I'abondance du Na plus
élevée pour les hautes latitudes alors que lesrptémas thermique et photo-stimulée
pourraient expliquer 'abondance plus importantecéit¢ matin aux latitudes plus basses. Les
impacts méteoritiques et I'éjection par réactiomue sont des processus de libération des
atomes de Na au niveau des latitudes basses etnmes/eSelon les observations de
MESSENGER rapportées par McClintock et al. (200&b)Yjésorption photo-stimulée est le
mécanisme de production de Na le plus efficace.

La distribution du sodium exosphérique varie aessifonction du temps. Des changements
tres rapides ont été notamment observés par Ratsdr (1999) et Leblanc et al. (2009) entre
autre. La distribution spatiale et 'abondance duudrient sur des échelles de temps égales a
guelques heures, comme on peut le voir sur la Eigar

5can 13 §
12:05-13:317

Figure 15 : Brillance de I'émission du sodium mesure le 13 juillet 2008 par THEMIS. Leblanc et al., @09.

L’ionisation est le puits principal des neutres spftériques. Deux processus d’ionisation ont
lieu dans I'environnement de Mercure : la photoidation par le rayonnement solaire, les

échanges de charge entre les neutres planétaiesienhs du VS. Ces processus sont décrits
en détail dans les paragraphes 2.1.3 (photoiooigatet 4.2.2 (échanges de charge).

Cependant, Killen and Ip (1999) ont montré queHatpionisation est le mécanisme le plus

efficace. Les ions créés sont alors entrainésepahdmp électromagnétique et peuvent ainsi
quitter la magnétosphere.

Selon les observations du sodium de Potter and &of§985), 'abondance du sodium dans

'exosphére diminue lorsque la pression de radiasiolaire augmente, les atomes de sodium
sont entrainés, loin de la planéte, par la press@oradiation (Potter and Morgan, 1987), ceci
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est un autre mécanisme de perte des Na exosph&rigaigression de radiation est aussi a
I'origine de la queue de sodium s’étendant a quedqayons herméens. Ce phénomeéne a tout
d’abord été étudié par le biais de simulations miopmés menées par Ip (1986) et Smyth and
Marconi (1995) (les résultats sont présentés danselction 3.1.3). Par la suite, des
observations de la queue de sodium ont montré glie-@ pouvait s’étendre a quelques
rayon herméens en aval de la planete (Potter eR@D2 ; Baumgardner et al. 2008). La
Figure 16 montre les observations du sodium arpdetla planéte jusqu’a 40000km (~4&R

en aval.

McClintock et al. (2008b) présentent des obsermatide la queue de sodium, effectuées
durant le premier survol de MESSENGER avec le spedtre MASCS, qui confirment
I'échappement des atomes de Na dans la queue’sdluehce de la pression de radiation.

40,000 km

06 6.0 60.0 6000 6000.0 KR

Figure 16 : Distribution du sodium. Mise en évidene de la queue de sodium. Potter et al., 2002.

Origine des neutres exosphériques

Les distributions des espéces neutres observéesMpener 10, depuis le sol ou par
MESSENGER suggerent des mécanismes de productioesdeeutres différents. Les neutres
exosphériques sont pour la majorité originairetadaurface de Mercure (Killen et al., 2007).
Les mécanismes d’extraction des atomes de la sudacla planete sont nombreux et les
observations de l'exosphére ainsi que les travaeixnmbdélisation ont contribué a leur
compréhension. La Figure 17 montre une comparat®nl’efficacité des mécanismes
d’extraction proposée par Leblanc and Johnson (2@D&ns ce paragraphe, nous décrivons
ces meécanismes.

Notons gu'il est possible d’avoir une idée des &#@ts constituant le régolite a partir des
observations de I'exosphére puisque les atomegbragues sont extraits de la surface. En
revanche, les mécanismes d’extractions ne dépepdsmjue de la composition de la surface
et certains processus favorisent I'éjection d’usgeee par rapport a une autre.
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La désorption thermique est un processus par lelpselatomes présentant une énergie
thermique supérieure a I'énergie de liaison a Idase, sont éjectés (Hunten and Sprague,
1997 ; 2002). La probabilité d’éjection d’'un atooeel'espéce « i » par désorption thermique

par unité de temps?j—lf, dépend notamment de la concentration de I'espécede la surface

notéec;, de la températuré; et de I'énergie de liaison de la surface assaxibespéce « i »,

CdP _ U,
U :—=qvexg ——
el

Ou v, désigne la fréquence de vibration a la surfacecéds a I'espéce « i » & désigne la
constante de Boltzmann (Leblanc et al., 2007). iAinsblanc et al. (2007) ont évalué qu’au-
dela de 400K, les atomes de Na sont tres rapidegjeatés de la surface de Mercure, les
températures élevées du c6té jour devraient doada@torables a ce mécanisme (Hunten and
Sprague, 1997).

La désorption photo-stimulée (Photon Stimulateddpason, PSD) correspond a I'éjection
d’'un atome (ou d’'un ion) de la surface par I'extoita électronique localement de la surface
induisant des répulsions coulombiennes et |'éjectsbus forme neutre des volatiles
(Yakshinskiy and Madey1999). McGrath et al. (1986) suggéré que ce mécanisme était a
l'origine de la présence du sodium dans l'exospheeeméenne. Comme la désorption
thermique, la PSD dépend du rayonnement solaide & concentration de I'espece a éjecter
a la surface. Le taux d’extraction d’atomes deplée® « i » de la surfaag peut étre évalué
en fonction du flux UV gpyy, de I'angle zénithad, de la section efficace associée a I'espece
« i »g; et de la concentration de I'espece « i » a laaserfq, =co,¢,, cos@ )

Par des travaux effectués en laboratoire sur Bexitvn du sodium d’'une surface représentant
les silicates de la Lune, Yakshinskiy and Madey9@%nt révélé que les particules éjectées
par le mécanisme de PSD sont en majorité des sesttaes volatiles. Ces travaux ont de plus
permis de déterminer le seuil d’énergie, égal a,5mVdessous duquel la PSD n’'est pas
efficace ainsi que la section efficace du sodiamx1-3x10?%n7).

Le criblage de la surface par les ions du VS ougsions magnétosphériques peut provoquer
la libération de neutres (ou d’ions) par échangegubmtité de mouvement entre I'atome (ou
I'ion) lié a la surface et I'ion incident.

Les ions magnétosphériques, dont nous parlonsgpluketail dans la section 1.1.4, provenant
de la photoionisation des neutres exosphériques/epe impacter la surface de Mercure. Ce
phénomeéne a été I'objet d’investigations menéeaidel de la simulation numérique, sur les
ions sodium (Ip, 1993 ; Delcourt et al. 2002 ; 20@3*ks travaux ont montré que les ions Na
impactent la surface de la planéte du coté nustpiit également révélé que les” Nint
'énergie est inférieure a 1keV impactent préfdedl@ment aux hautes latitudes alors que
ceux dont I'énergie est supérieure a 10keV impacten latitudes plus basses.

Les études visant a évaluer les flux d’'ions du V&ipitants sur la surface de Mercure ont
€également permis caractériser les régions de ptetogm (McGrath et al., 1986 ; Kallio and
Janhunen, 2003a ; Massetti et al., 2003 ; 2007.ta@aux ont révelé que les précipitations
de particules ont lieu au niveau des cornets msaizones caractérisées par la présence des
lignes de champs ouvertes connectées a I'lMF, etegifacteurs externes tels que la pression
du VS et I'MF ont une forte influence sur la taikkt la localisation des cornets polaires. Ces
résultats peuvent expliquer les observations diuso@u niveau des hautes latitudes (Potter
and Morgan, 1985 ; 1997 ; Sprague et al., 19978 1®arbieri et al., 2004 ; Schleicher et al.,
2004 ; Leblanc et al., 2006 ; 2008 ; Potter et24lQ7 ; McClintock et al., 2008b). Les flux de

37



Na magnétosphériques impactant la surface sodt @dres de grandeur inférieurs a ceux des
ions du VS (Massetti et al., 2003).

Les impacts météoritiques observés sur la surfada dlune ont également été observés sur
Mercure. Ces impacts provoquent I'éjection d’élétmemlatiles de la surface (Morgan et al.,
1988 ; Hunten et al., 1988) et d’éléments peu uslaiu réfractaires (Wurz and Lammer,
2003). Les atomes éjectés sont assez énergétigpassentent une distribution Maxwellienne
avec une température de 4500K et une vitesse meydn@km/s (Sugita et al., 1998).

100,
50¢

% of total Na ejecta
Lo

[ — s .
0‘5-.#‘:.5-31," AL .ﬁ'— ﬁa\ it
0.2F 8 T YAy By TR

4 : ‘ t{’— ﬂ i :,i“i'n' i "fr"r#' t %ﬁ : i ,fll,lilt.'fin ’;Jf,: 1'"|
o TR TR
0.05F | | o RO (R ——
0 100 200 300

True Anomaly Angle (degrees)

Figure 17 : Contributions relatives des processused désorption thermique (carrés), photo désorption
(étoiles), criblage du VS (croix) et vaporisatiompar impacts météoritiques (cercles), a la quantitéotale de
Na éjectés de la surface de Mercure en fonction di&nomalie Vraie (True Anomaly Angle). Leblanc and
Johnson, 2003.

1.1.4.Environnement plasma de Mercure : Vent Solairere |
magnétosphériques

Le Vent Solaire

L’association de la propagation radial du VS etaleotation du Soleil fait que les lignes de

champ magnétique interplanétaire forment une spappelée Spirale de Parker (Parker et al.,
1958). Celle-ci est représentée sur la Figure HorSla théorie de Parker, l'intensité de

'IMF diminue avec la distance radiale. Les missiatiexplorations qui ont effectuées des

mesures dans le VS telles que Mariner 4, Marin®&id&neer 6, Pioneer 10, Mariner 10, Helios
et MESSENGER ont vérifié cette propriété (Behart®¥8 ; Mariani and Neubauer, 1990 ;

Korth et al., 2011).
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Ainsi, I'angle de la spirale de Parker avec ladtion radiale est égale a 21° a 0.387UA, a 17°
au périhélie et 25° a I'aphélie ce qui induit umenposante radiale de I'lMF (Bx) dominante.

L’intensité du champ magnétique interplanétairedes80nT en moyenne, 46nT au périhélie
et 21nT a I'aphélie ; ces valeurs sont bien plevéds que celles que I'on retrouve a 1UA

(quelques nT).

Figure 18 : Spirale de Parker, représentée en 3D §nneau de gauche) et en 2D (panneau de droite) viie
dessus avec les positions radiales de Mercure etldeTerre. Sources http://wso.stanford.edu/gifs/helio.gif
et http://www.mssl.ucl.ac.uk/surf/ydac/nuggets/2000/A0L 1 7/parker_spiral.gif.

Le plasma du VS, au niveau de l'orbite de Merce®, considérablement plus dense a
0.387UA qu'a 1UA du Soleil, sa densité est égaté &m® & la distance moyenne au Soleil
(73cm® au périhélie et 32crtha I'aphélie). Les températures des protons etétiesrons du
VS, & 0.387UA, sont respectivement évaluées a IBxa020x10K.

La vitesse du VS a Mercure est de 430km/s, il eshsrapide qu'au niveau de la Terre de
guelques dizaines de kilomeétres mais le VS estdeunéme supersonique avec une vitesse
du son associée aux ions de 74km/s au périhéliei{Manique 5.8) et 70km/s a I'aphélie
(Mach sonique 6.1) et super Alfvénique avec unesge d’Alfvén égale a 120km/s au
périhélie (Mach Alfvénique 3.6) et 82km/s a I'aghéMach Alfvénique 5.2).

Les observations du VS ont montré que les caratifues du plasma du VS ainsi que
l'intensité et I'orientation de I'lMF présentent sl@ariations fréquentes. Ceci est important
car ces facteurs influencent la structure de lamétggphere.

Korth et al. (2011) ont étudié la variabilité d®MF au niveau des orbites de Mercure et de la
Terre a I'aide des observations de MESSENGER et ilvanced Composition Explorer).
Ceux-ci ont montré que les fluctuations, tres rapjdie I'intensité et de I'orientation de I'lMF
sont plus importantes au niveau de Mercure qu’aeau de I'orbite terrestre, par rapport aux
valeurs données par la théorie de Parker a chatrines orbites.

La densité et la vitesse du plasma du VS peuveaiegmnt varier, de 20 & 80¢met de ~200

a ~600km/s respectivement (Russell et al., 1988).

Les ions magnétosphériques

Les ions peuplant la magnétosphére de Mercure emx drigines possibles : le VS et la
planete (Milillo et al., 2005). Les ions du VS peuv étre injectés dans la magnétosphére lors
de reconnexions entre le champ magnétosphériqliéviet. De tels phénoménes ont été
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observés par MESSENGER (Slavin et al., 2008). bas d’origine planétaire proviennent de

l'ionisation de I'exosphere neutre de Mercure ppatement par le rayonnement solaire ou
alors ils sont éjectés depuis la surface par lemesémécanismes que les neutres (voir
Paragraphe 1.1.3).

Avant la mission MESSENGER, aucune observation idas magnétosphériques n’était

disponible.

C’est lors du premier survol que les premieres massde la composition de cette population
d'ions ont été effectuées. Elles ont mis en éviddacprésence des ions N&*, O, Mg"
pour ne citer qu’eux (Slavin et al., 2008 ; Zurberclet al., 2008 ; Raines et al., 2011).

Les observations effectuées par le spectrométr8 Arast Imaging Plasma Spectrometer) a
bord de MESSENGER lors du premier survol, ont éwglie les ions Nasont les plus
abondants dans la magnétosphére. Ces observatmmsent également que la densité des
Na' présente un maximum au niveau du CA et ceci elséremt avec la distribution de
I'exosphére de sodium (Slavin et al., 2008). Laritigtion spatiale des ions Nabservés par
FIPS lors du premier survol de MESSENGER est repritée sur la Figure 19.

Slavin et al. (2008) rapportent les observationsnd N& « pick up », issus de l'ionisation de
I'exosphere de sodium en amont du choc, par phagaton ou par des échanges de charges
avec les particules du VS. Une partie de ces ionsi aréés peut étre capturée par la
magnétogaine et ensuite pénétrer la magnétospbieralés reconnexions. Ce processus est
certainement a I'origine du pic de la distributides Na dans la magnétogaine (Figure 19).
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Figure 19 : Observations du champ magnétique, effaetes par MAG (panneau du haut) et du nombre de
coups des ions Nasur le détecteur effectués par FIPS (panneau du Bjlors du premier survol de
MESSENGER. Les traversées de la magnétopause, derlde de choc et de I'approche minimale sont
indiquées. Slavin et al., 2008.

Zurbuchen et al. (2011) présentent les observatowbgales des ions magnétosphériques
faites par MESSENGER. L'orbite de MESSENGER aing tgs régions dans lesquelles des
pics de flux d’ions magnétosphériques ont été ofésesont représentées sur la Figure 20. Ces
observations révélent que les ions, notammeritéNlad” sont plus abondants au niveau des
poles et au niveau de I'équateur du coté nuit dpldmete. C’est en bon accord avec la
distribution des neutres exosphériques provenamtriblage de la surface par les ions du VS
et les ions magnétosphériques (Paragraphe 1.1.3).

En revanche, la distribution des ions'Hst plus étendue autour de Mercure, cela est eohér
avec I'hypothése selon laquelle le He exosphérgprait produit par désorption (thermique
ou photo-stimulée) du c6té jour de la planéte agporté du c6té nuit (Zurbuchen et al.,
2011 ; Broadfoot et al., 1976). La Figure 21 repnés les distributions des flux d’'ions He
observés durant la phase orbitale de MESSENGER.
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Figure 20 : lllustration de la magnétosphére de Measure sur laquelle I'orbite de MESSENGER autour de
Mercure est représentée par la courbe pointillée nage. Les maxima de flux d’ions lourds (N§ O
déduits des observations orbitales de MESSENGER sbreprésentés par les taches bleues. Zurbuchen et
al., 2011.
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Figure 21 : Distribution spatiale des flux dions H* mesurés au cours des orbites de MESSENGER
durant 66 jours (entre le 26 mars et le 30 mai 20},1en fonction de I'heure locale et de la latitudelLes
altitudes de MESSENGER sont indiquées sur la cart&Zurbuchen et al., 2011.

L’hydrogéne exosphérique a été détecté par MESSENGEprésence d’ions Hlanétaires
dans la magnétosphére de Mercure est donc prob@bpendant, les observations des ions
magnétosphériques de MESSENGER ne permettent pdistdeyuer les protons planétaires
des protons du VS ayant pénétré la magnétosphéseiobs H observés a lintérieur de la
magnétosphere, au niveau des cornets polaires l&gdateur du coté nuit, ont des énergies
comprises entre 0.1 et 2keV (Zurbuchen et al., POCes ions peuvent provenir de la
pénétration du VS lors de reconnexions entre I'IlbtHa magnétosphére, de Iionisation de

41



I'exosphére d’hydrogene ou étre extraits de laamarfpar criblage (cf paragraphe 1.1.3). La
distinction entre ces différentes origines peué &aite par un modéle de simulation multi-
especes tel que celui que nous avons développé.

Les cornets polaires sont des régions privilégipear la pénétration du VS dans la
magnétosphére. Dans ces régions les particuledeimteis ont acces a la surface de Mercure et
€jectent des neutres et des ions de la surfacecrjdage (cf paragraphe 1.1.3). Selon
'analyse des données de champ magnétique de & phthitale de MESSENGER effectuée
par Winslow et al. (2012), le cornet polaire nosd ecalisé aux latitudes comprises entre
55.8° et 83.6° et entre 7.2 et 15.9 heures locakes mesures de FIPS rapportent que les flux
d’ions lourds, tels que Nat O, ont des valeurs maximales aux latitudes compesg® 65°
et75° (Zurbuchen et al., 2011) ce qui est cohéreet les résultats de Winslow et al. (2012).

1.2.La mission Bepi Colombo ; apport attendu apres iasion
MESSENGER

Comme nous l'avons vu dans la section 1.1, 'emriment de Mercure n'a été 'objet que
de deux missions d’exploratian situ: Mariner 10, vieille de 40 ans, et MESSENGER,
toujours en cours. Mariner 10 a permis la décoeveu champ intrinseque de Mercure, les
premieres détections de I'exosphére de la planetolention de nombreuses images et
analyses photométriqgues de la surface de la plahgtemission MESSENGER, qui a
confirmé une grande partie des observations de ndarilO0, offre un grand nombre
d’'informations supplémentaires sur I'environnememerméen. Concernant le champ
magnétique intrinseque, la valeur du moment dipglai été affinée grace aux observations
des survols et des orbites de MESSENGER. Les i@gnéatosphériques ont été observés par
MESSENGER et ces observations, combinées a cadlés slirface et a celles de I'exosphére
effectuées depuis la Terre, offrent une meilleuoengréhension des processus liant la
magnétosphere, I'exosphére et la surface de Mercure

Cependant, ces deux missions d’exploration laisskentnombreuses questions ouvertes
concernant Mercure et son environnement. En défetirajectoires des survols et des orbites
de MESSENGER limitent la détermination du champ métigue intrinséque a I'hémisphére
nord. Ces trajectoires et I'instrumentation chargébserver la surface de la planéte limitent
également la résolution de ces observations. @er@étails concernant la dynamique et la
composition de I'exosphere sont encore loin d’étedtrisés.

La mission Bepi Colombo porte le nom de Giuseppei@bo, qui a été le premier a suggerer
gue Mariner 10 pouvait survoler par trois fois Mer lors de sa mission dans le systeme
solaire. Cette mission est une collaboration Ewropé (ESA) et Japonaise (JAXA)
comportant deux sondes distinctes : la sonde MP€&rdiy Planetary Orbiter), réalisée par
'ESA et la sonde MMO (Mercury Magnetospheric Oebjf réalisée par la JAXA. Ces deux
sondes seront lancées en aolt 2015 par un unigqoeulaet ne se sépareront qu’au moment
de leur mise en orbite en 2022. MPO effectueraarhite polaire elliptique, avec un périastre
a 400km et un apoastre a 1500km de la surface eOMMra une orbite beaucoup plus
elliptigue avec un périastre également situé a #08kun apoastre a 12000km d’altitude. La
Figure 22 représente une illustration des orbiesssbndes MPO et MMO autour de Mercure.
La géométrie des orbites de MPO et MMO permettaaalyser I'environnement proche de la
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planéte dans I'hémisphére nord ainsi que dans [$@mre sud, contrairement a
MESSENGER. Ceci représente un grand avantage fgudé de la surface, de I'exosphére
et du champ intrinséeque de Mercure. Ces deux sopdesont également effectuer des
mesures simultanées dans la magnétosphere et @larS te qui permettra de prendre en
compte les variations des conditions externes asnsbservations magnétosphériques.

Figure 22 : lllustration des trajectoires des sonde MPO et MMO en orbite autour de Mercure dans le
plan méridional comprenant I'axe Mercure/Soleil. Sairce : ESA, C. Carreau
(http://www.esa.int/esaSC/120391_index_1_m.html#shbad?2)

Les principaux objectifs de la mission Bepi Colombont d'affiner les résultats de
MESSENGER et de Mariner 10 sur Mercure et son enmiement ainsi que les observations
de I'exosphere herméenne effectuées depuis la. T@nreeut les résumer ainsi :

o Compréhension de l'origine et de I'évolution d’yslanéte trés proche de son étoile.
Compréhension de la source et de la structure dmphmagnétique intrinseque de
Mercure.

Etude de la forme, la structure intérieure, la gé@ et la composition de la planéte.
Etude de la composition et de la dynamique de bpkeére de Mercure.

Etude de la structure et de la dynamique de la étagphere de Mercure.
Détermination de la composition et de l'origine dépots observés aux poles.

Etude de la théorie de la relativité d’Einstein.

(@)

O O 00O

Les deux sondes de la mission Bepi Colombo compranfinstrumentation la plus compléte
et la plus avancée ayant été en orbite autour deuvie MPO et MMO n’ont pas les mémes
fonctions mais ont des objectifs complémentaires.

L’orbiteur planétaire MPO, dont le réle principaital’étudier la planéte solide, comporte 11
instruments a son bord. On compte parmi eux letspeétre Ultra Violet, PHEBUS (Probing
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of Hermean Exosphere by Ultraviolet Spectroscopgstidé aux investigations sur
'exosphere de Mercure (These de M. Simon-Wedlur@hassefiere et al., 2010) et
linstruments SERENA (Search for Exosphere Refyjliand Emitted Neutral Abundance)
dédié a I'étude des interactions exosphere/surghamagnétosphere/surface (Milillo et al.,
2005). MPO est également muni d’'un magnétometreRMEG (Mercury Magnetometer),
dont la fonction est d’analyser la structure denkgnétosphére de Mercure et son interaction
avec le VS et le champ magnétique intrinseque (Beatuenn et al., 2010).

La sonde MMO est principalement dévouée a I'étuelédadmagnétosphére de Mercure, ainsi
gu’a I'environnement interplanétaire. Cing instruntsesont embarqués a son bord :

o Le magnétometre, MGF (Magnetic Field Investigation)

0 Le spectrometre MPPE (Mercury Plasma Particle Hxpsrt), destiné a I'étude des
ions et des électrons de basses et hautes énetrd¢gssneutres de hautes énergies.

o Un instrument permettant de mesurer le champ @eetrainsi que les ondes radio et
plasma, PWI (Plasma Wave Investigation).

o Un instrument dédié I'étude du sodium exosphéridgdiercure, MSASI (Mercury
Sodium Atmosphere Spectro Imager).

o Un instrument permettant d’analyser les poussieresronnant la planete, MDM
(Mercury Dust Monitor).

Le lecteur est renvoyeé aux articles de Balogh .e28107) et Flamini et al. (2011) qui offrent
une description plus détaillée de I'instrumentatienMPO et MMO.

Les résultats récoltés grace a l'instrumentatiafopmante embarquée sur les sondes MPO et

MMO offriront a la communauté scientifique des éms clés pour la compréhension de
I'interaction de Mercure avec le VS notamment.
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Synthese des observations de Mercure

Dans ce chapitre, nous avons dressé le bilan dewissances actuelles sur I'interaction de
Mercure avec le VS, apportées par les observatiendercure et de son environnement. Ces
observations sont nombreuses et ont été effectl@ss des deux seules missions
d’exploration in situ visant Mercure : Mariner 10MESSENGER. Elles ont également été
faites depuis la Terre.

La sonde Mariner 10 a effectué trois survols deddier entre 1974 et 1975. Les observations
ont permis de faire des découvertes importantésstgle I'existence du champ intrinséque,
de la magnétosphere et de I'exosphére de Mercureré® a Mercure en 2008, la mission
MESSENGER avait pour objectifs d’approfondir et dempléter les observations de
Mercure, a I'aide d’'une instrumentation plus perfante et le précieux avantage, en plus des
survols de la planéte, d’étre placée en orbite @endne durée d’'un an (au moins).

Nous avons présenté les différents résultats de obsgrvations concernant le champ
magnétique intrinséque et la magnétosphére, I'enargp la surface, I'environnement plasma
de Mercure et les interactions qui les lient.

Bien que ces observations représentent une avapeétaculaire pour la compréhension de
I'interaction entre Mercure et le VS, de nombreugeasstions persistent notamment a cause
de I'environnement tres dynamique de Mercure quadrdifficile toutes distinctions entre
mesures spatiales et temporelles. La mission Befuribo, dont le lancement est prévu pour
2015, présente une instrumentation et un plan deencore mieux adaptés a I'étude de
Mercure et de son environnement.

Nous avons vu dans ce chapitre que les observati®git représentent un outil fondamental

pour I'étude de Mercure et de son interaction dee¢S et que les apports qu’ont fournis les
missions Mariner 10 et MESSENGER sont indiscutaliesrevanche, ces observations sont
spatialement et temporellement limitées. De plas, rissions d’explorations sur Mercure

sont rares et trés espacées dans le temps, 30easens écoulés entre Mariner 10 et
MESSENGER et Bepi Colombo n’atteindra pas Mercwena2022.

Pour toutes ces raisons, la simulation numérigueégalement un outil indispensable a
I'étude de l'interaction Mercure/VS.
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Chapitre 2 : Les modeles de simulation

L’étude du VS et de ses interactions avec les slgjatSysteme Solaire ne peut se contenter
des observationsn situ et des observations depuis la Terre. Comme nausoris vu
précédemment, les missions d’observations de Merddariner 10, MESSENGER ainsi que
les observations a distance, ont apporté une baittitsn substantielle a I'étude de l'interaction
entre le VS et la magnétosphere de Mercure. lIstrde méme pour les investigations sur
I'interaction du VS avec I'environnement martieregéndant, compte tenu des contraintes
d’espace et de temps rencontrées lors de ces mssdiobservation, la simulation numérique
représente un outil important donnant acces a gol#te régions de la zone étudiée. La
simulation permet également de dissocier les vanatspatiales des variations temporelles de
certains phénomenes, ceci étant impossible poumksuresn situ acquises avec un seul
satellite. Ainsi, les simulations permettent de ptéter ou d’enrichir linterprétation de
certaines observations et contribuent éventuellé@émpréparation de missions futures.
Dans ce chapitre, les modeles de simulation udilipbur analyser les propriétés des
interactions du VS avec les planétes Mercure esMant présentés. Dans la premiere partie,
nous décrivons les différents modeles physiqudségi pour décrire les interactions VS /
planétes ainsi que leurs principales hypothésesusNdéveloppons en particulier le
formalisme hybride. Ce formalisme a été adopté pesisimulations de Mercure présentées
au Chapitre 3 ainsi que pour I'étude de la réflexde particules sur 'onde de choc martienne
présentée au Chapitre 4. Nous étudions, dans dmdeqartie, le modéle numérique résultant
de la discrétisation du modéle hybride physique muées avons développé pour I'analyse de
lenvironnement de Mercure. Enfin, nous faisons udescription succincte de la
parallélisation du modeéle et sa validation dartsdisieme partie.
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2.1.Modeles physiques

Dans les plasmas, les ions et les électrofsiéesont pas caractérisés par les mémes échelles
de temps et de longueur et dans le cas des plaspaisiux, les processus observés au
voisinage des planétes du systéme solaire présed&s caractéristiques spatiales et
temporelles couvrant une large gamme d’échellesldldeau 3 présente les caractéristiques
spatiales et temporelles du plasma du VS danssleledercure et de Mars et les rayons de
ces planetes. Le rayon de giration et la longueertielle des ions du VS sont généralement
supérieures, d’au moins un ordre de grandeur, & des électrons. Le méme rapport est
observé entre les échelles temporelles caractpresdj telles que la période cyclotron et
linverse de la fréquence plasma, des ions et Bedréns. Les longueurs caractéristiques du
systeme étudié sont le rayon de la planete et/alistance entre le centre de la planete et
'onde de choc formée, dans la direction subsalales grandeurs peuvent différer
significativement selon 'objet concerné.

Il existe trois types d’approches pour les simolati des plasmas non collisionnels, chacune
de ces approches étant adaptée a I'étude de phéasmgissant a des échelles spatiales et
temporelles différentes et induisant des temps deuls différents. Ces aspects sont
schématisés sur la Figure 23. L’approche fluideitiicplasma (ions et électrons) comme un
fluide magnétise, I'approche cinétique offre unsatiption cinétique des ions et des électrons
et I'approche hybride ne décrit que la cinétigus @ms et traite les électrons comme un
fluide sans masse. Aucun de ces modeéeles ne permet reproduction parfaite des
observations de l'interaction du VS avec une plaét systeme solaire, bien que les modeles
cinétiques offrent la description la plus compld¢ecette interaction. Le choix de I'approche a
adopter dépendra principalement des phénoménelkogusouhaite prendre en compte et des
capacités numériques disponibles.

Grandeur caractéristique Mercure Mars
Longueur inertielle : B He™, € (km) 40, 349,0.9 150, 671, 3.3
Rayon de giration : HHe™, € (km) 90, 180, 0.05 1813, 3627, 1
Pulsation cyclotron : H He™, € (rad/s) 2,1,3773 0.29, 0.14, 547
Vitesse d’Alfvén (km/s) 82 39
Densité du VS (ci) 32 1.3
Densité H, He™ (cm®) 30.4,1.6 1.25, 0.05
Rayon de la planete (km) 2439 3395

Tableau 3 : caractéristiques moyennes du VS non perbé dans le cas de Mercure (a I'aphélie, Slavinral
Holzer, 1981) et de Mars (Franz et al, 2007).

Si I'on souhaite décrire des processus physiqguesptissmas ayant lieu au voisinage de la
planete, tels que les phénomeénes liés aux rayoggaten fini des ions et les différences de
vitesses entre les espéces d'iond @ Nd par exemple), la description fluide du plasma
devient insuffisante. La situation idéale seraéddipter une description cinétique des ions et
des électrons grace a un modele particulaire. bes et les électrons sont alors considérés
comme des particules numériques qui se déplacents danfluence du champ
électromagnétique et modifient celui-ci de mang&uwe cohérente. Cependant les simulations
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associees a de tels modeles sont numériguemerdusest induisent des temps de calculs
trop longs et ne permettent pas toujours d’avoe description globale de la région étudiée.
Une situation intermédiaire est possible gracecamndlisme hybride qui est décrit en détail

dans la suite de ce chapitre.

Le modéle physique est la premiére étape du déwetopnt d’'un modéle de simulation et

consiste a décrire le formalisme adopté. Dans qatde, nous décrivons brievement le

formalisme des modeles MHD, des modéles de pastedsts et des modeles Monte Carlo.
Nous traitons de maniere plus détaillée I'apprdayteride en présentant son formalisme ainsi
gue les équations mises en jeu. Enfin nous proposme vue d’ensemble des modéles
analytiques terrestres qui ont été adaptés a Mereuont également permis d’en étudier la
magnétosphére.

Temps de calcul

Dimensions physiques simulées

v

Modéles Modéeles Modeles
particulaires hybrides fluides

A 4
A 4

Figure 23 : Représentation des domaines d'utilisatin des différents types de modéles.

2.1.1.Les modeles MHD

Dans les modéles Magnétohydrodynamiques (MHD) ésmph est traité comme un fluide
magnétisé dont I'écoulement et I'énergie thermigalt gouvernés par les champs électrique
et magnétiqgue. Ces champs électrique et magnésque a leurs tours affectés par les
mouvements du fluide de maniére auto-cohérentezoliéion d’un tel plasma est régie par
les équations fluides de conservation: de la madsel'énergie et de la quantité de
mouvement ; couplées aux équations de Maxwell.dligion du courant total est donnée par
la loi d’'Ohm généralisée du plasma. Les modéles Mi¢Dprennent en compte ni les effets
cinétiques des ions ni ceux des électrons, iloseantrent sur les propriétés macroscopiques
du plasma. Ces modéles sont utilisés dans le cddse simulations globales, lorsque
linformation sur les particules individuelles nepente pas d’intérét. Les systemes étudiés
doivent vérifier I'hypothese fondamentale selon uklte leurs échelles spatiales et
temporelles caractéristiques sont largement supgéseaux grandeurs caractéristiques du
plasma telles que la longueur inertielle des iotisuedes électrons ainsi que la période
cyclotron des ions et/ou des électrons. Selon Msothéses formulées sur le nombre
d’espéces ioniques ou la Loi d’'Ohm utilisée, ortidggie plusieurs types de modéles MHD :
la MHD idéale, la MHD résistive considérant le plescomme fluide résistif, la MHD-Hall
prenant en compte les effets de I'inertie des idasVIHD multi-fluide décrivant chaque
espeéce par un fluide permettant ainsi de sépargmamique de chaque espece.
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Dans cette partie, nous présentons les hypothésesnddéles de MHD idéale, qui sont la
base de tous les modeles MHD, et les équationsiques intervenant dans ces modeles.
Nous montrons également la maniére dont ces émgasiont modifiées par des hypothéses
supplémentaires.

Hypotheses

La MHD idéale n'est valide que sous certaines dimi. Ces hypothéses ont des
conséguences sur la mise en équations des moaeMbld idéale. Elles sont formulées de la
maniére suivante :

o0 La quasi-neutralité du plasma est assurée.

o0 Le plasma doit étre proche de I'équilibre thermayique et doit avoir une fonction
de distribution Maxwellienne.

o La composante du champ électrique associée augdhfratjuences est négligeable.

Mise en équations

Les équations intervenant dans les modéles de MidBle sont présentées dans cette partie
ainsi que les modifications qui y sont apportéasr @doutir aux modeles de MHD résistive,
MHD Hall, MHD multi-espéces et MHD multi-fluide. lsevecteurs sont notés en caractere
gras.

Les équations de continuité, de I'énergie et dukantité de mouvement, dans le cas d’un seul
fluide s’écrivent de la maniére suivante :

%—/t) +0.(ou) =0 1)
%+ O.(gu) =—pLu 2)
a(a,f;U)JrD_(mu):—J xB-Op+F (3)

Ou p,ent etu correspondent a la densité de masse, la dengiterdiie interne et la vitesse
fluide ; p correspond a la pression thermique et est reliedensité d’énergie interne par
I'expression : p=(y-1)e,, faisant intervenir I'indice polytropiquge; J et B désignent le
courant et le champ magnétiqué; représente la résultante des forces supplémentaire
pouvant éventuellement intervenir.

Afin de fermer ce systeme d’équations, une equaigrplémentaire incluant I'évolution du
courant] est nécessaire. Cette relation est la Loi d’'Ohmegaisée :

B _Pop @)

er er

AvecE le champ électrique, e la charge de I'électrola densité ionique et la résistivité du
plasma.

L’expression de la Loi dOhm généralisée peut éatmedifiée en formulant certaines
hypothéses. Dans le cadre de la MHD idéale, audistiaction n’est faite entre les masses et

les vitesses des différentes especes ioniques,satd toutes représentées par le méme fluide,

E=-uxB+

. [ JxB L L . .
ainsi le terme—p et le terme de Halk—— sont négligés. Le terme résistif) est lui aussi
er er
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négligé et la Loi d’Ohm et I'équation d’inductionagnétique s’expriment de la maniére
suivante :

E=-uxB (5)
0B _ (11
S =0%(uxB) (6)

Dans le cadre de la MHD résistive, le fluide eshsidéré comme n’étant pas infiniment
conducteur a cause des collisions entre les neetres électrons et le terme résistif est pris
en compte dans la Loi d’Ohm :

E=-uxB+nJ (7)

En introduisant le terme de Hall dans la Loi d’'OHenMHD Hall prend en considération la
différence entre la vitesse des ions et la vitdeseélectrons, bien que les ions et les électrons
forment toujours un unique fluide :

JxB
+1J 8
o T (8)

E=-uxB+

La MHD multi-espéces, complexifie Iégerement la Mitigale en reproduisant les effets de
la présence d’autres especes ioniques que lesngrdtoVS. Ainsi une équation de continuité
est associée a chaque espece ionique « i » inaeartermes de source et de perte :

0p

o t0u)=S-R ®)

S etP; correspondent respectivement au terme de souae tetme de perte. La Loi d’Ohm
associéee est celle de la MHD idéale mais elle pgatement inclure le terme résistif.

Dans le cas de la MHD multi-fluide, les espécesgioes sont représentées des fluides séparés
afin de prendre en compte la dynamique de chaquexcesAinsi, les équations de continuité,
de la pression et de la quantité de mouvementrésotues pour chague espece ionique « i »:

% 40 (ou) =S -R (10)
%"' ya.(py) = (y—HudOp, (11)
228 = qn (e +u, xB)-0p (12)

Ou pi, U, n;, pi et g sont respectivement la densité de masse, la gitthsisle, la densité
volumique, la pression et la charge associéesspdte «i». La Loi d’Ohm adoptée est la
suivante :
n, JxB 0Up
E=-) uxB+——-—"=+3J
) n, en en | (13)

e

Avec n la densité volumique du fluide électroniquegla pression du fluide électronique.
2.1.2.Les modeéles particules-tests et Monte Carlo

Les modeles de particules-tests représentent unplification des modeles particulaires
(complétement cinétiques) car le mouvement descpias-tests est influencé par le champ
électromagnétique mais celles-ci n'ont pas dincade sur les champs électrique et
magnétique. Ces modéles décrivent donc I'évolutles ions et/ou des électrons dans un
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champ électromagnétique prédéfini. Ce champ éleetgmétique peut étre issu d’'un modéle
MHD, hybride, PIC (Particle In Cell) ou encore d’'orodele analytique. Le déplacement des
particules est assuré par I'équation du mouvemamedparticule chargée dans un champ
électromagnétique. Dans ces modéles les partiquigsiques sont représentées par des
particules numériques appelées « macro partieylesprésentant un nuage de particules
physiques de la méme espéce (ionique ou neutegjpet la méme vitesse. C’est également le
cas dans les modéles PIC et hydrides. Chaque rpactioule représente un certain nombre
de particules physiques dans un volume qui esi delda particule (une cellule) et se voit
attribuer un poids statistique égal a la quangéalticules physiques gu’elle représente.

Les modeles Monte Carlo sont des modeéles partreslatochastiques utilisant les tirages
aléatoires pour déterminer une quantité. lls sastamment utilisés pour effectuer des
simulations globales de I'environnement neutre gplasetes. Comme dans les simulations de
particules-tests, les neutres sont représentéslgmmacro particules, dans les simulations
Monte Carlo, qui se déplacent dans le domaine iheilation sous l'effet d'un champ de
forces. Les forces prises en compte et les prosadsyperte et de source des neutres décrits
varient selon les modeles. Les modéles Monte Qaelovent, dans certains cas, étre auto-
cohérents.

2.1.3.Les modeles hybrides

Les modeles hybrides représentent un compromig, lpodescription des plasmas, entre les
modeles particulaires, adoptant une approche cdempént cinétique, et les modéles MHD,
adoptant une approche complétement fluide. En efést modeles considerent les effets
cinétiques des ions et permettent ainsi de dédgesephénomenes non traités par la MHD. Les
ions sont donc représentés par une assemblée de paticules. En revanche, les modeéles
hybrides ne décrivent pas les effets cinétigueséiixstrons, ceux-ci sont traités comme un
fluide sans masse, assurant la neutralité du plasmantribuant a la pression et au courant du
plasma. Les équations du mouvement et I'équationcaeservation de la quantité de
mouvement électronique couplées aux équations dewMh gouvernent I'évolution du
plasma. Les modéles hybrides sont auto-cohéremtsi l@ mouvement des ions créé des
courants qui influencent les champs électromagunésiq

Dans cette partie, nous présentons, dans un premmeps, le formalisme hybride, ses
hypothéses et le cadre dans lequel I'utilisationcée modeéles est justifiée et valide. Nous
établissons, par ailleurs, le systéme d'équatintervenant dans les modéles hybrides. Enfin
nous montrons comment obtenir les équations adilwm@mses communément utilisées dans
les simulations.

Les hypotheses du formalisme hybride

Le formalisme hybride nécessite que certaines lngsais soient faites concernant le plasma
étudié. Ces hypotheses ont des conséquencesmsisdan équation de ces modeles, comme
nous le verrons au paragraphe suivant. Elles somiuiées de la maniére suivante :

0 La quasi-neutralité du plasma est assurée. Cefiethgse est valide a des échelles
spatiales supérieures a la longueur de Debye. &#caine que la divergence du
courant total est nulle et que I'équation de Paiggmuation (21)) est inutilisable.

o Le fluide électronique est proche de I'équilibreerthodynamique, il est donc
représenté par une fonction de distribution Maxertie.
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o Le fluide électronique a une masse nulle. Ainsylsdées modes basses fréquences
(relatifs aux ions) sont pris en compte et I'éahedpatiale viable est la longueur
inertielle des ions.

o0 Les ondes de lumieres sont négligées. La conséguent que le courant de
déplacement est négligé dans I'équation de Maxielpere (Equation (23)).

Ces hypothéses concernant le plasma impliguenta#@saintes sur les systéemes étudiés par
les modeles hybrides. Ces systemes doivent rendpkr conditions fondamentales pour
vérifier que le choix du formalisme hybride estrbaslapté :

0 Les longueurs caractéristiques du systeme étudi@rmpanodele hybride doivent étre
plus grandes que le rayon de giration ou la longuertielle des électrons du plasma.

o0 Les temps caractéristiques doivent étre plus grangsla période de giration ou
l'inverse de la frequence plasma des électrons.

Mise en équations

Les équations intervenant dans le modele hybridé spertoriées et expliqguées dans cette
partie. En adoptant une description statistiqueldsma, la fonction de distributidg(x,v,t)

de I'espéce « s » désigne la densité de particlaes I'espace des phases et son évolution est
gouvernée par une équation de Vlasov. Cette équedaovlasov ne prend en compte que les
interactions lointaines liées au mouvement desicudes chargées dans le champ
électromagnétique créé par 'ensemble de ces phasicLes champs électrique et magnétique
sont déterminés de maniere auto-cohérente par menadgue des particules grace aux
équations de Maxwell. La densité des particulgst la vitesse fluidelis de I'espece « s »
s’expriment a partir de la fonction de distribution

ny(x,t)= [ f,(x,v,t)d*v (14)
us(x,t):ﬁj‘vfs(x,v, t)dv (15)

La densité de courant ioniqugde I'espéce « s » est déterminée en fonction denaité et la
vitesse fluide.

J.(x,t)= any(x,t)uy(x,t) (16)

Ainsi, les densités de maspg, de chargep. et de courant ioniqué sont obtenues en
sommant les contributions des différentes especes

Pn =20 (x,t)m, (17)
p. =D N (x,t)a (18)
3, =>13,(x1) (19)

Les équations de Maxwell mettant en jeu le chamgniqueB, la densité de couradtet le
champ électriqu&, s’écrivent de la maniere suivante :

Equation du .flux O0IB=0 (20)
magnétique :
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Equation de Poisson OE :Eﬁ (21)
0
: oB
Equation de Faraday : OxE = Ty (22)
: , . o0E
Equation d’Ampére : OxB =, + ,Uofoa (23)

Avec lo, la perméabilité du vide eg, la permittivité du vide.

Dans le cadre d’'une étude ne traitant que les phénes a basse fréquence, comme I'impose
une des hypothéses du formalisme hybride, le tegl%%, appelé courant de déplacement,
est négligeable. L’équation (23) devient donc :

OxB = ,d = p4,(3; +3,) (24)

Ou la densité du courant total est la somme desitgsnde courant ioniquk et électronique

Je.

Les ions se déplacent sous l'influence des chanegsrigue et magnétique et sont accélérées
par la force de Lorentz. Les équations du mouverapptiquées aux ions de I'espece « s »,
dont la masse et la charge sont notées respectitemetgs, sont:

dv. ¢
—sS=5S(E+v.xB
gt~ m \E*VxB) (25)
dx
s—y 26

bt (26)
On écrit 'équation de la quantité de mouvementrpediuide d’électrons :

nJm, d;e =-en(E+u,xB)-0OR, (27)

Ou l'indice e fait référence au fluide électroniqus, désigne la masse de I'électran, n. et

Pe correspondent respectivement a la vitesse, latdegtsau tenseur de pression électronique.
Selon I'hypothése du formalisme hybride, I'inernties électrons est négligée, I'équation (27)
est modifiée de la maniére suivante :

0=-en(E +u,xB)-0P, (28)

Le fluide électronique assure de plus la neutraliiéplasma. Ceci se traduit par I'équation
suivante :

en=p, (29)

Ainsi, en utilisant les équations (24) et (29) mtexprimant la densité de courant électronique
en fonction de la vitesse et de la densité élejums, J, = —neu,, on obtient 'expression

de la vitesse électronique :
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ue=i(Ji —liBj (30)
loc IUO

En utilisant I'équation de conservation de la qiidrde mouvement appliquée aux électrons
(28) et I'équation (30) il est possible d’exprimerchamp électrique en fonction du champ
magnétique, de la densité ionique, de la densitécalgant ionique et de la pression
électronique :

E:i(i(DXB)XB—JiXB—DEJ (31)
loc IUO

Ou le tenseur de pression s’exprime de la manigvaste :
P, = n’k,T.1 (32)

La notation 1 représente le tenseur unité désigne la constante de Boltzmaring, la
température ey l'indice adiabatique du fluide électronique. Laegsion électronique est
isotrope et ainsi, le tenseur de pression est dielgavec tous ses termes égaux. Cette
éguation d'état sert de fermeture a notre systénestenécessaire car I'équation de Poisson
(21) est inutilisable, compte tenu de I'hypothésegdasi-neutralité du plasma.

Le champ magnétique est alors calculé en utiliséguation de Maxwell Faraday (22)
contrainte par la conservation du flux magnétigoeree par I'équation (20).

Normalisation des grandeurs et équations sans dimsion

Pour les simulations, il est d'usage de travaileec des équations adimensionnées. Pour
cela, les grandeurs intervenant dans les équationsodele et exprimées dans le Systéme
international (SI) sont normalisées par rapported dnités de référence toutes reliées a
'espéce majoritaire du plasma incident. Dans kreale cette étude, ce sont les protons du
VS qui sont majoritaires. L’espece majoritaire emtactérisée par sa masag sa densitéyg

et sa chargep et le champ magnétique de référemgeest celui du plasma incident non
perturbé. On définit donc les unités de référere¢ethpdy, de longueur,, et de vitesssy,

qui sont respectivement, l'inverse de la pulsatiten giration, la longueur inertielle et la
vitesse d’Alfvén des protons du VS :

-1
t(ﬁj 33)
m,
_ . |€dTy
=c |22 34
%0 \ a2n, (34)

BO

Vo= ——2— 35
° Jugngmy (39)

Les valeurs des unités de temps, de longueur,tdsse, de densité, de champ magnétique, de
masse et de charge, de référence utilisées pousitaslations sont répertoriées dans le
Tableau 4, pour Mercure et pour Mars.

Si I'on considere une grandeur physigdeAmn sa valeur adimensionnée & 'unité de
référence correspondante, elles sont liées pguréssion :
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=— (36)

Dans les simulations, les équations du modeéle dgbrgue nous avons présentées, sont
adimensionnées. Chaque grandeur est normaliséetilesani I'’équation (36). Ainsi les
éguations du mouvement des ions deviennent :

% = On E,. _EO +v, xB_ —qotoBO (37)
di, m,{ VB, m,
dx,, Voto
=V, —
dt, ™ x, (38)
Avec E, — %otoBo — Voo =1.

VO BO rnO XO

Les équations de Faraday (22) et d’Ampére (24Yis’éat de la maniere suivante :

B tE,

m-_lobo xE
ot B, (39)
0, xB, :—NOI;(OJO J (40)

0

Ou l'unité de densité de courant de référefoest égale agdovo et é’ﬂ = %*]0 =1
OXO 0

Les équations du modeéle exprimées dans les uretéssimulation sont donc:
dx

— =V 41
ot (41)
dv _q

—=—|E+VvXxB 42
el ) (42)
98B =-0OxE (43)
ot

OxB=J (44)

-1 (oxB)xB-axB-0R) (45)
P
Unité de référence Mercure Mars

Massem, (uma) 1 1
Densiténg (cm’) 30.4 1.25
Chargeqp (C) 1.602¢&"° 1.602¢&"
Champ magnétiquB, (nT) 14.3 3
Tempsto (S) 0.5 3.4
Longueurxg (km) 40 150
Vitessevp (km/s) 82 39

Champ électriqué&, (V/m) 1.16° 1.17¢*
Densité de courad (A.m?) 4¢3 7.8

Tableau 4 : unités de référence utilisées pour lssmulations de Mercure et de Mars.

56



Modélisation du couplage ions-neutres par la photapduction

Le modéle hybride offre la possibilité de décriee dréation d’'ions par ionisation d'un
environnement neutre. Cet environnement neutr&p$phére de Mercure ou de Mars par
exemple, est représenté par la densité de I'espéutre traitée et n'est pas altéré par le
plasma environnant. La densité est constante ducané la simulation assurant ainsi un
réservoir permanent de neutres. Dans notre mo@eMetcure, les neutres sont couplés aux
ions par le mécanisme de photoionisation.

Les atomes d’'une espece X peuvent étre ioniséke payonnement extréme UV du Soleil si
I'énergie des photons est supérieure au potentaidation d'un atome de cette espéece, par
la réaction suivante :

hv+X - X" +e (46)
Le taux de photoproduction, de I'espéce ionique Xa la positionr est donné par
'expression :
Ay (1) =0 (N[ 1. (A) exper(r, 1, A)ay (A)dA (47)
Dans cette formulex(r) est la densité volumique de I'espéce neutre Yantr, I..(1) est le
flux solaire au-dessus de I'atmosphere a la longd&ndeA, #(r,y,4) est I'épaisseur optique

de I'atmospheére au pointpour I'angle solaire zénithgla la longueur d’ondé etox(1) est la
section efficace de photoionisation de I'especdreeXi a la longueur d’'onde

Lorsque I'absorption est négligeable, ce qui estégdement vérifié dans le cas d'une
exosphere, le taux de photoproduction devient :

Ox (1) =vyny (1) (48)

Ouvx est la fréquence de photoionisation de I'espectr@e.

La fréquence de photoionisation est le résultatlidéegration sur toutes les longueurs
d’'ondes du produit du flux solaire au dessus damkesphére par la section efficace de
photoionisation de I'espéce neutre considérée:

v, = j | (Ao, (A)dA (49)

2.1.4.Les modeles analytiques

Les modeles analytiques sont des modéles de cdlcuthamp magnétique initialement
utilisés pour étudier I'environnement de la Terwésppdaptés a Mercure. Ces modéles servent
a déterminer le champ magnétique dans la magné&usple Mercure, ils sont utilisés
notamment pour fournir le champ électromagnétigaidothd des programmes de particules-
tests. Les modeles terrestres originaux les plusracoment adaptés pour étudier
I'environnement de Mercure, sont brievement pré&sedans cette partie.

Le modéle de Luhmann and Friesen (1979) proposecaioul simple du champ
magnétosphérique de la Terre en le décomposarglenpirties. La premiere composante du
champ correspond au champ magnétique intrinsequie planete, représenté par un champ
dipolaire et la seconde composante du champ camesau courant annulaire et au courant
de la magnétopause. Ce modele peut également premdcompte le tilt du dipdle et la
rotation de la planete. Les caractéristiques ddH’Isont traduites par la composante du
champ magnétosphérique provenant du courant anaeliadu courant de la magnétopause.
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Le modéle de Tsyganenko (1989) appelé T89, compsentermes de champ magnétique
pour exprimer le champ magnétosphérique terreserehamp dipolaire, le champ annulaire,
le champ de la queue et les champs de confinenueabamp dipolaire, du champ annulaire
et du champ de la queue. Le modéle de Tsygane®gh)1T95 ajoute a I'ancienne version la
position de la magnétopause déterminée a partibsdivations faites lors de nombreuses
traversées de la magnétosphére de la Terre. Elleepsesentée par une ellipsoide de
révolution s’'étendant du cété jour jusqu’'a desatises comprises entre 60 et 70 rayons
Terrestres dans la queue, la queue et le prolongedeela magnétopause dans la queue est
représenté par un cylindre de révolution. Ce modgle aussi mieux contraint par les
observations que la version précédente. Le modéleTslyganenko (1996), noté T96,
comprend un module décrivant la circulation desraois de Birkeland (Zmuda and
Armstrong, 1974). Les modeles de Tsyganenko caitule champ magnétosphérique
terrestre en fonction du courant annulaire, dudtiltdipble, de la pression dynamique du VS
et des composantes By et Bz de I'IMF et ne prenpast en compte la composante Bx.
Massetti et al. (2003) présentent une étude deéeiptation des particules sur la surface de
Mercure menée a l'aide d’'un modele T96 adapté acMer Pour cela, une réduction
d’échelle d’'un facteur 6.9 a été effectuée, le antiannulaire, absent dans le cas de Mercure,
n'est pas considéré et seulement 50% du champspomdant au systeme de courants de
Birkeland sont pris en compte. Korth et al. (2004) également modifié le modéle T96 afin
d’étudier la séparation de la contribution du chantprne de Mercure et de celle du champ
associé aux courants magnetosphériques dans levatisnsin situ du champ magnétique.

Toffoletto and Hill (1989) ont développé un modélke champ magnétosphérique terrestre
pour une magnétosphére laissant pénétrer unedinadi I'IMF (magnétosphere ouverte,
modeéle TH89). Pour cela, certaines modificationd été apportées au modele de
magnétosphere fermée de Voigt (1972, 1981) danseldg champ magnétosphérique est un
champ dipolaire étiré dans la queue et la forméadmagnétopause est représentée par une
demi sphere c6té jour et un cylindre de révolutiorfini cété nuit. Un champ
d’interconnexion, consistant en une composante dam@ magnétigue normale a la
magnétopause non nulle, a été ajouté au modéleotg &fin de reproduire I'ouverture de la
magnétospheére. La formulation de la composante alerau champ dépend de la géométrie
de la région de fusionnement entre le champ magpié&ique et I'IMF. Toffoletto and Hill
(1993) présentent une version améliorée du TH8pelép TH93, mieux adaptée a la
description du champ magnétosphérique dans le’'asadMF non dirigé vers le sud. Le coté
jour de la magnétosphére de Mercure est I'objetud&s effectuées a I'aide d’'un modéle
TH93 modifié pour décrire le champ magnétosphéripgeméen (Sarantos et al., 2001 ;
2007 ; Massetti et al., 2007). Le champ associéauant annulaire n’est pas décrit dans cette
version du TH93 et dans les travaux de Massetl.e2007), le champ magnétosphérique
total est contraint par les observations de Mariieet les résultats de simulations hybrides
de Kallio and Janhunen (2003b). Contrairement adaieoT89, le modele TH93 prend en
compte les effets de la composante Bx de I'IMF,ite®stigations de Massetti et al. (2007)
ont donc permis de compléter les résultats obtanlmide du modele T89 (Massetti et al.,
2003).

Alexeev et al. (2008) ont construit un modéle derddee a partir du modele terrestre
(Alexeev et al.,, 1986) dans lequel la forme de lagnétopause est un paraboloide de
révolution. Le modéle de Mercure associe au chanmpolalre, représentant le champ
magnétique intrinseque, un champ d’écrantage dilelginsi que le champ correspondant au
courant de la queue et a la fermeture du courarg Bamagnétopause. Ce modéle de champ
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magnétosphérique de Mercure se base sur les obieassde Mariner 10 et de MESSENGER
(Alexeev et al., 2008 ; 2010).

2.2.Le Modéle numérique

Les équations du modéle hybride étant posées, paittie présente la résolution numérique et
I'algorithme utilisé. Les algorithmes les plus is#ls pour résoudre les équations des modéles
hybrides sont le schéma correcteur-prédicteur dameda(1982) et le schéma de Matthews
(1994). Seul le schéma de Matthews sera abordé.

Nous verrons d’abord comment passer d'un espadggpaporel continu au domaine de
simulation qui est un espace discret. Puis le seh@mtégration de Matthews (1994), retenu
pour le modeéle hybride de l'interaction de Mercavec le VS, sera explicité.

2.2.1.Discrétisation spatiale et temporelle

Dans la simulation, le temps et I'espace ne sositcpatinus. L’évolution temporelle est donc
discrétisée en petits intervalles appelés « pdasrdps » et le domaine de simulation est divisé
en un nombre fini de cellules dont les sommets appelés « nceuds ». L’ensemble formé par
ces cellules constitue le maillage spatial de fauttion. Dans notre modéle, toutes les
cellules du domaine de simulation ont la mémeetaile maillage est uniforme dans toutes les
directions. Ax, Ay et Az représentent la distance entre les noeuds danslidestions
respectives, y etz Ainsi, les grandeurs physiques telles que lesitisde charge, de masse
et de courant, les champs magnétique et électetle pression électronique, sont définies
aux nceuds du maillage a un pas de temps donné.of@nandonc, pour une grandeur A
donnée, le numéro de pas de temps (ou demi panges) «n0 » en exposant et le point du
maillage « » en indice A".

Le pas spatial\x et le pas de tempst doivent étre choisis de facon a satisfaire la o

de Courant-Friedrichs-Levy (CFL) afin d'éviter deencontrer des problémes
numériques At < Ax/v, oUVmax représente la valeur maximale que peut atteiraduitésse

max !
d’'une particule dans la simulation. Par ailleues,pas de temps doit permettre, lors des
simulations, de décrire correctement la giratios @as, par conséquent il correspond a une
fraction de l'inverse de la pulsation de giratiemsdons les plus légers qui, dans le cadre de
notre étude, sont les ions idu VS. Le pas de temps utilisé dans les simulati@rméennes
est de (1/2Qpy: . Le champ magnétique évolue sur une échelle dpsiguius petite que les
autres grandeurs calculées dans les simulatioest lonc nécessaire de sélectionner un pas
de temps h plus petit que pour I'intégration du champ magnétique.

Dans le formalisme hybride les espéces ionique$ sprésentées par des ensembles de
macro particules. Le poids statistique d’'une macro particule est égal au nombre de
particules physiques qu’elle représente. La massednacroparticule est égale au produit de
son poids statistique par la masse des particllgsigues qu’elle représente. Le nombre de
macro particules contenues dans une cellule den@AV=AxAyAz, at fixé, NnotéNs macro €t

la densité physiques de I'espéce ionique s sont liés par la relation suivante :

nAV =wN (50)

S’ "s,macro
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Une des conséquences de la discrétisation est@umatcro particule, repérée par la position
de son centre, peut se trouver a l'intérieur d’'oakule et pas forcément a un nceud, il faut
donc évaluer la contribution de la particule auangleurs calculées en chaque nceud de la
cellule : les densités de masse, de charge etwtantples champs électrique et magnétique et
la vitesse fluide. Ces grandeurs sont déterminéesupe interpolation trilinéaire que nous
présenterons ici dans le cas bidimensionnel afisimlifier les calculs, I'extension au cadre
tridimensionnel étant immédiate.

Le poids associé a la particules = et au nceud o>, Notépjs = p(Xj,Xs) = ¢j(Xs) dépend de la
distance de la particule par rapport a ce nceudote que la contribution d’'une macro
particule pour ce nceud soit d’autant plus petiteliguen est éloignée. Si I'on considére une
cellule, dont les sommets sont repérés par l'inglicet une particule &», on a la relation
suivante :

Zj:¢js =1 (51)

Ainsi, a un noeud k» donné, la grandeufy sera calculée en faisant la somme des
contributions des macro particules avoisinant cedjcees contributions étant pondérées par
le poids associé a chacune des macro particules :

A = Zsl¢js'°% (52)

La Figure 24 illustre la maniere dont les poids destributions des particules aux nceuds
d’'une cellule sont attribués.

/4D C
point dc b | a
grille fooooooo- ‘*Kj \ centre de la
i particule
¢ i d
A B

Figure 24 : Représentation de lattribution des pails des particules aux nceuds voisins dans le cas
bidimensionnel. Ainsi, la contribution de la partiaule au nceud « A » aura un poids égal a l'aire de la
surface « a ».

2.2.2.5chema d’intégration : Schéma de Matthews

Le schéma d'intégration des équations du modéleidg/badopté pour les simulations de
Mercure est celui de Matthews (1994) appelé « @Qurgdvance Moment and Cyclic
Leapfrog (CAM-CL) ». Les principaux avantages dhé&una de Matthews sont de simplifier
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le traitement de plusieurs espéces, de ne néaegsiten seul passage par les tableaux des
particules par pas de temps et d’améliorer la almour un petit nombre de particules par
cellule, ceci minimisant le temps de simulation.

Dans toute cette partie, le schéma d’intégratianédpiations du modéle hybride est explicité.
Deux grilles décalées d'un demi pas spatial damsesoles directions sont utilisées afin
d’améliorer la précision des calculs des rotatitéin& grille-E portant le champ électrique et
la grille-B portant le champ magnétique, la densédgression et les courants.

Pour les ions, les équations du mouvement (41312t ¢ont intégrées suivant un schéma
« saute-mouton » (cf Figure 25) centré en temp;teau deuxiéme ordre & :

X" = X" 4 Aty (53)
v =yt At d (E L SRVLLS SV Bn+%) (54)
m

OuX"=x(to+nAt) et At désigne le pas de temps.

n-1/2 n n+1/2 n+1

—_— e
X A A

—

\Y; H H

\_/\/I

Figure 25 : Représentation schématisée de l'intégtian des équations du mouvement des ions a l'aide
d’un schéma saute-mouton.

Au pas de temps r», E" et B" etV sont connus donc™2 aussi. Alors en chaque point de
grille «j », par interpolation tri-linéaire, on déterminedensité de charge aux pas de temps
«n» et «n+l/2 » et la densité de courant ionique au pasm@s$ « » :

Ps; = D930, (55)
P = 81 (56)
‘] j " = Z ¢jnsqu2 (57)

Avec g = ¢j(xs).

On introduit la densité de courant calculée a lsitimm x™*? mais avec la vitessé', ceci
revient a prendre en compte uniguement le déplatendes charges en négligeant

I'accélération. On la noteJ*.
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1
J jn+ (X2+E Vo) = z¢js 20.Ve (58)

Puis on avance le champ magnétique du pas de tempsau demi-pas de temps supérieur a
I'aide de I'équation de Faraday (43) :

B" =" —%D xE(00,3",B(t),P) )

Afin d’effectuer I'intégration de I'équation de Fafay en prenant en compte I'évolution plus
rapide du champ magnétique par rapport aux auteeglgurs calculées dans les simulations,
on introduit le sous pas de tempset deux grilles de temps, décalées d’'un sous @asmps,
sont utilisées tour a tour. Une copie du champ rétgue correspond a la grille des sous pas
de temps pairs et une autre copie, a la grille stess pas de temps impairs. Le champ
magnétique calculé a un sous pas de temps @onné sur une des grilles permet de
déterminer le champ électrique grace a I'équatds).(C’est ce champ électrique qui sera
utilisé pour calculer le champ au sous pas de tampsnt sur l'autre grille.

B =B! -hOxE]
B) =B" - 2hOxE

BJ =B - 2h(xEJ

By, =Bl .y —2hOXEL

2(p-1)
n —_ n n
2p+1 — Pop1 T 2hix EZp

B" =B, -2hOxE],
Dans cette notation, I'indice correspond au nuntérsous pas de temps Bf et E; sont
€egaux 8B, etE, respectivement. Le champ magnétique est avantédg 1> sur un nombre

g de sous pas de temps. Les deux copies du champétitaie sont comparées et lorsque
celles-ci different trop, on effectue une moyenms dieux. Cette procédure a lieu a des

intervalles de temps fixé par le paramétkge.

Le courant est ensuite avancé au pas de tempsl/2 » en effectuant premierement
lintégration de la vitesse sur un demi pas de &mp

vt v+ 2L (B sy xB™ (60)
2 m
n+% n+% _ n+% n At n+% q52 n+* n n+%
Z¢js QsVs _Z¢js QsVs +72¢js E(E A xB ) (61)

OUE™ =E(p",d",B""* P) (Equation (45)).
L’équation (61) équivaut a :
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Jn+% :Jn+* +%(/\En+* +FxBn+%) (62)

nd O n+l q
Avec A=) ¢ .= etl'=) ¢ °—
z my z ms

Les grandeurA etl” sont calculees a la méme étape que les densitdsadge et de courant.
Il est ainsi possible de calcul&"" = E(p*%,3"%,B"",P)

Les vitesses sont alors avancées au pas de temyik »x (Equation (54)) en utilisant les
valeurs des chamis etB déterminées au tempgi et les positions sont calculées au pas de
temps «+3/2 » :

n

X" = X" + Aty (63)

Les densités de charge et de courant ionique audpagmps «+1 » sont obtenues en
calculant leurs moyennes entre les pask/2 » et a+3/2 » :

po = (pc P (64)
3 :%(J O¢ v+ 300 ve) 5)
Enfin, E" etB™! sont calculés :

B =B - CLOXE(0% 37 BOR) (66)
E™ = E(p0™,3™" B R) (67)

2.2.3.La photoionisation dans le code numérique

La photoionisation de I'environnement neutre seluiadans le modéle par la création de
nouvelles macro particules dans le domaine de stionl L'espace et le temps étant
discrétisés, la production d'une espéce ionique adtulée par cellule, de volume
AV=AxAyAz, et par pas de temps, donc pendant un intervalléechps4t. Le nombre de

macro particules de I'espéce ioniqué ¢téées, not& . (X", photoionigtion par cellule
et par pas de temps est relié au poids statistiopt, w, . associé a une macro particule

représentant cette espéce par I'expression :
AVAt

Quacro( X, photoionistion) = (68)
X+
Ou gq,. est le taux de photoproduction de I'espéce’ Xlonné par la

relation g, (r) =v,n, (r) (Paragraphe 2.1.3).

En introduisant dans la relation (68) les unitéstelmps et de densité de référence qui
correspondent respectivement a l'inverse de laatiols de giration)y et a la densité des
protons du VS gainsi que le poids associé aux macro particulpsesentant 'espece de
référence y on obtient la relation suivante :
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Queero(X . photoionisation) = (QuAt)| —o- | 2 | BN, (69)
X* QO nO Y

Avec No macro 1€ Nombre de macro particules de I'espéce deaadté par cellule relié a la

densité de référence :

NO,macrOWO = nOAV (70)

Afin d’éviter une augmentation trop importante dambre de particules au cours de la
simulation et un dépassement des capacités dasatedrs, la création de macro particules
n'a pas lieu systématiquement dans chaque celtidechaque pas de temps, mais se fait par
le biais de tirages aléatoires. On fixe donc urebabilité de création maximale en fonction
du taux de photoproduction maximal du domaine deukition. La création d’'une macro
particule par photoionisation dans une cellule dense fait alors de la maniére suivante :

o le taux de photoproduction est calculé dans laiezl|
0 la probabilité de créatioes dans la cellule est déterminée, elle est propumille

qx+
max
0 un nombre aléatoire est tiré dans l'intervalle J@yant une distribution uniforme

o0 Une macro particule est créée si le nombre al@agst inférieur &4 €t SON poids
est donné par la formule :

=1 e
W, = B (QOAt)(Q j(nOAV) (71)

max 00

Cette procédure est effectuée dans chaque cdlluti@née du domaine de simulation.

P

max ?

au taux de photoproductioR, ., =

rea

2.2 .4 . Initialisation et conditions aux limites

Le domaine de simulation est repéré a I'aide desdumnées cartésiennes X, Y et Z. Dans le
repére (O,X,Y,Z), la direction X désigne la direatid’écoulement du VS, la direction Z
désigne la direction normale au plan de I'écliptiquienté du sud vers le nord, la direction Y
compléte le triédre droit et désigne donc la dioecsoir-matin (Figure 26).

Z

A

Y
Soleil N
pAY r . X

Mercure
S

Figure 26 : Représentation schématisée des axesatiteurs du domaine de simulation.
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Initialisation des particules

Les particules suivent des distributions Maxweliies et isotropes et ont une vitesse de
dérive dans la direction X égale a la vitesse naleirdu VS. Les macro particules sont

réparties dans tout le domaine de simulation avecuitesses tirées aléatoirement dans la
fonction de distribution. Le nombre de macro paites par cellule est fixé a l'initialisation.

Les macro particules ont un poids statistique déaehdu nombre de particules physiques
représentées par une macro particule.

Selon les équations (50) et (70), le poids stgtistiv est relié aux grandeurs de référence de
la maniere suivante :

N
WS = (&j[ O,macroJW0 (72)
nO Ns,macro

Pour identifier les différentes espéces décritaslgpaimulation, on utilise le rapport de la
charge sur la masse associé a chaque espece. @ensnodele, le VS est composé de 95%
d’'ions H" et 5% d’'ions HE et le rappory/m est égal & 1 pour les protons et & 1/2 pour les
particules alpha. Si deux espéces differentes ennéme rapportym, d’autres critéres,
comme leur origine (VS ou planétaire), vont le$édéncier.

Les positions et vitesses des particules étantlisiges, les moments associés peuvent étre
déterminées dans le domaine de simulation : densiéé masse, de charge et de courant
ionique, quantité de mouvement.

Initialisation des champsE etB

Le champ magnétique est imposé dans tout le dondaisémulation. Dans le cas de Mercure,
il est égal a la superposition du champ magnétimerplanétaire (IMF) et du champ
magnétique intrinseque de la planéte. L'IMF et larop interne sont invariants durant la
simulation. Une description détaillée du champ nétigone intrinseque utilisé pour les
simulations de Mercure est présentée dans le chagpitivant. Le champ électrique est
déterminé a partir du champ magnétique et des misnjequation (45)).

Conditions aux limites

Pour les particules, des conditions ouvertes soplicuées aux faces YZ d’entrée et de sortie
du domaine de simulation(X xmin €t X=Xmay, €lles peuvent alors quitter librement la boite
de simulation. D’autres particules sont injectéas qes faces en vérifiant que la distribution
Maxwellienne du plasma présent dans le domainendielaion est conservée. Pour cela, les
particules injectées doivent avoir la méme fonctierdistribution que les particules sortantes.
Dans le cas de Mercure (de Mars), I'écoulement 8eSt hypersonique et hyper-Alfvénique,
les particules injectées le sont donc par la fdeatte du domaine de simulation avec la
fonction de distribution choisie pour représengs ibns du VS. Les coordonnées Y et Z de
chaque particule injectée sont tirées aléatoireraelat coordonnée X dépend de la vitegge
de la particule, tirée elle aussi aléatoirementsdandistribution des vitesses des particules
injectées, ainsi X¥xAt. Cette distribution est préalablement détermingéer ghacune des
especes ioniques représentées dans la simulatgsnc@hditions périodiques sont appliquées
aux faces latérales, pour les particules du VSuemgnt. Toute particule quittant le domaine
de simulation par une de ces faces y sera réimjqué la face opposée. Pour satisfaire a la
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condition de périodicité appliquée aux particulesMs, les contributions aux moments des
nceuds appartenant aux faces opposées sont sontragaanete représente un obstacle sur
lequel les particules peuvent précipiter, les paktis impactant la surface sont retirées de la
simulation. Notons que les conditions ouvertes sppliquées a toutes les faces du domaine
pour les particules d’origine planétaire.

Concernant les champs électrique et magnétiquesoeditions périodiques sont appliquées
sur les faces latérales et les conditions ouvestesla face de sortie comme pour les
particules. En revanche, sur la face d’entrée, sanghmagnétique interplanétaire est imposé
sur la face d’entrée , et le champ électrique de convectibgn=-vxB, est imposé sur les
deux premieres faces de la grille-E, de part ettctade la face d’entrée.

Le champ magnétique intrinseque est imposé a chpgeede temps, a l'intérieur de la
planéte, entre 0. Ry et la surface. Dans les simulations que nous asffestuées a I'aide de
notre modele de Mercure et dont les résultats gmésentés au Chapitre 3, deux
représentations de la source du champ magnétiguiresémque de la planéte sont utilisées. La
premiere est un dipble orienté vers le sud, exéeatdr484km vers le nord et dont le moment
dipolaire estmq = -195nT>Rve’e, €, correspondant au vecteur unitaire de I'axe (OZ) (c
Figure 26). Les parameétres du dipble excentré ques nutilisons ont été déterminés par
Anderson et al. (2011), a partir des données desSitade champ magnétigue de
MESSENGER. La seconde représentation est la combimdiso dipdle et d’'un quadripdle
centrés résultant a la méme valeur du champ magieétjue le modeéle du dipble excentré,
aux latitudes nord supérieures a 50°.

La conductivité de la planéte est considérée comutie.

2.3.Principe de la parallélisation du modele

Les modeles de simulation séquentiels, s’exécutantun seul processeur et traitant les
instructions les unes aprés les autres, sont pinples en terme de programmation mais
présentent quelques inconvénients lorsque l'onctleea modéliser des échelles spatiales
relativement faibles ou lorsque I'on souhaite falies études paramétriques nécessitant de
relancer la simulation plusieurs fois. Les perfonges des simulations séquentielles sont
étroitement liées aux ressources informatiquesodigibes.

Pour les simulations hybrides ou completement qidires, le nombre de particules
numeriques est un facteur dimensionnant, il coowiite le besoin en mémoire pour la
simulation. Le modéle hybride séquentiel préseatésde chapitre nécessite environ 4Gb de
mémoire pour gérer environ 50 millions de partisul&’il 'on souhaite améliorer la
résolution spatiale, tout en gardant la méme taitigsique de la boite de simulation, il faut
augmenter le nombre de particules numériques ar gdee nombre de particules étant
proportionnel (au premier ordre) au nombre de tedluLes limites des ressources
disponibles, c'est-a-dire la mémoire associée prapesseur, sont atteintes trés rapidement.
On ajoute a cela un temps de calcul conséquenpeayiatteindre une dizaine de jours et qui
augmente, lui aussi, en fonction du nombre de Q4des.

Pour s’affranchir de ces contraintes et optimigsenageux le modéle de simulation, un effort
de parallélisation a été entrepris. La paralléisatconsiste a modifier le programme de
simulation pour le rendre exécutable sur plusigueEesseurs, ou cceurs, simultanément. |
existe différentes méthodes de parallélisationeetHoix de la méthode est guidé par le
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probléme physique que I'on souhaite résoudre, ¢atigsement du développeur et surtout par
les caractéristiques de la plateforme de calcydathible ou envisagée. Les méthodes les plus
connues sont: la parallélisation OpenMP qui est parallélisation multitiches pour des
machines a mémoire partagée (présence de nomboeurs sur un méme nceud/machine), la
parallélisation sur carte graphique (utilisationcdprocesseurs sur des cartes graphiques GPU
pour déporter des calculs du nceud), et la parsdidn par échanges de messages pour des
machines a mémoire distribuée (grappe de serveatsin).

La technique de parallélisation utilisée s’appuie des protocoles d’échange (« passage de
message ») et sa mise en ceuvre est basée suma rdviessage Passing Interface » (MPI).
MPI est un modele multiprocesseur dont le mode @®neunication entre processus est
explicite, c’est-a-dire a la charge de ['utilisateiéveloppeur.

L'objectif de ce sous-chapitre est d’expliquer bement la parallélisation mise en ceuvre
dans le modele de simulation. Le lecteur est re@é\ioyes supports de cours pour la méthode
de parallélisation OpenMP et sur carte graphique
(http://www.idris.fr/data/cours/parallel/openmp/OpA_cours.pdf
http://gpu.epfl.ch/cours2.pff Il est intéressant de noter que les différenteéthodes de
parallélisation peuvent étre complémentaires. LianedVIPI est disponible (MPI: A Message-
Passing Interface Standard, 2009) et un excelésumé est proposé en tant que support de
cours de lInstitut du Développement et des Resmsuren Informatique Scientifique.
(http://www.idris.fr/data/cours/parallel/mpi/IDRIS BM_cours_couleurs.pyf

2.3.1.La décomposition de domaine

La méthode de décomposition de domaine s’appliqae & des architectures paralléles a
mémoire distribuée. On décompose le domaine delaiimn en sous-domaines, avec autant
de sous-domaines que de processus et dans champessurs les calculs sont effectués de
maniére locale. Les informations qui se trouvenhagau des interfaces des sous-domaines
sont gérées au moyen de communications entre lesegsus (virtuels ou physiques)
partageant ces interfaces, on parlera de « voisif@@ette méthode en sous-domaines est
relativement naturelle, présente I'avantage dadiliau mieux la mémoire locale et bénéficie
de nombreuses procédures MPI développées.

Pour revenir au probleme plus concret du modeélerithgb I'objectif est de modéliser
linteraction entre le plasma incident, le ventas@ ou un plasma magnétosphérique, et
I'environnement de I'obstacle : Mercure, Mars, Gaige, Titan. Il existe donc une direction
privilégiée qui est la direction de I'écoulement ghlasma incident. Le systeme de
coordonnées de la simulation est choisi tel quie citection coincide a I'axe X du repére de
la simulation (Figure 26). Pour minimiser le nombdeecommunications, en évitant toutes les
communications des particules s’écoulant dans lactibn du plasma incident, la
décomposition du domaine ne s’effectuera pas dandirection X. La topologie de la
décomposition de domaine est donc a deux dimensigm&xemple de la décomposition du
domaine de simulation est présenté sur la Figure 27

Dans cet exemple, le domaine global a été découmeef sous-domaines égaux en volume.
Le nombre de sous-domaines dépend du choix dédatgur et est limité par le nombre de
processeurs disponibles pour la simulation.

Il faut noter que la décomposition dans le modglaride développé est a deux dimensions et
cartésienne. Toutefois les volumes des sous-domagmeesent étre différents et sont
déterminés par |'utilisateur.
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Figure 27 : Représentation schématique du domaineedsimulation global (a) et de la décomposition en
sous-domaines (b). Les interfaces entre processeugéels sont présentées en bleu sur la figure (b)ek
vecteurs du systeme de coordonnées de la simulatisont indiqués en noir tandis que ceux du systemed
coordonnées MSO (Mercury Sun Orbit) sont représenten rouge.

Cette décomposition conduit a associer chaque dgonrsine a un processeur, chaque sous-
domaine gérant une partie du maillage global et msicules. Ainsi, chaque processeur
assurera les calculs des champs et des momenitgjaenta gestion des particules, dans son
sous-domaine. Un processeur est repéré par utifidety appelé rang du processeur, et par
ses coordonnées dans la grille de processeur @i@g8). Ces informations permettent de
déterminer facilement les voisins d’'un processeanng et de déterminer les limites
physiques du domaine. Les processeurs sont regrodpds descommunicateursqui
permettent 'échange de messages.

2 5 8
02 (12 (22

1 4 7
0,1) (1,1) (2,2)

Figure 28 : Rang et coordonnées des processeurs data grille. Le domaine global de simulation
correspond a 'union des sous-domaines.
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Communicateur

Voisin Communicateur ouvert

périodique
Nord 3 MPI1_PROC_NULL
Nord-Ouest 6 MPI_PROC_NULL
Ouest 8 8
Sud-Ouest 7 7
Sud 4 4
Sud-Est 1 1
Est 2 2
Nord-Est 0 MPI_PROC_NULL

Tableau 5 : Détermination des voisins du processels pour les communicateurs périodique et ouvert.
Hypothése selon laquelle le domaine de simulationédé divisé en neuf sous-domaines.

Comme il a été rappelé dans les sections précé&jaidax types de conditions aux limites

sont utilisées dans les directions Y et Z, perpandires a la direction de I'écoulement du

plasma incident. Les conditions périodiques soptigpées pour les champs, les moments et
les particules du plasma incident et les conditimngertes sont appliquées pour les particules
représentant une espece planétaire. Ces deux tgesonditions aux limites ameénent

naturellement a la manipulation de deux communicate Ces communicateurs se

différencient donc par I'identification des voisidain processeur donné. Ainsi, d'apres la ,
les voisins du processeur 5, dans le communicatglisant des conditions périodiques et

dans le communicateur utilisant des conditions gagesont indiqués dans le Tabl&au

27 3 31 1

g~ 2z _|*s s—1 2 5
4 A / 2 \ /

Bl V1Y
Jer—l—dan N BOhE =
i D F'y

| | | ol B s

. \ / \
6e-mf © N3 64 o N_3
0 30 2 5 26 1
Légende :

e  Valeur envoydes vers

les processus
—p Valeurs recues des

PrOCessLS

Figure 29 : Schématisation de I'envoi et réceptiomlu nombre de particules du processeur 1 vers les
différents voisins. Le domaine global (dont la linte physique est déterminée par le trait épais noira été
divisé en neuf sous-domaines. Dans cet exemple tanenunicateur utilisant les conditions périodiquesa
été utilisé. Thése R. Modolo (2004).

La décomposition de domaine permet donc de réepargjestion de différents domaines de la
simulation sur plusieurs processeurs, réduisarsi &ntemps de restitution des résultats tout
en permettant de travailler sur des simulationgss&tant une mémoire importante.
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2.3.2.Communications individuelles et collectives

Les communications individuelles, ou point-a-popegymettent d’échanger des informations
entre deux processeurs tandis que les communisatmifectives permettent a un processeur
d’envoyer ces informations a lI'ensemble des praagss appartenant & un méme

communicateur. Les communications collectives seniployées dans le modéle de

simulation pour obtenir des informations globalas la simulation par exemple le nombre

total de particules dans la boite, ou I'énergie néigiue total de la simulation.

Les communications point-a-point représentent lande majorité des communications

effectuées dans le modeéle hybride et sont des concations de voisinage, c’est-a-dire entre
un processeur et un de ses huit voisins. Ces comatioms interviennent pour la gestion des
particules et pour la gestion des interfaces dasrgous-domaines de la grille de processeur.

2.3.3.Gestion des particules

A chaque pas de temps, chaque processeur « pousseparticules dont il a la gestion.
Naturellement, certaines de ces particules vontirsde leur sous-domaine physique de
départ. Il est nécessaire d’identifier ces paréisulde les dénombrer et de déterminer leur
destination, c’est-a-dire dans quel sous-domailysigbe elles vont désormais évoluer.

Les échanges de messages s’effectuent en deuxs.étape premiere étape consiste, pour un
processeur donne, a dénombrer les particules auiiétce envoyées vers les différents voisins
et d’envoyer ce nombre vers les voisins en quesiitetite étape permet de préparer et
dimensionner les tableaux a envoyer. La schémetgife étape. Le processeur 1 informe le
processeur 2 qu'il va recevoir 27 particules, forme le processeur 5 gu’il va recevoir 3
particules, etc... Dans cette opération le procesgewecoit de ses différents voisins le
nombre de particules dont il va dorénavant avogdstion. Ainsi le processeur 5 va envoyer
1 particule vers le processeur 1 et ainsi de suite.

La deuxieme étape consiste a envoyer les informatsur les particules (position, vitesse,
charge, masse, origine, etc) vers le processetindisre. Ces informations sont rassemblées
dans un tableau de structure créé spécifiquementgas envois. Chaque processeur envoie
vers ses voisins ses informations et recoit der@@ses voisins leurs informations. Ces deux
étapes doivent étre réalisées séparément pouattsybes représentant les espéces du plasma
incident et les espéces du plasma planétaire agemlmmunicateurs appropriés.

2.3.4.Gestion des interfaces

Les calculs des champs et des moments se fontesuna@tuds du maillage. Ces points de
grille peuvent étre communs a plusieurs sous-dagsasiils sont situés sur les interfaces de la
grille de processeurs comme l'illustre la Figure 30

Les valeurs qui se trouvent aux interfaces doiwnic étre identiques pour les différents
processeurs partageant ces points de grille. Idest nécessaire d’apporter une attention
particuliere aux calculs des moments. En effet cadsuts (densité, courants, etc) sont
effectués a partir des informations sur les padiise trouvant au voisinage du point de
grille. Si ce point de grille coincide avec uneenfice, la contribution des particules se
trouvant dans le sous-domaine voisin est manqudare le calcul. Par exemple lorsque le
processeur 1 effectue le calcul de la densité aintpde grille communs avec le processeur
2, la contribution des particules gérées par legsseur 2 est manquante, et réciproquement.
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Il est donc nécessaire d’ajouter la contributios geocesseurs voisins et cette opération est
réalisée a I'aide de communication point-a-point.

| Proc 2 |

| Proc. © |

Figure 30 : Nceuds du maillage communs aux processeu et 2. Les sous-domaines 1 et 2 sont représenté
par les traits continus noirs tandis que le maillag dans chaque sous-domaine est indiqué par les tsi
discontinus noirs.

Pour le calcul du champ électrique, le modéle pHealutilise, tout comme le modéle
séquentiel, des cellules fantbmes. Les valeurs lthmp électrique aux sommets de ces
cellules fantémes correspondent aux valeurs du ph&ettrique se trouvant a I'intérieur des
sous-domaines des processeurs voisins. De plusslaxplications sont disponibles dans la
Thése de R. Modolo (2004).

2.4.Validation du modele parallele

La validation du modéle de simulation paralleletéd éalisée et quelques résultats sont
présentés dans cette partie. Outre les vérificatgur le nombre de particules dans chaque
sous-domaine et les valeurs des différentes geéantiux interfaces, des tests pour un
eécoulement de plasma calme ont été effectués.

Il s’agit de modéliser un plasma calme s’écoulartsdla direction X, entrant dans la boite de
simulation enx=xmin €t sortant ex=xmax Dans le test présenté ci-dessous, un plasmapde ty
VS a été utilisé, représentatif des parametres 8uaMl'orbite de Mercure. Les principales

propriétés physiques de ce plasma sont préseraéedelTableau 6.

Wys= 430 km/s = 5.1&/, Vaiven = 83.4 km/s FI(95%)-HE " (5%)
n,. = 30.4 cn? Clwpi = 41.15 km Qu: = 0.4935 8
IB] =21 nT VvsBive) = 30°

Tableau 6 : Paramétres utilisés pour la validatiordu modéle en mode plasma calme. Ces paramétres sont
représentatifs de I'état du vent solaire a I'orbitede Mercure.
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Le nombre de points de grille considérés est 102588&uivant les directions respectives X,
Y et Z avec un pas spatial uniforldg=3c/wpi=123 km. La simulation a effectué 2500 pas de
temps correspondant au temps physique @50 ~100s, soit trois fois le temps de transit des
protons dans la boite de simulation. Le plasma 8west modélisé par 6 macro particules par
cellules (3 pour les protons et 3 pour les partis@ipha).

Le nombre de particules dans la boite de simulaiorcours du temps est présenté sur la
Figure 31.

x 10° Total number of part. Number of part. leaving
1.921 2150
M i ‘ w ‘ 2100
|
1.9205 - M{ wu\ - ‘M( V T }( 2050 ‘ i .‘ ‘
] i
[ ” 2000 i
H w i i &ﬂ W ‘
cg 1.92 W?NUMN L | W“ | f ° 1950 MITNY 1
NN
191951 BT B T 1900
1850
1.919 1800
0 500 1000 1500 2000 2500 0 500 1000 1500 2000 2500
Time step Time step
Number of part. inserted deficit of particles
1984 200
1982
LA AR L NALR 1 W 100

1980 ‘ c
ot S
orel NI L]
1976 ‘ ‘ -100
1974 -200
0 500 1000 1500 2000 2500 0 500 1000 1500 2000 2500
Time step Time step

Figure 31 : Diagnostic sur le nombre de particuleslans la simulation. Le panneau en haut a gauche
correspond au nombre total de particules. Le pannaaen haut a droite correspond au nombre de
particules sortant de la simulation. Le panneau eas a gauche indique le nombre de particules inje&ts
au cours du temps tandis que le panneau en bas aoite montre le déficit de particules.

La Figure 31 montre la conservation du nombre déicqodées dans la boite de simulation
malgré les conditions ouvertes dans la directioillXstrant la bonne injection des particules
sur la face d’entrée. Les variations sont bornéespeésentent moins de 1%o.
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Figure 32 : Composantes des vitesses moyennes atdedcarts quadratiques.
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La vitesse moyenne dans la boite de simulatiolomEsart quadratique sont présentés sur la
Figure 32. L’écoulement s’effectue uniquement suivant leedion X, les vitesses des
particules suivant les directions Y et Z sont ligeseur vitesses thermiques. Les valeurs
moyennes sont constantes et les écarts quadratspms stables indiquant une bonne
conservation de I'écoulement du plasma au coursethps. Ces constats sont également
valables pour le diagnostic sur les composanteshdmp magnétigue moyen et leurs écarts
guadratiques, comme l’illustre la Figure 33.
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Figure 33 : Composantes du champ magnétique moyerauls la simulation au cours du temps et leurs
écarts quadratiques.

La variation de la quantité de mouvement suivasictanposantes X, Y et Z est présentée sur
la Figure 34. Une excellente stabilité est étabtievient conforter notre analyse déduite du
diagnostic sur les vitesses.

Momentum variation (pX : blue, py :red, p,: green)
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Figure 34 : Le panneau en haut a gauche présente Variation de la quantité de mouvement suivant les
directions X, Y et Z. Le panneau en haut a droitellustre la variation d’énergie thermique au cours di
temps. La variation d'énergie magnétique et celleall’énergie cinétique sont données par les panneadx
bas, respectivement a gauche et a droite.
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Les variations d’énergie (magnétique, thermiqueirgdtique) restent relativement constantes
au cours du temps et limitées a 1% (Figure 34). difé&rents diagnostics témoignent d’'une
bonne stabilité du modeéle de simulation pour unuksoent calme de plasma VS. Cette
conclusion est appuyée par les résultats de laré-ib, qui montrent la distribution des
particules (protons et particules alpha) dans Hesples phases a la fin de la simulation.

x 10" Vx Diag x 10" Vy Diag x 10" Vz Diag x10* Vx Diag x10* Vy Diag x10° Vz Diag
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Figure 35 : Diagnostic sur les particules (protargauche et particules alpha a droite) a la fin
de la simulation. Les différents panneaux présemésrfonctions de distribution, les positions
dans I'espace des phases et les vitesses moyesme$adoite de simulation.

2.5.Performances du modele parallele

L'optimisation du modéle parallele a permis de misier le temps passé dans les différentes
parties du code de simulation. Différents logiciedés que «jumpshot », «vampire » et
« scalea », existent dans le commerce ou en tamtlagiciels libres pour optimiser et
déterminer le temps passé dans chaque partie @u cod

Le diagnostic réalisé est une premiére étape gnesan’utilisant aucun de ces logiciels. Le
temps passé dans les différentes subroutines dyrgonone s’appuient sur des mesures de
temps « machine » et des indicateurs placés p@rskdeur. Ce diagnostic a été réalisé pour
une simulation d’'un plasma VS s’écoulant, sans aetner d’'obstacle, dans la boite de
simulation. Le nombre de points de grille est deZBDx200 et chaque cellule contient en
moyenne 6 particules qui sont poussées pendanitd@@ions. A la fin de la simulation, la
répartition du temps de calcul est évaluée etmésusur la Figure 36.

Le temps de calcul se répartit suivant deux grarsdesions: 1/ I'avancée en temps des
particules et le calcul des moments (move), 2/aleut des champs électromagnétiques. Le
temps total passé dans les communications repeésanins de 4.5% du temps de la
simulation.

Afin de déterminer la qualité de la parallélisatioh est possible de comparer les
performances du modele de simulation avec des gt ou des comportements
théoriques. Pour cela nous faisons appel aux reotideccélérationspeed-upen anglais) et
d’efficacité.
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Figure 36 : Répartition des temps de calculs dang Imodéle paralléle. La partie « move » correspond la
section du code relative au pousseur de particulest aux calculs de moments. La partie « calc-field
correspond a I'avancée en temps des champs électragmétiques.

L’accélération correspond au rapport entre le tesgupientiel et le temps de restitution. Le
temps de restitution est le temps physique quit £esulé entre le début et la fin de la
simulation. On a donc :

o tempsséquentiel

accélératon(p) = — (73)
tempsde restitution( p)

Ou p est le nombre de processeurs utilisés pour lalation paralléle. Dans le cas idéal
(linéaire), ne prenant pas en compte les commuaitatl'accélération serait égale au nombre
de processeurs. La loi dAmdahl permet de déteemliaccélération maximale du code
parallele en fonction de la fraction du temps paksgs les parties du code qui ne sont pas
parallélisées (en pourcentage) :

1

accélératon, .. (p) < m (74)

Avecs, le pourcentage du code qui est parallélisé.

Le pourcentage du code qui est parallélisé améathBérentes valeurs d’accélération comme
en témoigne la Figure 37.
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# proc

Figure 37 : Diagnostic d’accélération maximale suiant la loi d’Amdabhl.

La Figure38 présente l'accélération du code sur plusieunsgaseurs, avec l'utilisation de
plusieurs nceuds.
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La machine utilisée est la machine Ciclaattg://ciclad-web.ipsl.jussieu.fr/accugil/La
plateforme de calcul disponible est composée deadhines a 32 cceurs avec une fréquence
d’horloge de 2.4GHz et 4Gb de mémoire par cceur.

Noir : Lineaire, Rouge : 1 noeud, Bleu : 2 noeuds, Vert : 4 noeuds, jaune : Loi Amdahl (99% code parrallélise)

120 ; IR EERERE ! R

Acceleration

# proc

Figure 38 : Diagnostic d'accélération du modéle pailele.

La Figure 38 montre un comportement correct du reodie simulation dont les performances
se situent entre un modele idéal (linéaire) et wdéte parallélisé a 99%. Par exemple, le
temps de restitution pour la simulation séquemtielst de 43 min alors que si le code est
exécuté sur 112 processeurs, le temps de restitesioréduit a 44s, un temps environ 60 fois
plus court. On s’apercoit que les communicatioterinceuds sont peu pénalisantes.

L'efficacité de la parallélisation correspond appart entre le temps séquentiel et le produit
entre le nombre de processeurs et le temps deautiEst] soit :
tempsséquentiel

tempsde restitution(p) x p (75)

efficacitgq p) =

Moir : Lineaire, Rouge : 1 noeud, Bleu : 2 noeuds, Vert : 4 noeuds

e
=)

Efficacite

=
=

# proc

Figure 39 : Efficacité du modéle paralleéle pour diférents nceuds.
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L'objectif est d’obtenir une efficacité proche detlque celle-ci soit constante avec le nombre
de processeurs. La Figure 39 montre l'efficacitérhdele. Celle-ci est excellente jusqu’a 32

processeurs, limite au-dela de laquelle elle chutenviron 50%, puis reste a nouveau
constante, ce qui laisse supposer un bon compantesueplus de processeurs.
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Synthese de la construction du modele de
Mercure

Dans ce chapitre, nous avons étudié les differgmiss de modeéles utilisés pour analyser
l'interaction du VS avec un obstacle planétairé,qige Mercure : les modéles MHD, les
modeles hybrides, les modeles de particules-tdstdomte Carlo. Nous avons également
présenté les étapes du développement d’'un modékedbytridimensionnel, multi-espece de
l'interaction de la magnétosphére de Mercure age«(S.

La premiére étape consiste en I'élaboration du meopleysique, c'est-a-dire la définition des
hypothéses propres au formalisme hybride et deatiéms physiques du modéle. Durant cette
étape, on décrit également la modélisation deslagap entre ions et neutres. Par la suite, les
grandeurs physiques doivent étre normalisées ggooraaux grandeurs de référence afin
d’aboutir a un systeme d’équations adimensionngéefin les équations du modéle hybride
sont alors résolues suivant le schéma d’intégrateMatthews (1994), prenant en compte le
fait que le domaine de simulation ne soit pas @wpaee spatio-temporel continu mais discret.

Le modéle que nous avons développé étant paratieles présentons les avantages et les
principes de la parallélisation du modele hybride.
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Chapitre 3 : Applications du modele a
I'étude de l'interaction Vent Solaire/Mercure
: confrontation avec les observations et les
autres résultats de simulation

Nous avons développé un modele hybride tridimemsbdédié a I'étude de l'interaction de
la magnétosphére de Mercure avec le VS. Dans gatehanous présentons les applications
de ce modele. Dans un premier temps, dans la sedtib, les travaux de simulations
antérieurs aux miens sont présentés. Nous verrorss @omment une large gamme de
modeles de simulation, allant des modeles MHD éribgs auto-cohérents aux modéles de
particules-tests ont contribué a élargir les cossaices sur I'environnement de Mercure,
notamment sur I'influence des facteurs externed=(Ibbnditions du VS) et internes (champ
intrinseque, conductivité de la surface) sur lesucstires de l'onde de choc et de la
magnétosphere. Des travaux de simulation sur leuso@xosphérique de Mercure et sa
relation avec la magnétosphere sont présentés. BoBnpropres résultats sur I'étude du
champ intrinséque de Mercure et les ions sodiumgiie planétaire sont présentés dans les
sections 3.2 et 3.3.2.
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3.1.Modélisation de l'interaction de Mercure et du Vedolaire :
travaux antérieurs

Dans cette partie, nous proposons une vue denserdbt différentes investigations
effectuées par le biais de la simulation numéridaisant intervenir les modeles physiques
présentés dans le chapitre précédent.

Les structures caractéristiques créées par liotiera du VS avec Mercure, planéte peu
magnétisée, sont reproduites par les simulation®MHhybrides. Celles-ci décrivent toutes
la forme globale de I'onde de choc et de la magpétere de Mercure, bien qu’elles different
par le modeéle physique adopté ainsi que par leawractéristiques, telles que la résolution
spatiale, le champ magnétique intrinseque, I'lM#5 tonditions du VS et la présence ou
'absence d’ions d’origine planétaire. On distingadans les simulations MHD, l'onde de
choc, la magnétopause, séparant la magnétosphéaentgnétogaine, ainsi que les cornets
polaires (Gombosi et al., 1996 ; Kabin et al., 20Q008 ; Ip and Kopp, 2002). Ces structures
sont également identifiables dans les simulatiofsities ; de plus, on y retrouve le préchoc
ionique et le feuillet de plasma de la queue dendgnétosphére (Kallio and Janhunen,
2003a; 2003b ; 2004 ; Janhunen and Kallio, 20(4nidi et al., 2006 ; Travnicek et al.,
2007 ; 2010 ; Wang et al.,, 2010 ; Muller et al. 120 2012). Les modeéles analytiques
contraints par les observations de Mariner 10 éMBSSENGER fournissent une description
globale et tridimensionnelle du champ magnétiqueinéérieur de la magnétosphére de
Mercure (Luhmann et al., 1998 ; Sarantos et alD12(2007 ; Massetti et al., 2003 ; 2007 ;
Alexeev et al., 2008 ; 2010). Les simulations Mod&lo permettent d’étudier I'exosphére de
Mercure (Ip, 1986 ; Smyth and Marconi, 1995 ; Lebland Johnson, 2003 ; Burger 2010) et
les programmes de particules-tests offrent un moy@etudier les particules
magnétosphériques et les ions d’origine plané{@edcourt et al. 2003).

Tous ces travaux de simulation ont permis d’étudiérentes propriétés de I'interaction de
la magnétosphere de Mercure avec le VS, de retraiveéinterpréter certaines observations
et ainsi d’agrandir considérablement les connagssaaur I'environnement de Mercure.

3.1.1.Influence de I'MF

La reconnexion entre la magnétosphere et I'lMF,cessus déterminant pour l'activité
magnétosphérique (Fujimoto et al., 2007), est utnpmene fréquemment observé dans les
environnements de la Terre et celui de Mercuren Bjee les magnétospheres de ces deux
planétes présentent quelques similitudes principae en raison de la présence de leurs
champs magnétiques intrinseques, a cause desiocosditernes difféerentes a 0.3UA et 1UA
la reconnexion dans le cas de Mercure est plusageffi et la magnétosphére herméenne est
plus fortement influencée par I'orientation de IfMjue celle de la Terre (Slavin and Holzer,
1979). Différentes orientations de I'IMF ont éténsiées afin d’en étudier I'impact sur 'onde
de choc et la magnétosphére de Mercure. Le chamgpétique intrinséque de Mercure étant
couramment associé a un dipdle dirigé vers le Bledg et al., 1975 ; 1976), I'ouverture de la
magnétosphere a la pénétration de I'lMF sera déteerpar le signe de la composante Bz de
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'IMF. Ainsi, la magnétosphére est ouverte pour Bm négatif. Dans ce sens, plusieurs
investigations ont pour objet de comparer les tasulde simulations obtenus avec un IMF
orienté vers le nord, un IMF orienté vers le sudreiMF orienté selon la spirale de Parker
(Ip and Kopp, 2002 ; Kallio and Janhunen, 200304200midi et al., 2006 ; Travnicek et al.,
2010 ; Wang et al., 2010).

Ip and Kopp, (2002) ont développé un modeéle tridishennel de MHD résistive, a maillage
cartésien uniforme, pour étudier linfluence deriBatation de I'lMF sur linteraction
Mercure/VS. Dans leurs simulations, il n'y a paaulfe espéece ionique prise en compte que
les protons. Les protons et les électrons du V$ tsaibés comme un unique fluide, ainsi les
effets multi-espéces sont ignorés ce qui limiteléacription détaillée de I'interaction de la
magnétosphere de Mercure avec le VS. Par une analgsla configuration du champ
magnétique simulé pour différentes orientationd’ I, Ip and Kopp (2002) montrent que
la reconnexion entre le champ magnétosphériqudMF lest plus importante lorsque ce
dernier est orienté vers le sud et le choc esrédgent plus ouvert au niveau des flancs. Ceci
est visible sur les représentations des ligneshdenp et de la vitesse du flot de plasma de la
Figure 40. lls mettent également en évidence tayfee la taille des cornets polaires augmente
et qu’ils atteignent des latitudes plus bassesiaatfa mesure que I'angle formé entre I'axe Z
et 'IMF augmente. Bien que ce modéle permette afestater les variations qualitatives que
subissent les cornets polaires selon les difféseatentations de I'IMF, a cause de la faible
résolution spatiale du maillage (~500km soit 1/93gle), aucune affirmation sur leur taille ne
peut étre faite (Ip and Kopp, 2002). Pour cette m&aison, la position de 'onde de choc
observée dans ces simulations (3R%rd est également discutable.
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Figure 40 : Cartes de vitesse (demi-plans du hauét lignes de champ magnétiques (demi-plans du bas)
issues des simulations de Ip and Kopp, pour un IMBrienté vers le sud (gauche) et vers le nord (draj.
Dans les deux cas le module de I'IMF vaut 30nT. L&ulement du VS se fait suivant I'axe Y. Ip and Kop,
2002.

Le modele hybride tridimensionnel de Kallio andhlamen (2003b) est une version adaptée a
Mercure d’un modele hybride martien (Kallio and Ramen, 2001 ; 2002) et la principale

différence entre les deux versions réside dansstemce du champ magnétique intrinseque de
Mercure. Dans ce modéle, les protons représengeselle espéce ionique dans le VS, en
revanche, il décrit la production d’'ions, ayantrapport masse sur charge égal a 23, dans la
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magnétosphére de Mercure. Ces ions sont créés jpdaotoionisation de deux couronnes de
neutres ayant une distribution a symétrie sphérgfua décroissance radiale exponentielle,
autour de la planéte et présentant des échellbauteur égales a 1500km et a 400km. Ceci a
pour but de reproduire et d’étudier les effets deptésence de I'exosphére de Mercure.
Utilisant ce modéle, les simulations présentéesKadlio and Janhunen (2003a) visent a
étudier I'effet de I'orientation de I'lMF sur la @cipitation des protons du VS a la surface de
la planéte. Dans ces simulations, les ions plamstaie sont pas décrits, comme c’est le cas
dans Kallio and Janhunen (2003b) et Kallio and daah (2004). Trois orientations de I'lMF
sont testées : IMF dirigé vers le noRiz+10nT), IMF dirigé vers le sudBg=-10nT) et IMF
orienté selon la spirale de ParkBx£+32nT,By=+10nT etBz=0nT). Les flux de particules
impactant sur la surface représentés sur la Fiffurgans les trois cas précédents, en fonction
de la latitude et de la longitude, révélent deseszotiimpact plus importantes du cété jour.
Dans le cas de I'IMF dirigé vers le nord, ellestedélent & des latitudes légérement plus
hautes (jusqu'a ~75° dans les deux hémisphéres)dans le cas de I'lMF dirigé vers le sud
(jusqu'a ~65° dans les deux hémisphéres). La Fig@raeprésente les lignes de champ
magneétique simulées par Kallio and Janhunen (2082)r les trois orientations de I'lMF
précédentes. Comme l'ont suggéré les travaux dentpbKopp (2002), les cornets polaires
atteignent des latitudes plus basses pour I'lMF gl pour 'IMF nord dans les simulations
de Kallio and Janhunen (2003a ; 2004).

ap Neah IMF ) South IMF ¢l Parker spiral INF

Latitudeiceg, |
K
-
e ]
¥ i
: ;‘
g -7

120 @0 0 80 180
Longitude {deg) Langitude (deg) Longitude {deg)

Flux (cm?.s?)
45 &5 BB © &8 T 75 B Es 8
Figure 41 : Flux de H (cm?.s") impactant sur la surface correspondant & I'lMF drigé vers le nord (a), le
sud (b), suivant la spirale de Parker (c). Les frotieres entre les régions d'implantation des lignesle
champ ouvertes et les lignes de champ fermées saeprésentées en pointillés. Kallio and Janhunen,
2003a.

IMF Nord IMF Sud IMF Parker

Figure 42 : Lignes de champ correspondant de gaucledroite, a I''lMF dirigé vers le nord, vers le sudet
suivant la spirale de Parker, dans le plan XZ. Kalb and Janhunen, 2004.

Les flux correspondant a I'lMF dirigé selon la sfr de Parker présentent une asymétrie
nord/sud due a la présence de la compos@xemportante de I'IMF favorisant la
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reconnexion dans un des deux hémispheres (Figwe #lgure 42 : IMF Parker). Les
observations de MESSENGER ont montré que la pressioplatma au niveau du cornet
polaire nord est plus importante dans les cas ocofaposantBx de I'IMF est dans la
direction anti solaire (Winslow et al., 2012).

Sarantos et al. (2001) et Massetti et al. (2007)¢galement souligné ce point en menant une
étude sur la précipitation d’ions du VS a la swfate la planéte a I'aide des modeles
analytiques TH93 adaptés a Mercure, et ont révélglue que la composante By entrainait
'apparition d’asymétries matin/nuit (Sarantos ét 2001). Gombosi et al (1996) ont
développé un modéle de MHD idéale, tridimensionaatiaillage adaptatif, afin d’analyser
l'interaction du VS avec les magnétosphéres de ieret de Saturne. Le maillage adaptatif
est un maillage qui évolue au cours de la simulatm fonction de la localisation des zones
de fort gradient la ou un raffinement est nécessé@ians le modele de Gombosi et al (1996),
qui était initialement dédié a l'interaction du \&Sec les planétes fortement magnétisées et
fut adapté au cas de Mercure, la meilleure réswiutorrespondant au maillage le plus fin est
de 48km. Dans les simulations effectuées, les t@isitques du plasma du VS et l'intensité
de 'IMF adoptées correspondent a celles du péeldd Mercure. L'IMF est orienté suivant
la spirale de Parker et présente une compodamnteille et une composanBx importante :
Bime=(0.9, 0.3, 0)x46nT. Trois types de courant sonta@yits par ces simulations et visibles
sur la Figure 43 : le courant de la magnétopauselgicourant du feuillet de plasma de la
gueue (2) et le courant di au saut de la densifaduna au niveau du choc (3). Les résultats
démontrent que les courants 1 et 2 forment un @ngysteme et que le courant de la queue se
referme via le courant de la magnétopause. Gondiadi (1996) remarquent de plus, que la
présence de la composa®gentraine une torsion de la queue dont les eftgtsentre autre
une asymeétrie matin/soir de la densité de couramsda queue, visible dans le plan
équatorial, et une asymétrie nord/sud de la demstéourant de la magnétopause, visible
dans le plan méridional.
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Figure 43 : Densité de courant (A.m-2) simulée dare plan équatorial (gauche) et dans le plan contant
I'axe nord-sud (droite). Gombosi et al., 1996.

Omidi et al. (2006) présentent des simulations idsr bidimensionnelles de I'interaction de
Mercure avec le VS, pour des orientations de I'liiffs le nord et vers le sud, a I'aide d’un
modéle hybride bidimensionnel (dans le plan méndiacontenant le point subsolaire), dans
lequel les formes tridimensionnelles du champ &letagnétique et des courants sont
néanmoins prises en compte. Les résultats suggeémat forte ressemblance entre la
magnétosphere de Mercure et celle de la Terre. neesode choc et magnétospheres
simulées pour les deux directions de I'IMF différeonsidérablement. Sur la Figure 44, on
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peut noter, entre autre, que dans le cas de I'lkEnté vers le nord, la magnétogaine est plus
épaisse, a cause d'une stagnation du plasma a@triege densité présente une décroissance
progressive du coté jour entre le choc et la magaétse. On remarque également des
dissimilitudes sur les structures du préchoc dadpieue de la magnétosphere (Figure 44).
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Figure 44 : Densité des protons normalisée par rampt a celle du VS non perturbé, dans le cas d'un I
dirigé vers le nord (a) et d’'un IMF dirigé vers lesud (b). Dans ces simulations, la direction nord-su
correspond a I'axe Y. Omidi et al., 2006.

Omidi et al. (2006) considérent les couplages det@hoc et la magnétopause, variant selon
la reconnexion due a un IMF dirigé vers le nordrets le sud, comme étant a l'origine de ces
disparités. Ces simulations bidimensionnelles paenede reproduire certains phénomeénes
observés au sein des magnétosphéres de MercueelatTerre, elles n’offrent, néanmoins,
gu’une approximation 2D de ces phénomeénes qui jgoplupart ont des causes et des effets
tridimensionnels. De plus, les simulations tridisiennelles rendent possible I'étude globale
de l'interaction du VS avec un obstacle planétajte est interdite en 2D.

Le modéele hybride tridimensionnel utilisé pour s&sulations de Mercure (Travnicek et al.,
2010) présente la particularité d'utiliser une deheéduite de Mercure et de sa
magnétosphére dont le facteur de réduction est geraptre 4 et 6. Ceci a pour avantage de
réduire le domaine de simulation et d'offrir uneilleare résolution, sans trop augmenter le
temps de calcul, tout en préservant les proprigésnteraction, telles que la position du nez
du choc. Cette méthode présente néanmoins un iGo@nt, méme si le rayon de la planéete
reste supérieur au rayon de giration des protong3lumon perturbé, le rapport de ces deux
grandeurs passe de 27, pour Mercure a son aphétié, dans le modéle réduit de Mercure.
Par conséquent, en réduisant les dimensions daratp, on réduit également les dimensions
des différentes structures de la magnétosphetest possible que cela affecte la description
des instabilités liées au rayon de giration des.ion
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Figure 45 : Densité de protons, normalisée par rappt a la densité du VS non perturbé, simulée pour i
IMF dirigé vers le nord (a et b) puis vers le sudd et d) dans les plans XY (a et ¢) et YZ (b et d)Les
trajectoires du premier et du second survol de MESENGER sont représentées par les courbes pointillées
respectivement sur les panneaux du haut et du bakes frontieres caractéristiques rencontrées par la
sonde MESSENGER sont représentées par les pointdaes. Travnicek et al., 2010.

Les résultats de Travnicek et al. (2010), pBar-10nT puisBz=+10nT, ont démontré que,
pour un IMF orienté vers le nord, la magnétosplasteplus étendue du cété jour dans la
direction Mercure-Soleil mais moins large suivaaké nord-sud, les cornets polaires sont
localisés a des latitudes plus élevées, que dammded’'un IMF dirigé vers le sud. Les
propriétés des cornets polaires retrouvees ici aorgccord avec les résultats de Ip and Kopp
(2002) et Kallio and Janhunen (2003b ; 2004). Ote également une asymeétrie du choc dans
la direction nord-sud due au préchoc ionique, gitargs la partie nord ou la partie sud du choc
selon le signe de la composaBiede I'IMF. La Figure 45 montre la densité des pngtdans

les plans XY et XZ, pour les deux orientations’tdF adoptées.

Wang et al. (2010) ont adapté a I'environnementvViecure le modéle de Bagdonat and
Motschmann (2002) dédié a l'étude de linteractidn VS avec les cometes. C'est
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actuellement le modele hybride qui offre la meillevésolution spatiale (~60km), mis a part
le modéle a échelle réduite de Travnicek et al. 720Q010). Ce modéle impose une
conductivité dans la coquille externe de la pland&ang et al. (2010) présentent des
simulations de Mercure a son aphélie avec des IMFespondant a ceux qui ont été observeés
lors du premier et du second survol de MESSENGBR;~(0.6, 0.7, 0.4)x21nTBu>~(-0.5,
0.7, 0.5)x21nT. La densité des protons est représestir la Figure 46, pour ces deux
orientations de I'lMF. Dans le cas de I'lMF égaBga., I'onde de choc et la magnétosphere
sont plus évasées, le nez du choc est plus proehe planete Rve) que dans l'autre cas
(3Rwe), de plus, la magnétogaine est plus large @ que pourBye, ce qui rejoint les
résultats de Omidi et al. (2006). Les cornets petaatteignent des latitudes plus basses pour
BMZ-
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Figure 46 : Densité de protons, normalisée par rappt a la densité du VS non perturbé, simulée pour i
IMF dirigé vers le nord (haut) puis vers le sud (ba) dans les plans XY (gauche) et YZ (droite). Les
trajectoires du premier et du second survol de MESENGER sont représentées par les courbes magenta,
respectivement sur les panneaux du haut et du bagans le plan YZ. Wang et al., 2010.

Les résultats de Kallio and Janhunen (2004), Omidal. (2006), Travnicek et al. (2010),
Wang et al. (2010) montrent de plus que le feudetplasma, qui est la région dans laquelle
ont lieu les reconnexions entre les lobes magnesigle la queue, se forme plus loin en aval
de la planéte, dans le cas d’'un IMF orienté verolel. Ces résultats sont compatibles avec le
fait que les régions dans lesquelles il y a recrimmeentre I'lMF et la magnétosphére soient
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différentes selon I'orientation de I'IMF et que daconnexion soit de maniere générale plus
importante dans le cas d'uBz négatif (Kallio and Janhunen, 2004 ; Omidi et aD06 ;
Travnicek et al., 2010 ; Wang et al., 2010).

Muller et al. (2011 ; 2012) ont développé un modaybride tridimensionnel, a maillage
adaptatif pour simuler I'interaction du VS avec alpstacle planétaire ou un petit objet du
systéme solaire (cométe, astéroide). Ce modeélé adapté pour Mercure et a révélé, entre
autre, une diminution considérable du temps de Isitionn pour I'utilisation d’'un maillage
adaptatif comparée a celle d’'un maillage statidues simulations de Muller et al. (2012)
visant a étudier la double magnétopause observ@atdes survols de MESSENGER (Slavin
et al., 2008), utilisent les conditions du VS @hélie de Mercure et un IMF orienté suivant
'axe Y. La couche de plasma confinée entre lexdmurds de la double magnétopause est
composée de protons du VS qui pénetrent la magr@&os par les flancs et sont ensuite
accélérés vers la planéte. Ce processus de reag#tisde cette couche de plasma est
également mis en évidence par les simulations tigbrbidimensionnelles de Omidi et al.
(2006).

3.1.2.Influence de la pression du VS

En modifiant la vitesse ou la densité du plasma 8u iVest possible de changer la pression
exercée par le VS. Les premieres simulations, viaaudier la réponse de I'onde de choc et
de la magnétosphere herméenne a la pression don®té effectuées avec un modele de
MHD idéale tridimensionnel, utilisant un maillageaptatif (Kabin et al., 2000). Kabin et al.
(2000) ont montré, en augmentant la vitesse du U facteur 2.5 et la densité d’un facteur
9 par rapport aux valeurs nominales du VS au pkeildé@ Mercure, qu’il est possible que le
choc soit tres proche de la surface de la plariitepeuvent méme coincider lorsque la
pression du VS atteint une valeur suffisammenté&devomme cela est représenté sur les
cartes de densité de la Figure 47.

Figure 47 : Densité du plasma simulée avec une \gt&e et une pression du VS normale (gauche) et élevé
(droite), dans le plan XZ. Les lignes tracées en imaeprésentent la direction de la vitesse du plasen On
remarque, en particulier, que dans le cas ou la \8sse et la pression sont élevées, le VS est enactravec
la surface de Mercure. Kabin et al., 2000.
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Il faut noter que bien que Kabin et al. (2000) wlerent pas la possibilité d’une interaction
directe entre le VS et la surface de la planétejitisse utilisée pour obtenir une pression
élevée du VS est exagéerée (1100km/s) et bien phporiante que ne le permettent les
variations de vitesse du VS, ceci reste donc umqinéne rare. Hood and Schubert (1979)
ont d'ailleurs montré, a l'aide d’'un modele anajygé du champ magnétosphérique de
Mercure, que la présence de courants induits dé& jodr de la magnétosphere limitaient la
compression de la magnétosphére et du choc due foide pression du VS.

D’autre part, si les effets cinétiques des iond pois en compte, il n’est pas nécessaire pour
I'onde de choc de coincider avec la surface poaragite interaction ait lieu.

Ces reésultats sont confirmés par I'étude des ian¥8 impactant sur la planéte, menée par
Kallio and Janhunen (2003a). On voit clairement Iegrcartes de densité des protons des
panneaux (a) et (b) de la Figure 48 que le chda etagnétopause sont repoussés vers la
planéte dans le cas d’'une pression du VS artifgient élevée (correspondant a une vitesse
égale a 860km/s). Les simulations révelent égalépes pour une pression élevée, bien que
'onde de choc et la surface ne soient pas en chr@aflux de particules qui impactent la
planete est plus important que dans le cas d’'uassmm normale au périhélie de Mercure
(densité du VS : 76cth vitesse : 430km/s) et la zone d'impact correspanth région
entourant le point subsolaire (Figure 48-c).
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Figure 48 : Densité des protons simulée pour un IMBirigé vers le nord, avec une pression du VS norna

au périhélie (a) et une pression du VS élevée (lhes positions du choc et de la magnétopause, détenmdes

par les formules empiriques de Slavin and Holzer @81) et Yang et al. (2002) respectivement, sont trées

en noir et les lignes de champ magnétique sont trées en rouge. Flux H(cm-2.s-1) impactant a la surface
de la planéte. Les frontiéres entre les régions dfiplantation des lignes de champ ouvertes et les figs de

champ fermées sont représentées en pointillés. Kialland Janhunen, 2003a.
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Les simulations hybrides de Mercure a son aphélia son périhélie visent a reproduire

l'interaction de Mercure avec le VS pour des passidifféerentes (Travnicek et al., 2007).

C’est avec le modele utilisé par Travnicek et @01 que ces simulations ont été effectuées.
Comme les simulations précédentes, ces derniertisnnhen évidence la compression de la
magnétosphére et de la magnétogaine du coté joar @ile sur les flancs, pour une forte

pression du VS. Les cornets polaires ainsi queeldélét de plasma de la queue sont, par
conséguent, moins développés que dans le cas diression plus faible. Cela est visible sur
les cartes de densité de la Figure 49.
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Figure 49 : Densité des protons normalisée par ragpt a la densité du VS, simulée avec une vitesseuste

pression du VS élevée (a et c) et faible (b et dgns les plans XZ (a et b) et XY (c et dRy=Ry. Travnicek
et al., 2007.

3.1.3.Influence de la conductivité de la surface de dmpte et systemes de
courant

Le modéle de Janhunen and Kallio (2003b) offre daspbilité d’imposer une conductivité
dans la coquille externe de la planete afin de odyire la fermeture des courants
magnétosphériques au niveau de la planete, erehabsl'ionosphére proprement dite.
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run01.hc (XY plane, Z=0) rundz.hc (XY plane, Z=0)

Figure 50 : Champ magnétique simulé auquel le chamgipolaire a été soustrait (module), dans le plan
équatorial XY pour les différentes géométries de laconductivité de la surface. Les runs 01 et 02
correspondent respectivement a une planéte bonne rauctrice (10°Q™.m™) et une planéte peu
conductrice (10°Q™.m™). Les quatre runs suivants correspondent & un hémphére conducteur et I'autre

faiblement conducteur, pour les runs 03 et 04 I'hémphére du c6té jour est peu conducteur et bon
conducteur, pour les runs 05 et 06, I'hémisphere md est bon conducteur et peu conducteur. Janhunen
and Kallio, 2004.
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A l'aide de ce modéle, Janhunen and Kallio (200#)éiudié I'effet de la conductivité de la
surface de Mercure sur la magnétosphere et onbdajrdes systemes de courants observes
dans la magnétosphére terrestre. Dans le modéléadi® and Janhunen (2003b) il est
possible de faire appel a un maillage multi-grille. recours au maillage multi-grille permet
de raccourcir les temps de calcul en offrant unllagg fin uniquement la ou I'on souhaite
étre plus précis, le vent solaire non perturbé,example, ne nécessite pas un maillage aussi
fin qu’au voisinage du choc et de I'obstacle. Cetfgion est activée dans la version du
modele utilisé par Janhunen and Kallio (2004) eémlution va de 610km a 153km.

Les simulations effectuées reproduisent plusie@s:cune planéte peu conductrice, une
planete conductrice, un hémisphére peu conductellaugre bon conducteur. La Figure 50
représente la composante externe du champ magheétage (Bt - Badipolairel|) pour six
géométries de la conductivité de la planéte. Biea la conductivité de Mercure soit encore
peu connue, ces résultats montrent qu’elle a uheeimce sur les courants de la magnétopause
et de la queue et par conséquent sur la structuchamp magnétique.

3.1.4.Le champ magnétique intrinseque

Omidi et al. (2004 ; 2005) ont étudié linteractidn VS avec un obstacle magnétisé, en
comparant les effets de champs magnétiques infiresed’intensités différentes a I'aide d’un
modeéle hybride bidimensionnel. Selon ces travaasdifférents types d’interactions étudiées
sont classés en fonction d’'un critere, D correspondant a la distance entre la planet et |
nez de la magnétopause. Les simulations ont mopieépour un criter®p supérieur a 20
fois la longueur inertielle des protons du VS noertgrbé, (20/wpi~0.FRve), la
magnétosphére étudiée devrait ressembler a cell@a deerre. L'interaction VS/Mercure
présentant un criterBp égale a 6dwpi (~1.Rwve), le modele d’'Omidi et al. (2004) a été
adapté a Mercure et a permis d’étudier les fromsi@te la magnétosphére de Mercure et de
mettre en évidence les similitudes existant errmndgnétosphere de Mercure et celle de la
Terre (Omidi et al., 2006).

Déterminer la nature de la source du champ magreéétigrinseque de Mercure est I'un des
enjeux principaux des missions Mariner 10, MESSENGERepi Colombo (cf Chapitre 1).
En décrivant le champ magnétique interne de Merpareun champ multipolaire d’ordre
supérieur a 1, Giampieri and Balogh (2001) ont #émdes données de champ magnétique
acquises lors d’'une orbite de la sonde MMO de Bepliombo. Ills ont montré qu’il est
possible de déterminer la décomposition multipelaiu champ magnétique planétaire avec
une erreur sur les moments calculés inférieuregaleéa 10%. lls sont également capables
d’en déduire la géométrie de la source. En revarggsetravaux ne prennent en compte que le
champ interne de Mercure et négligent les effessabeirants magnétosphériques, créés par
l'interaction avec le VS, sur le champ total obgerv

Bien que l'interaction du VS avec la magnétosplierdlercure présente des similitudes avec
l'interaction du VS avec la magnétosphere terrefmidi et al., 2004 ; 2005 ; 2006), le
champ magnétique interne de Mercure est considgrait plus faible que celui de la Terre
(Ness et al., 1975 ; 1976) et l'intensité de I'INMBt plus élevée a 0.387UA qu’'a 1UA. Par
conséquent, le champ associé aux courants maghétagpes engendrés par l'interaction
Mercure/VS est du méme ordre de grandeur que leghatrinseque et leur distinction lors
de l'interprétation des observatiomssitu présente des difficultés. A I'aide d’'un modéle de
Tsyganenko and Stern (1996), appelé T96, adaptéadaétosphére de Mercure Korth et al.
(2004) ont étudié la séparation du champ internelletchamp externe dans le champ
magnétique observé par MESSENGER durant une annéstterd’orbite autour de Mercure.
Cette analyse a pour but principal de déterminer¢ de plus de précision possible, le champ
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interne de la planéte et met en évidence l'impaeatte la prise en compte du champ externe
pour diminuer 'erreur sur le champ interne a patés données d’observation. Bien que le
modeéle T96 ait été adapté a Mercure, il présentaines particularités dans sa construction
qui limite son efficacité pour une telle étude. dc@nposantd3x de I'IMF est nulle dans ce
modéle, alors qu’elle est généralement dominanteiaeau de I'orbite de Mercure (selon la
spirale de Parker), de plus, la reconnexion emtrsmdgnétosphére de Mercure et I'IMF est
plus importante que dans le cas de la Terre etrcel pas pris en considération dans la
version adaptée par Korth et al. (2004) du T96.

Les simulations MHD de Kabin et al. (2008) visaientétudier la séparation du champ
magnétique intrinseque de Mercure et du champ ntiggiee provenant des courants
magnétosphériques, en préparation des trois suptolde la mise en orbite de la sonde
MESSENGER. Le modele MHD offre une meilleure desaiptdu champ magnétique
externe lié aux courants magnétosphériques queotielm T96. Dans ces simulations, trois
modeles de source du champ magnétique intrinségpietsstés : un dipble non tilté, un
dip6le tilté, un dipdle tilté auquel on ajoute unadripdle aligné non tilté. La valeur du
module du moment quadripolaire, déterminée parndedeles de dynamo (Heimpel et al.,
2005; Stanley et al., 2005) et égale a 45nT, neésepte qu’environ 10% du module du
moment dipolaire, égal a 350nT. Les résultats daslations lancées pour chaque modele de
champ interne, avec différentes orientations delf)] montrent que les écarts de champ
magnétique entre les différents modeles de chatepim peuvent étre du méme ordre que les
écarts dus aux différentes orientations de I'lMFesQGravaux révélent également que les
perturbations du champ magnétosphérique associ@esotnposante quadripolaire du champ
intrinséque seraient trés faibles et difficilememétectables par le magnétomeétre de
MESSENGER lors des orbites. En revanche, ils permatiembntraindre les parametres du
champ dipolaire (module du moment magnétique &t &t de distinguer les différents
modeles de champ interne adoptés.

Les investigations de Korth et al. (2011), utilisane évaluation des fluctuations de I'IMF a
partir des observations de MESSENGER et le modele éagphérique de Tsyganenko and
Sitnov (2005), ont démontré que le champ magnétigesuré a 200km d’altitude pouvait étre
modifié d’'une valeur égale a 30% de celle du chafigmlaire. Ceci confirme la forte
influence des conditions externes sur la déternanates caractéristiqgues du champ interne.
Alexeev et al. (2010) ont analysé les caractéustsgdu champ intrinseque de Mercure a
'aide de leur modele de champ magnétosphériquetraiat par les données de champ
magnétique des deux premiers survols de MESSENGERoSapt que le champ interne
provient d’'un dipble excentré vers le nord, ils daterminé les valeurs du moment dipolaire
et du décalage de la position du dipdle, 196nT 86k respectivement. A I'aide du modele
d’Alexeev et al. (2010), adoptant la représentatthn dipdle excentré pour le champ
magneétique intrinseque de Mercure, Winslow et 201) ont déterminé la taille du cornet
polaire nord et le flux de particules impactansiaface puis ont extrapolé ces résultats au
cornet polaire sud. Selon les auteurs, la surfaceainet polaire sud est environ 4 fois
supérieure a celle du cornet polaire nord. L'omget la structure du champ magnétique de
Mercure n’étant pas encore connues, ces résuttateaiprendre avec quelques réserves.
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3.2.Etude du champ magnétique intrinseque de Mercure

Dans le Chapitre 1 et dans la section 3.1.4 ladteds d’observations et de simulations ayant
pour objectif d’étudier le champ magnétique inttqge de Mercure sont présentés. Des
simulations, effectuées a 'aide du modele hybdderit dans le Chapitre 2, nous ont permis
de mener des investigations sur la structure deuace du champ magnétique intrinseque de
la planéte.

Dans cette section, les résultats que nous avaesiud avec le modeéle hybride de Mercure
sont présentés sous la forme d’un article qui asétémis a la revue scientifiqueurnal of
Geophysical Resear¢ddGR) et accepté pour publication le 11 septembi 2

A Global Hybrid Model for Mercury’s Interaction Wit h the Solar Wind:
Case Study of the Dipole Representation

Abstract

The interaction of the solar wind (SW) with the metyn field of Mercury is investigated by
means of a three dimensional parallelized multesgsehybrid model. A comparison between
two mathematical representations of Mercury’s m#ic magnetic field is studied. The first
model is an Offset Dipole (OD) having the offset atipolar moment reported Bynderson

et al. [2011]. The second model is a combination of a Ripand a Quadrupole (DQ), the
total field is fitted to the offset dipolar fieldfor northern latitudes greater than 50°.
Simulations reproduce the features which charaseMercury’s interaction with the SW,
encompassing the Bow Shock (BS), the magnetoshiéethmagnetotail, the “cusps” region
and the neutral current sheet. Global hybrid sitrada of the Hermean magnetosphere run
for the OD and DQ models demonstrate that the sootiparts of the magnetospheres
produced by the OD and DQ models differ greatlyopology and volume meanwhile their
northern partsare quite similar. In particular the DQ model extsita dome of closed field
lines around the south pole in contrast to the @hout further information on the intrinsic
magnetic field of the planet in the southern regidmch should be provided by BepiColombo
after year 2020, we can only speculate on the enfte of the different magnetic topologies
on the magnetospheric dynamics.

1. Introduction

Mariner 10 flybys revealed a substantial intrinsiagnetic field, a small but highly time-
variable magnetosphere and a detached Bow Shock[[BSs et a,11975;Ogilvie et al,
1977;Russell et a] 1988]. A preliminary study of magnetometer datem Mariner 10 first
flyby inferred the presence of a magnetic dipdlegs et a] 1974]. Magnetic field data were
interpreted using a spherical harmonic developmientorder to obtain a multipolar
decomposition of the observed field up to the sdcorder Ness et a] 1975, 1976]. This
analysis suggested a centred dipole representatidercury’s intrinsic magnetic field and
established constraints on its dipole moment. Highreler multipoles were associated to
external sources (contributions from magnetosheatid plasma sheet currents).
MESSENGER observations during the three flybys of Mercbrought additional
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information and set on the front page the invesibgaof the structure and the origin of
Mercury’s magnetic field. The first MESSENGER flyby disato an estimate of the dipolar
moment equal to 230-290nTxR 1/100 of Earth’s dipolar moment, and a non-dipolar
contribution corresponding at most to 52% of th@oté field [Anderson et aJ 2008].Alexeev

et al. [2010] have used a paraboloidal model combinech vaeih Offset Dipole (OD)
representation proposed INess et al[1974] to compute Mercury’s magnetospheric field
during MESSENGER flybys. A dipole moment of 196nT¥Rwvith a Northward offset of
405km resulted from this investigation. Since thbital insertion, of MESSENGER on
March 18" 2011, investigations of Mercury's intrinsic magnefield have been carried
further andAnderson et alf2011] reached the conclusion that a northwarftexhdipole with

a northward offset equal to 4841km and a dipolar moment of 195nTyR provides a good
approximation in the light of MESSENGER observationsiarthern latitudes higher than
30°. Anderson et al[2011] also emphasized that the observed fieldel represented by
combined dipolar and quadrupolar terms in a sphkharmonic analysis of MESSENGER
magnetic field data above 30°N.

In addition, Mariner 10 observations enlightenee #isence of substantial atmosphere and
ionosphere but an upper limit of exospheric spesieh H, He and O, have been deduced
[Broadfoot et al. 1976]. Ground based observations demonstratedMbecury has a very
changing exosphere and additional exospheric coemienNa, K and Ca, were identified
[Potter and Morgan 1985, 1986;Bida et al, 2000; Leblanc et al 2006]. MESSENGER
flybys refined the knowledge of Mercury’s exospherenfirmed the highly asymmetrical
distributions of Na and Ca around Mercury and réeagkéhe presence of Mg in the exosphere
[McClintock et al, 2008, 2009]. Na observations show a stronges&on near the poles of
Mercury while Ca emission increases from dusk twrdgMcClintock et al, 2008]. The
distribution of exospheric components is relatedptocesses that supply and deplete the
exosphere. Since Mercury's exobase coincides \mghsurface of the planet, a part of the
exosphere originates from the extraction of atoramfthe surface. Extraction processes due
to Solar Wind (SW) sputtering, thermal and phototimslated desorptions and
micrometeoroid impacts are describedkbjen et al [2007].

Mercury’'s exosphere and magnetosphere are strodglyendent since the exosphere
ionization is a source of planetary ions which sypyercury’s magnetospher&illen et al,
2007; Zurbuchen et aJ 2008, 2011]. MESSENGER reported on the plasma csitiqo in
Mercury’s vicinity and emphasized the presenceonfzed exospheric populations such"Na
K* and J, to mention only themZurbuchen et a).2008;Slavin et al, 2008;Raines et a|
2011].

In addition to observations, meaningful efforts mbdelling have been lead on Mercury.
Numerical simulations offer a global descriptiontbé SW interaction with Mercury, allow
setting back in situ measurements in a three dimeak context and help to separate
temporal from spatial fluctuations. Magnetohydroalymc and hybrid simulations have been
performed to simulate Mercury’s interaction witke t8W.

Hybrid simulations offravnicek et al[2007] highlighted variations of the position oEtBS
with SW pressure by testing low and high pressases in order to mimic SW conditions at
Mercury's aphelion and perihelion. This study leadgarticular to a very small stand-off
distance of the SW in the high pressure case. Tleeofothe Interplanetary Magnetic Field
(IMF) direction in determining the structure of theagnetosphere has been investigated by
Kallio and Janhunen[2004] andTravnicek et al [2010]. Travnicek et al[2010] highlight
substantial differences, especially for the positiof the BS and the magnetospheric
configuration, between purely northward and soutlW®F cases. Hybrid simulations using
the IMF orientations of the first (northward IMFhd second (southward IMF) flybys of
MESSENGER and the SW plasma parameters at Mercuryisliap were performed by
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Wang et al[2010] and, with an adaptative model, Miiller et al [2011]. AsTravnicek et al
[2010], these studies emphasized important diffs#erbetween the results given by the two
configurations of the IMF. A general conclusionrframumerical investigations stressed that
the Hermean magnetosphere is affected by exteomalittons and, due to its compact size,
responds quickly to changes of the interplanetargrenment Fujimoto et al, 2007]. Such
fast magnetospheric reconfigurations are suppoitgd MESSENGER flybys plasma
observationsRaines et al 2011].

Due to the lack of an ionosphere, the conductieftthe planetary surface plays a crucial role
in the closure of the currents system. The effedtsuface conductivity models were
investigated bylanhunen and Kallig2004], and magnetospheric asymmetries were pbinte
out. The intrinsic magnetic field is an importantvdr of the nature of the SW/Mercury
interaction but the lack of low altitude observasoof the magnetic field above the southern
hemisphere of Mercury does not allow definitive dosions about the topology of the
planetary magnetic fieldKabin et al.[2008] performed MHD simulations with different
sources of Mercury’s magnetic field comparing &dil dipolar magnetic field with a tilted
dipolar and quadrupolar magnetic field. Valuabl®imation can be deduced on the internal
structure of Mercury by studying its magnetosphemd trying to separate for internal and
external contributions to magnetic fields obseorai by MESSENGER. However, the ever
changing interplanetary conditions induce a valigbof the magnetospheric field which
could be of the same order as differences betwemtels of the planetary field making their
discrimination uncertain. MESSENGER orbits for whiatas wind and IMF conditions do
not change significantly while the satellite is $3mg the magnetosphere can be used for an
accurate determination of the internal field [Kabtral, 2008]. They investigate the multipole
development of Mercury’s intrinsic magnetic fielddaquantify the external magnetic field.
This study supports a multipole representation Vaitith dipole and non-dipole terms for
Mercury’s magnetic field. Vogt et al (2004, 200&vk shown that large scale current systems
and magnetic field topology of quadrupolar magneateses have a considerable influence on
the global magnetospheric configuration.

The present study aims first, to investigate theradtion of Mercury’s intrinsic magnetic
field with the SW by the means of hybrid simulateomd second, to establish the sensitivity of
the global interaction upon the representation lbé tHermean internal field. Two
representations of the internal magnetic field tsted: 1/ a northward OD, according to
Anderson et alf2011], 2/ a combination of a centered DQ fittedite OD in order to comply
with MESSENGER observations above 50°N latitudes. Heith model used to perform the
simulations and models of intrinsic magnetic figlce described in section 2 while the
simulation results are presented and discussegtiioas 3 and 4.

2. Simulations
2.1. The hybrid model

The model used in this study adopts a so-calledidhytarmalism where fully kinetic
description is applied to ions meanwhile electrarestreated as mass less fluid which ensures
the charge neutrality of the plasma and contribtiwethe total current and pressure. This
hybrid model is based on the CAM-CL algorithMdtthews 1994] and is adapted version of
the Martian and Titan simulation modebMddolo et al, 2005;Modolo and Chanteyr2008].

The present model has been parallelized and ad&pescribe the SW interaction with the
Hermean magnetosphere. The present study doesqutera@ kinetic treatment but we use
the hybrid simulation model and program that we presently developing in order to
investigate general plasma processes around Mewdueye kinetic effects cannot be ignored.
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The coordinate system used is the following: thex &orresponds to the Sun-Mercury
direction (the SW flows in the +X direction), theaXis is positive normal to the orbital plane
(the magnetic dipole moment of Mercury’s intrinBeld points in the —Z direction) and the Y
axis completes the right-handed system. The sinomlas performed in a three dimensional
box with 186x400x400 mesh nodes equally spaced48/chy,i L1120 km, where b is the
ion inertia length of undisturbed SW protons. Thenputational domain is thus limited to -
4.5Ry<X<+4.5Ry, -9.8R<Y,Z<+9.8R, with Ry being Mercury’s radius.

The time step equals to 005'=2.5x10%s, whereQy; is the proton gyrofrequency of the
undisturbed SW. A steady state is reached afteutahoee crossing times of the SW through
the simulation domain which corresponds to 600@ tsteps.

The SW plasma is injected in the YZ plane at X=R\pb(entry face of the simulation) with a
Maxwellian velocity distribution and exits freelg the YZ at X=+4.5 R (exit plane). The
IMF and the motional electric fieldH =-vxB) are imposed at the entry face (Neuman
conditions) while open/free boundaries (zero gnatji@re set in the exit plane (Dirichlet
conditions). Periodic conditions are applied toedat faces for both particles and
electromagnetic fields. The outer crust and maraileductivities are poorly constrained by
observations or models. Assuming that the Hermegalith and mantle have similar electric
properties than the Moon leads to conductivity galuanging from 18 Smi* to 16 Sm*
[Glassmeier 1997], resulting in variations of the height-igtated conductivity over six
decadesX=0.05 — 50000 S). Under these circumstances, nduaivity terms are setup in
the obstacle but the Hermean intrinsic magnetid fi® imposed at each time step inside the
obstacle (from 0.75 R to the surface). Particles impacting the planet stopped in the
obstacle leading to zero ion velocity.

2.2. The simulation parameters

The simulation model includes two ion species: SWtqrs and alpha particles with
respective percentages of 95% and 5%. Planetasy ao@ not modeled in this study and
therefore we assume that the contribution of pknyghlasma to the current is negligible.

The simulation has been performed with a realigi®o$ SW plasma parameters at Mercury’s
aphelion: a plasma density of 32&nma proton temperature of 11.2eV (and 44.8eV fphal
particles) and a bulk speed of 430knil{llo et al., 2005].

Table 1. Mean values and standard deviations of thebound and outbound IMF intensity and
components observed by MESSENGER on April 23, 2011

Parameters Inbound, (nT) Outbound (nT)
Bivr.x -5.9+1.8 -2.42.0

Bivr,y 16.5:2.0 12.1+1.3

BivF.z 2.4+3.0 -0.31.7

4nbound parameters are computed from 16:00 to 17:0@nd outbound parameters, from 20:20 to 21:00.

The IMF used in this study is fixed by MESSENGER maignieétlds observations acquired
on April 23, 2011. The IMF is set to: (6;-13;0)nT.tWdugh the IMF orientation is unusual,
since it differs significantly from the averageeoriation defined by the Parker Spiral, it has
two main advantages. First, it has no componerthén+Z direction which is interesting to
investigate the north-south asymmetry of the BS thiedHermean magnetosphere. Second,
the IMF is quite stable with almost identical compots in the inbound and outbound pass:
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the average values and standard deviations of mboand outbound magnetic field
components are presented in Table 1.

2.3. Theintrinsic magnetic field model

Two simulations have been performed with differenteis of the intrinsic magnetic field: an
OD and the combination of a dipole and a quadru(iofg).

The first simulation (SIMU1) is completed with a tlaward (+Z) OD of 484km with respect
to the center of the planet and with a magnetic extnwvhich equalsn, =-196nTxR}e,, in
agreement with MESSENGER observatioAaderson et a] 2011].

In this approximation, the intrinsic magnetic fieklexpressed aB, (r - rc), wherer is the

vector position of the center of the shifted dipohe dipolar field being given by

B,(1)=—to [of[md-f]-md},

4 3| 2
AU ]
The second simulation (SIMU2) involves a combinatidrtentered dipolar and quadrupolar
fields (DQ), which is the beginning of the multipoldevelopment of the magnetic field. The

respective contributions of the magnetic dipole goddrupole are weighted by coefficients
Cq andcy. The resulting magnetic field can be written in ibiéowing form:

Baq (1 Gy 1Cq ) =C4By(r) +¢,By(r).
The quadrupolar fiel&, is expressed as:

M rr'
B,(r) = [5——2 JQr,
R I

WhereQ is the quadrupolar moment tensor, WiiF196nTxR,*:
10 O

Q=Ql0 1 O©

0 0 -2
Due to its highly eccentric polar orbit with a @gsis located near the north geographic pole,
MESSENGER explores the Hermean magnetosphere adekitow enough to analyse the
source of the planetary magnetic field in the nemthhemisphere. But this bias of the orbital
coverage restrains comparisons between observati@hmodels to sufficiently high northern
latitudes. Hereey andcy coefficients are adjusted to produce a resultirgmetic fieldByq
comparable to the shifted dipole approximationforthern latitudes higher than 50°.
The dipolar and quadrupolar contributions to theltdield are determined by the least
squares method leadingd@andc, coefficients equal to 0.72 and 0.38.

3. Results
3.1. Global results

The main features of the three-dimensional magriid draping around Mercury can be
discussed by examining two-dimensional cuts of #maulation domain. Figure 51 is

composed of four panels displaying maps of thel to@gnetic computed from SIMU1 and
SIMU2. Figures 51-a and 51-b display the solutiorthie XY plane for SIMU1 and SIMU2

(this plane contains the SW and the IMF directiomkjle Figure 51-c and 51-d present Btot
in the XZ plane (respectively for SIMU1 and SIMUEjgure 51 shows the deformation of
the intrinsic magnetic field caused by its intei@ttwith the SW; this is also visible on the
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representation of the magnetic field lines on Fegbi2. Different boundaries and regions can
be identified in simulation results such as the 88,magnetopause (MP), the magnetosheath,
the magnetotail, the cross tail current sheet hadrtagnetic “cusps”.

Figure 52 shows the magnetic field lines correspundo the simulated magnetic field for
SIMU1 (52-a and 52-c) and SIMU2 (52-b and 52-dp<€d field lines are represented in red
in Figures 52-a and 52-b in the XZ plane and ojpad fines are represented in the XY plane.

nt 160

Y(Rwm)

-4 -2 o] +2 +4 4 -2 0 +2 +4

X(Rwm)

Figure 51: Magnetic field magnitude (in nT) mappedn the XY plane (a and b) and in the XZ plane (c ad
d), for SIMU1 (a and c) and SIMU2 (b and d). In eak figure, Mercury is represented by the white disk
and the projections of MESSENGER trajectory of April 23, 2011 are over plotted on the maps (black
dashed lines). The green dot represents the projech of the Closest Approach position and the portio of
MESSENGER trajectory corresponding to the time inteval between 18:20 UTC and 19:10 UTC is
represented by the black bold solid line. The begiming of MESSENGER trajectory is represented by the
red arrow. The directions of the IMF and of the SWhulk velocity are indicated on panel (a).
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Figure 52: Magnetic field lines. Closed field linesare represented in the XZ plane for SIMU1 (a) and
SIMU2 (b). Open field lines are represented in theXY plane for SIMUL (c) and SIMU2 (d). Open field
lines clearly connected to the IMF are colored in mgenta; the others are colored in blue. The feef the

connected field lines, corresponding to the “cuspsih function of local time and latitude, are repregnted
by dots colored in red for SIMUL1 (e) and in blue fo SIMU2 (f).
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Note that two types of open field lines appear agufeés 52-c and 52-d, open field lines
clearly connected to the IMF are represented inemtgand field lines that are neither
connected to the IMF nor closed in the tail aregesented in blue.
Due to the finite size of the simulated domain ¢hare four types of magnetic field linek:
IMF lines just cross the simulation domain from daee to another one, they are not tied to
the planet, ii/ field lines having one end on tHanpt and having near the other end a
rectilinear segment parallel to the undisturbed IiyiStream of the BS, they can be identified
as reconnected open field lines and they preseangualar point at their crossing of the BS,
i/ field lines tied to the planet at both extrenstighich are clearly closed magnetospheric
field lines,iv/ last there are field lines connected to the plaheine end only and crossing a
boundary face of the simulation domain without hgvcrossed the BS, these lines are either
closed magnetospheric field lines or open fiel@ loonnected to the IMF but there is no way
to discriminate these two possibilities withoutagging the simulation domain. Field lines of
the fourth type will not be discussed further ané aot considered in the following
discussion. Such uncertainty about the closutheconnection to the IMF of the field lines
arises because of the limited size of the simutadiomain.
The feet of the reconnected field lines feet arét@ibon Figures 52-e and 52-f and give an
indication of the position of the “cusps”. In testeéal magnetospheric physics the cusps are
regions located inside the nominal magnetopausefided by magnetosheath like plasma
[Cargill et al, 2005]. Thes regions encompass opad fines connected to the IMF on the
dayside. These regions correspond also to largepgeging fluxes of SW protons resulting
in efficient production of exospheric Na atoms pytsering of the planetary surface. “Cusps”
are located in both northern and southern hemiggh@&ihe largest “cusp” region is present on
the southern hemisphere for both simulations. Madetfforts showed that the location and
size of the “cusps” are driven by the IMF directijdassetti et al 2003; 2007Kallio and
Janhunen 2004; Travnicek et al 2007].Potter et al [2006] reported observations of Na in
polar region hypothetically extracted from the agd by SW ions sputtering®¢tter and
Morgan, 1990], Na excess was observed either in the eortbr in the southern hemisphere
depending on the SW configuration allowing SW iompact on the surfacé.eblanc et al.
[2009] present ground based observations of Metsuxia exosphere with the telescope
THEMIS and observed peaks of Na emission in both $igineires but stronger in the southern
hemisphere.
SIMU1 and SIMU2 present large similarities in thertdern hemisphere (+Z hemisphere,
Figures 51-c and 51-d, Figures 52-e and 52-f), tlona of BS, MP and “cusps” are
comparable. In the equatorial plane (Figures 5hd 8l1-b), the situation is equivalent
although a stronger magnetic field is noticed velyse to the planet for SIMU2. This
difference is mainly due to the centered dipoletgbuation which is more intense at Z=0 than
the shifted dipole. Closed field lines are maiphgsent in the northern hemisphere (Figures
52-a and 52-b).
The situation is drastically different in the Southdnemisphere (-Z hemisphere). SIMU1
results emphasize a larger magnetosphere andalok shmore extended than in SIMU2. The
mathematical representation of the dipolar and guaadar field induces a magnetic dome of
closed field lines near the South Pole (Figure p2:®@usps” are larger in SIMU2 and extend
to lower latitudes than in SIMUL.
The average BS position, deduced from observatisnsually represented by a conic section
with cylindrical symmetry with respect to the Sureidury axis. It is modeled by a formula
[Russell et a] 1977;Slavin and Holzer1981]:

L

fpg = ——————
% 1+ £cos@y)
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rss andogs are the polar coordinates, L is the distance @d&8 in the focus plane (taken here
to contain the center of the planet) ants eccentricity.

Parameters of the conic sections corresponding ESB#ENGER observations [Slavin et al.
2009; Moldovan et al., 2011] and simulations aséell in Table 2. It has to be noticed that
Figure 3 of Moldovan et al (2011) show a large dispn of BS crossings. Some
characteristics of the conic sections appear inelalwhere k corresponds to the SW stand-
off distance and ¥the focus of the conic. The average stand-off desta determined for the
Hermean BS are very close to the Martian BS charigtic values (about 1.6 Martian radii,
[Vignes et al 2000]) and significantly smaller than that ot tfierrestrial BS (about 13
Terrestrial radii, $lavin and Holzer1981)).

Table 2. Parameters L ance and additional characteristics of the conic sectits representing the BS

Source L (Rq) E Xo (RM) Lx (RM)
Moldovan, EPSC-DPS 2011 2.7 1.07 +0.5 1.3
Slavin et al., 2009 2.4 1.07 +0.5 1.16
SIMUL1 (XY plane, XZ plane) 43,45 0.92,1.05 0 22.
SIMU2 (XY plane, XZ plane) 4.1,4.1 09,1 0 (2.1

¥ and Ly correspond respectively to the conic section cemtdistance and the SW stand-off distance to
the planet center. For each simulation the fits aralifferent in the XY plane and in the XZ plane: the
simulated BS is not exactly cylindrically symmetrial. Moldovan et al. (2011) calculations take into
account an offset along the Z-axis of +0.2RM whicts not indicated in Table 2.

Figure 51 shows that the shock is larger in the pf@he than in the XY plane in both
simulations emphasizing an important asymmetry thiedefore the limitation of cylindrical
symmetry assumption of the shoékussell et a] 1977;Slavin and Holzer1981].

In order to compare with MESSENGER observations, sitedIBS positions have been fitted
separately in the XY and XZ planes, allowing slightifferent stand-off distances in XY and
XZ planes.

BS asymmetries are generally linked to the IMFrdag&on [Travnicek et al 2010;Fujimoto

et al, 2007]. In the XY plane, the simulated BS and negsphere are slightly more
extended in —-Y direction because of the negative@nponent of the IMF (Figures 1la and
1b). XZ plane asymmetry is the consequence ofnatanagnetic field representation which
is an important driver of the structure of the metgsphere Hujimoto et al, 2007]. The
results show weaker magnetic field intensity in sbethern hemisphere in both simulations.
This feature can be easily explained for SIMU1 ana consequence of the Northward shifted
dipole. The weak magnetic field region near the B@aographic pole in SIMU2 hails from
the destructive sum of the dipolar and the quadangi®lds in this region. As a consequence,
the BS and the Magnetosphere are more extended direction.

Simulated BS positions fits have eccentricitiesseldo 1 and larger SW stand-off distance
(~2.1Ry) than in the calculations dfoldovan et al[2011] andSlavin et al [2009] (~1.7R)
deduced from MESSENGER observations. Simulated BSsigrgs both in SIMU1 and
SIMU2 are consistent with the dispersion of BS siogs observed by Moldovan et al (2011).
SW parameters are highly variable at Mercury archbge of its important orbit eccentricity,
the planet undergoes very different average SW itond [Sarantos et a] 2007].
Magnetosphere and BS dimensions are strongly coeshdo the upstream environment
conditions: in particular, the SW dynamic pressamd the IMF will affect the structure of the
Magnetosphere and the different boundary positjéngimoto et al, 2007;Travnicek et al
2007; 2010]. Former simulations predict a paralbaldike BS shape with a stand-off
distance ranging from the surface to 2,4 Kabin et al, 2000; Kallio and Janhunen, 2003;
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Travnicek et al, 2007; Muller et al, 2011). Howetlezse results differ significantly from the
results of Wang et al (2010) who suggest a “squhglaeaboloid” with a stand-off distance
close to 3 . It is worth noticing that MESSENGER reveals a ladyaamic of the BS
crossings and the simulated BS is well in the raofgdnese BS crossings. SIMU2 predicts a
BS position which in better agreement with the agerposition than SIMU1.

3.2.Comparison with MESSENGER observations on April 23, 2011

Components of the simulated magnetic field are @regh to MESSENGER observations.
Without monitoring the key parameters of the SWrt{ple number densities, velocity and
temperature), simulations cannot be performed thi¢happropriate upstream parameters and
reaching a close similarity with MESSENGER measuremisntiot expected.

Figure 53 displays magnetic field components, ie tdercury Solar Orbital (MSO)
coordinates, for the April 23, 2011 MESSENGER orb#tween 16:00 and 21:.00.
Observations and simulations results are comparé&dgure 53. To perform this diagnostic a
virtual spacecraft is flew in the simulation acdogd to MESSENGER trajectory and
simulated magnetic field components are recordedgathe trajectory. The projections of
MESSENGER trajectory of April 23, 2011, between 16100C and 21:00 UTC, are
displayed on Figure 51. After passing through tbgtlsern hemisphere, from 16:00 UTC to
17:00 UTC, MESSENGER reached the northern hemispheabait 17:00 UTC and the
Closest Approach (CA) near the North Pole with kitude of ~200km, at 18:00 UTC. Then
MESSENGER returned in the southern hemisphere ard8m2é UTC.

Figure 53-a to 53-d represent respectively thel totagnetic field, the B, By and B
components. The color code associated to figure sb3hé following: black indicates
observations, blue SIMU1 solution and red SIMU2i80h.

The simulated magnetic field is globally in good adance with observations and the
general trend is well reproduced in both simulatiorhe observed and simulated components
of the field present many similarities: the B the dominating component and the sign of the
components changes practically at the same time.3HR&ER observed the outbound BS
crossings at about 20:10 UTC while SIMU1 and SIMWdjict a BS crossing respectively at
20:30 UTC (farther from the planet) and 19:50 UTMger to the planet). The inbound BS
crossings for SIMU1, SIMU2 and observations alnoostcide and occurred at ~17:00 UTC.
Before CA, when the virtual spacecraft is in thetinern part of the magnetosphere, SIMU1
and SIMU2 mimic the magnetic field profiles obsetvey MESSENGER along its orbit.
Such feature is not surprising since the internagymetic field for SIMUZ2 is set up to have a
similar representation than SIMU1 in the northeemisphere. Therefore from the inbound
pass a Northward shifted dipole and a combinatibeemtered DQ with adjusted relative
coefficient provide a similar solution. After theAC from 18:20, the magnetic field
components of SIMU1 and SIMU2 start to differ, vehthe virtual spacecraft reaches the
southern hemisphere.

The B intensity is more important (of ~50nT) for both siations than for MESSENGER
observations at CA which derives from thg@mponent of the simulated magnetic field and
there is a significant discordance between therghiens and the two simulations occurring
after the closest approach 18:20- 19:00/19:10 UT@jnin due to the simulated xB
component. The simulated southern magnetic lobe sdemhave larger magnetic field
amplitude than the observationhis feature is also noticed on some of the orbital
observations of the magnetic field.

The disagreement between the global model andurdsifa can be caused by several factors.
Travnicek et al[2007] have illustrated the effect of high and/IBW dynamical pressure on
Mercury’s magnetosphere. Therefore in absence ofig@fmation, the SW density and
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velocity used in the simulations can differ from SMiues that Mercury was facing during
the specific time interval and influence the magspheric structure.
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Figure 53: Comparison of the simulated and observethagnetic field intensity (a) and components (b td)
along MESSENGER orbit of April 23, 2011. Simulatiors results are represented by the blue curve
(SIMU1) and the red curve (SIMU2), the magnetic fill observed by MESSENGER corresponds to the
black curve. The Closest Approach and the BS crossgis are indicated on panel a).

Moreover, although the IMF is quite stable on tihatie, there is a small variation of the IMF
component (of a few nT) between inbound and outbdliaBlle 1), larger change of the IMF
could occur while MESSENGER was in the magnetosphaeré generate a quick

reconfiguration, although this scenario is quitdikaty. Despite the assumption that the
planetary plasma has a negligible influence onctireent, it could have local effects which
are missing in this simulation model. Finally, ®nidercury’s conductivity is assumed to play
a role in the closure of the magnetospheric cusrentonductive planet may influence the
configuration of the magnetospher@gaphunen and Kallio2004]. The absence of surface
conductivity in the simulation model might resuitmodifying the electric current circuit in

the magnetosphere.
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4. Conclusion

Simulations of Mercury’s interaction with the SW negerformed using a three dimensional
parallelized multi-species hybrid model in ordeineestigate the sensitivity of the Mercury’s
intrinsic magnetic field representation. Simulaidmve been run with a northward OD of
484km and a magnetic moment equal to 196nTxSIMU1) according toAnderson et al.
[2011], and a combination of dipole and quadrupubgnetic field with adjusted respective
coefficients which provide similar magnetic fielélues than a shifted dipole in northern
latitudes higher than 50° (SIMU2).

The main structures of the interaction between Wezhd Mercury are well reproduced in
the simulations. The results show a detached BSagneatosheath, a magnetotail, a neutral
current sheet and the “cusps”. This study emphasineserous discrepancies between the
two simulations. In SIMUL, the shock and the magsghere are wider than in SIMU2,
especially in the southern hemisphere, and thehssmtith asymmetry apparent in both
simulations is increased in SIMU2. The comparisotwben the simulated BS, in the two
cases, and the average positions of the BS estimate MESSENGER observations gives a
better accordance for SIMU2, mainly in the southdremisphere. In SIMU2, the
magnetosphere is very atypical, presenting a regfariosed field lines near the South Pole
with a weak magnetic field which is the cause a# tmportant north-south asymmetry.
Simulations showed satisfying agreement with MESSEN®GEBE&ervations of the magnetic
field on April 23, 2011, though both simulationseosstimate the CA magnetic field intensity
and the outbound crossing occurs later in SIMU1 eandier in SIMU2 than in observations.
The OD and DQ models imply large differences in soethern magnetosphere although
these differences are not entirely reflected altregorbit of MESSENGER. By examining
closely the southern magnetosphere and the BS agdetopause crossings, complementary
information could be used to constrain the intameiagnetic field properties.

It is worth noticing than the kinetic formalism aguded for this study is not expected to be
determinant and similar conclusions could be redaehi¢gh a 3D (single or multi-fluid) MHD
simulation model. Having already developed hybriodels for small planets and moons like
Mars, Titan and Ganymede we have logically adaptedsmnulation program to Mercury in
order to study its magnetosphere where kinetiaceffen ions are expected. A similar choice
has been made by Travnicek (2007), Kallio and Jae@hu(2003), Wang et al (2010) and
Muller et al, (2012). Parameters of the SW corresptgy to these observations are unknown
and an incorrect set of simulation parameters mdyde such dissimilarities.

The planetary plasma is not taken into accountenptiesent study. Despite the small density
of the magnetospheric plasma, MESSENGER observatiepsrted localized substantial
amounts which can locally influence the currentd Hre plasma pressure. The inclusion of
planetary plasma in the model will improve the dgsion of Mercury’s magnetosphere.
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3.3.L’exosphere et le plasma magnétosphérique de Mercur

3.3.1.Simulations antérieures

Les modéles Monte Carlo sont trés utilisés poutiétu’exosphere de Mercure, en particulier

pour décrire sa composante constituée d’atomesdlars, ils different les uns des autres par
les processus de source et de perte des neutrsisé@@s. Les résultats de simulation peuvent
étre compareés aux observations obtenues depuisria Te

MERCURY SODIUM CLOUD MODEL <85-93) MERCURY SODIUM CLOUD MODEL (8S-01)

3 2 1 8 =] =2 =3 =4
MFRE

Figure 54 : Brillance du sodium exosphérique dan®lplan XZ issue du modéle Monte Carlo de Ip. Dang|
panneau de gauche les Na ont une vitesse initiale 8km.s-1, dans le panneau de droite, la vitessatiale
est égale a 3km.s-1 ou I'on voit I'apparition de laqueue de Na. Les lignes de champ magnétique sont
représentées en blanc. Ip, 1986.

180° 228° 270°

Figure 55 : Densité de colonne du Na déterminée pées simulations Monte Carlo de Smyth and Marconi,
en fonction de I'anomalie vraie de Mercure (0°: péhélie, 180°: aphélie). La queue de Na apparait
lorsque Mercure se rapproche de son périhélie, loggie la pression de radiation devient maximale. Smigt

and Marconi, 1995.

Les premiéres simulations ont révélé la présencta dpieue de Na s’étendant a quelques
rayons de Mercure de la surface, dans la dirediatmsubsolaire (Ip, 1986 ; Smyth and
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Marconi, 1995), comme on peut le voir sur la Figh# et Figure 55 représentant la
distribution du Na exosphérique autour de Mercungr pes simulations de Ip et de Smyth and
Marconi respectivement.

Le modele utilisé par Ip (1986) ne prend en conguie la force de pression de radiation et
considére la photoionisation comme unique puit de(lN, 1986). Dans le modele développé

par Smyth and Marconi (1995), les particules sonnsses aux forces de gravité de Mercure
et du Soleil, en plus de la force de pression detian et les neutres éjectés de la surface
sont éliminés par photoionisation ainsi que panpdantation a la surface.

Des modéles exosphériques, utilisant la méthodetd@arlo, plus récents décrivent les

processus de source des neutres tels que : laptiésothermique, la photo désorption, le

criblage par les particules du VS et la vaporisapar impacts météoritiques (Leblanc and
Johnson, 2003 ; Burger 2010). Les simulations dadre and Johnson (2003) ont mis en

évidence la distribution tres asymétrique du Naw@autle Mercure. La Figure 56 montre la

densité des atomes de Na autour de Mercure, elteaempte de I'asymétrie matin/soir de la

distribution du Na. Leblanc et Johnson (2003) etgBu (2010) ont estimé la désorption

thermique et la photodésorption comme étant lesamgmes d’éjection du Na de la surface
de Mercure les plus efficaces.
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Figure 56 : Densité de Na simulée dans le plan égoaal. La fleche blanche indique la direction
d’observation du télescope solaire THEMIS auquel cenodéle de densité a été comparé avec succés. La
distribution du sodium montre un pic du cété matin.Leblanc and Johnson, 2010.

Une partie importante des ions peuplant la magpbtose de Mercure ont des origines
planétaires, ils proviennent en partie de lionmatde I'exosphére de Mercure. Des
simulations de particules-tests, moins colteuseménguement que les simulations
particulaires, ont été effectuées dans le cadrvelstigations sur les particules présentes dans
la magnétosphére de Mercure. Delcourt et al. (2@g@8sentent une étude des ions’ Na
magnétosphériques dans laquelle les particules-tsgt déplacent dans le champ
électromagnétique décrit a partir du modéle arggtide Luhmann and Friesen (1979)
adapté a Mercure. Les ions Nsont initialisés a l'aide d’'un modéle exosphéridiente
Carlo, dans lequel la distribution des atomes deeltasymétrique par rapport au plan
équatorial mais leur densité est plus importante@é jour que du coté nuit. Les Nant
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donc initialement une distribution présentant usyneétrie entre le coté jour et le cété nuit, la
densité maximale est atteinte du c6té jour, lorddaecure est au périhélie et elle est égale a
10 cni®, & la surface de la planéte. La Figure 57 reptédardensité et I'énergie moyenne des
Na" magnétosphériques simulée par Delcourt et al. 3R08u périhélie de Mercure. Ces
résultats montrent de fortes densités dé Ma coté jour, au voisinage de la planéte, la
formation d’une asymétrie matin/soir favorisant ileses densités du coté soir. En revanche,
la densité des ions Nast parfaitement symétrique par rapport au plaméaial. Bien que le
modele de champ magnétosphérique construit a peticelui de Luhmann and Friesen
(1979) et utilisé par Delcourt et al. (2003) petmeate reproduire de maniére simplifiée les
structures principales de la magnétosphére de Meraa description est limitée et ceci
affecte trés certainement les résultats sur les d. Ces travaux révélent de plus, la
présence de Naénergétiques (quelques keV) en grande quantitépisinage de la planéte,
c6té nuit.
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Figure 57 : Densité (gauche) et énergie moyenne @ie) des ions N&issues des simulations de particules-
tests de Delcourt et al., dans les plans XZ (panngadu haut) et XY (panneaux du bas). Delcourt et al
2003.

Afin d’étudier le comportement des ions éjectédadsurface de Mercure, le modéle hybride
utilisé pour les simulations de Travnicek et a0(2 ; 2010) comprend une population d’ions
H* peu dense et peu énergétique, répartis de masodrepique autour de la planéte avec une
densité égale a 3-7xfom>. Les résultats de leurs simulations montrent tan&ion d’un
anneau autour de la planéte, au niveau du plant@&wlgTravnicek et al., 2007 ; 2010), dont
I'extension radiale est plus importante pour uresgion faible que pour une pression élevée
(Travnicek et al., 2007). Cet anneau d’ionsdtbrigine planétaire est visible sur les cartes de
densité de la Figure 49, dans le plan XY. Il faaten que dans ces simulations, les iofs H
sont injectés de maniere arbitraire sans prendreoempte la distribution de I'hydrogéne
exosphérique de Mercure. De plus, les observatien®/ESSENGER des ions’Hbrésents
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dans la magnétosphere de Mercure ne montrent passulution en anneau autour de la
planete mais des pics de densité au niveau destsquolaires et de I'équateur coté nuit. Les
résultats de Travnicek et al. (2007) concernant Hésmagnétosphériques ne sont pas
cohérents avec les observations. Il faut ajouterlgs observations de ces ions effectuées par
MESSENGER ne permettent pas de conclure sur leuner{gient solaire ou planétaire).

A l'aide d’'un modeéle de particules-tests se déplagéans le champ électromagnétique
calculé par un modéle MHD, Yagi et al. (2010) onidé la distribution des ions Naans la
magnétosphére de Mercure. Les ions Blant initialisés graces aux résultats des sinariati
Monte Carlo de I'exosphere de sodium de LeblancJotuhson (2003), la densité maximale
de sodium est d’environ 1€m* du c6té matin de Mercure. Avec un IMF dirigé viersord,

les simulations MHD reproduisent des conditionspdession du VS différentes en faisant
varier la vitesse ou la densité du plasma du VS.dimulations de particules-tests montrent la
formation d’un anneau d’ions Naautour de la planéte dans le plan équatorial desmt
extensions radiale et longitudinale dépendent roete de l'intensité de la pression du VS.
Comme c’est le cas pour I'anneau d’ions tdtrouvé dans les résultats de Travnicek et al.
(2007), I'anneau de sodium voit son rayon dimingaind la pression du VS augmente (Yagi
et al., 2010).

3.3.2.Nos simulations

Comme nous l'avons vu dans le Chapitre 1, les eaptms de Mariner 10 et de
MESSENGER ainsi que les observations depuis la Tentepermis de détecter I'exosphére
de Mercure et de caractériser certains de ses @anfmtels que H, He, O, Na, K, Ca et Mg
(Broadfoot et al., 1976 ; Potter and Morgan, 198986 ; Bida et al., 2000 ; Leblanc et al.,
2006 ; McClintock et al., 2008 ; 2009). Les ionangtaires proviennent de l'ionisation de
cette exosphere (Killen et al., 2007 ; Zurbucherlgt2008 ; 2011) et cela induit une forte
relation entre la magnétosphére et 'exosphére decivle. Les ions planétaires tels qué,Na
K*, O" et HE ont été observés par MESSENGER (Zurbuchen et alg 2@avin et al.,
2008 ; Vervack et al. 2010 ; Raines et al., 20L&)sodium est I'élément le mieux observé
dans I'exosphére de Mercure et par conséquent téesujet de nombreuses études de
simulations, d’ou I'importance d’'une étude des itNa& planétaires. Par ailleurs, bien que la
détection de I'exosphére d’hydrogéne de Mercureyéuel'existence des ions'Hi’origine
planétaire, 'ambiguité sur la provenance des idhsbservés dans la magnétosphére de la
planéte empéche de conclure sur les propriétébldpkanétaires. Il serait possible a I'aide de
notre modele de lever cette ambiguité.

Dans cette section, les résultats des simulatipbddes sur les ions Het Na planétaires de
Mercure, effectuées avec notre modele, sont présenfriginalité de cette étude réside dans
le fait que nos simulations prennent en comptelésités neutres au niveau de la surface et
les échelles de hauteur correspondant aux obsemgatie I'hydrogene et du sodium
exosphériques de Mercure et dans l'utilisation dalmamp magnétique intrinséque plus
cohérent avec le observations les plus récentesi@@s dans I’hémisphére nord).

A l'aide du modele hybride de Mercure présenté danShapitre 2, nous avons lancé des
simulations incluant l'ionisation de I'exosphére Mercure, avec les parameétres du VS, les
composantes de I'IMF et le modele de champ magmétiqtrinseque dipolaire et

guadripolaire utilisés dans la partie 3.2. La plostsation est le seul processus d’ionisation
reproduit car c’est le plus efficace. Les travav&spntés ici sont une amorce a I'étude de la
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production, de I'évolution et de linfluence dessod’origine planétaire présents dans la
magnétosphere de Mercure qui pourront étre menkmd@ de notre modéle hybride de
Mercure.

Les ions H

Les missions Mariner 10 et MESSENGER ont observeé ttyene exosphérique de Mercure
et rapportent un contraste entre les distributides H neutres du cété jour et du cbté nuit
(Broadfoot, 1976 ; McClintock et al., 2008b). Cegant, pour simplifier 'analyse des'H
magnétosphériques, c’est une exosphere d’hydrogésymétrie sphérique et décroissance
radiale exponentielle qui a été implémentée dame moodele hybride. Les caractéristiques
de la couronne d’hydrogéne implémentée figurensdafableau 7.

Espece Densité a 'exobgsen®) Echelle de hauteur (km)
H 10° 940
Nat 2x10 58
NE§ 2x10 58

Tableau 7 : Densité a I'exobase (la surface) et élle de hauteur associées aux exosphéres d’hydrogést
de sodium implémentées dans nos simulations. Sousce hydrogéne : Broadfoot (1976) coté jour
(T=420K), sodiunf : Hunten et al. (1988), sodiuth: densité exagérée d'un facteur 100.

Dans les simulations, les ions’ Kont produits par photoionisation des H neutresr (v
paragraphes 2.1.3 et 2.2.3). Trés peu d’iofsséht créés de cette maniére car le taux de
photoproduction, égal au produit de la densité dettre par la fréquence d’ionisation, est de
I'ordre de 10cm>.s* & la surface, ol la densité de neutres est magimal

Dans notre modele, la fréquence de photoionisatematomes d’hydrogéne est calculée en
faisant appel a 'Equation (49). En pratique, le neddfectue la somme du produit du flux

solaire par la section efficace de photoionisatsum,37 longueurs d’ondes de référence (Torr
37

et al., 1979) :z I (A)o(A). Le flux solairel est calculé au niveau de I'aphélie de Mercure,
i=1
pour une faible activité solaire selon le modeleVRIC présenté par Richards et al. (1994) et
les sections efficaces de photoionisation de I'bgéne, (), correspondant aux 37
longueurs d’onde sont données par Schunk and NeAPJ.
La faible fréquence de photoionisation des atomiegddogene résultant de ces calculs est
égale & 1.4xI6s*, ceci induit que la photoionisation n’est pas uécemisme de production
de H suffisamment efficace. Les calculs des productimsi par impacts électroniques et
par échanges de charge avec les ions du VS n'snempzore été effectués mais ces processus
ne peuvent avoir lieu qu’a I'extérieur de la magisghére ou au niveau des cornets polaires,
ou la pénétration des particules du VS est possible
Les observations des ions peuplant la magnétosplkieéreMercure, effectuées par
MESSENGER, ne permettent pas de faire la distinctitnedes H planétaires et les 'H
originaires du VS. Mes résultats suggérent queHésmagnétosphériques observés par
MESSENGER sont principalement originaires du VS.

Les ions Nd

Bien que les observations in situ et depuis la TdueNa exosphérique rapportent une
distribution trés asymétrique autour de Mercur@sdaos simulations, I'exosphere de sodium
est caractérisée par une couronne sphérique aiskamoe exponentielle, comme I'exosphere
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d’hydrogene. Les caractéristiques de la couronneadiéum implémentée sont répertoriées
dans le Tableau 7 et référencée par I'exposant.da fréequence de photoionisation du Na
est égale & 1.62xPg' & 1UA, selon les valeurs expérimentales de Huebhet. (1992),
pour une faible activité solaire ; soit 7.3%50 au niveau de I'aphélie de Mercure.

La densité des ions Naormalisée par rapport a la densité du VS norugdgétet simulée par
notre modele hybride, est représentée sur la Figiréa et c) et la Figure 59 (a et c¢), dans les
plans XY et XZ. Trés peu d’ions Naont créés, les densités ne dépassent pasnt ceci
affecte leur description statistique, méme a pritérde la planete, et implique la distribution
non continue de la densité des ions” Nservée sur les cartes de densité. Notons que
'échelle de hauteur du sodium exosphérique edrigire d’'un facteur 2 a la résolution
spatiale du modéle hybride respectivement égal8kin5et 120km. La décroissance de la
densité des Na neutres est donc tres rapide d'eheleca l'autre et seules les cellules
voisines de la planéte présenteront une densifis@amiment importante pour que la création
de N& soit effective.

Afin d’accroitre la probabilité de création (voirmnagraphe 2.2.3) dions Nadans les
simulations, la densité des Na neutres a été augmeahun facteur 100, en conservant la
valeur de I'échelle de hauteur (Tableau 7, expogsdn®). De cette maniere, plus de macro
particules représentatives des’Nant créées et les densités sont plus lisses apgeld cas
précédent, comme on peut le voir sur la Figure H& d-igure 59. La densité maximale
observée est de quelques dizaines dé& cm

On remarque que la distribution des Naésente une forte asymétrie entre le matin soile
cela est encore plus marqué dans le cas de l'ezospbxagérée. Cette asymétrie est
également reproduite par les simulations de péesetests de Delcourt et al. (2003) ou
Leblanc et al. (2003). Dans les simulations de &eblet al. (2003), cette asymétrie provient
en particulier de la distribution asymétrique des &kosphérique. En revanche, dans nos
simulations, comme dans celles de Delcourt et 2003), cette asymétrie est due au
déplacement des RNadans le champ électrigue de convection a lintérigle la
magnétosphére. Il y a également une différence tmmistribution des ions Naentre la
partie nord et la partie sud de la magnétosphertte @symeétrie n’est pas observée par
Delcourt et al. (2003). Cette asymétrie nord/sudat g&Expliquer par le fait que le modéle de
champ intrinseque, utilisé dans les simulationssgmées dans cette section, n'est pas
symétrique par rapport au plan équatorial (sect®@), contrairement au modeéle
magnétosphérique qu'utilisent Delcourt et al. (20T plus, ce dernier ne peut pas décrire
les variations de la magnétosphere en fonction 'aléemtation de I'lMF, alors qu’elle
influence fortement la structure interne de la néagsphére et est a l'origine de symétries
(section 3.1.1) qui pourraient avoir un impactlsuiéplacement des ions magnétosphériques.
Notons que les résultats ne montrent pas de foomatiun anneau de sodium comme le
montrent les simulations de particules-tests de ¥gagl. (2010).

Les observations effectuées durant le premier $udeo Mercure par MESSENGER,
présentent, a proximité de la planete, une dimimutie I'intensité du champ magnétique, de
guelques dizaines de nT. Selon Slavin et al. (2088}e diminution du champ magnétique
traduit les effets diamagnétiques dus a la présaleeplasma chaud dans les régions
avoisinant la planéte. Bien qu’'une faible quant& Nd planétaires soit créée dans nos
simulations, il est possible que la présence déoressentraine de tels effets.
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Log(dNa'/dH"ys)

X(Rve)

Figure 58 : Cartes de densité des ions Naormalisée par rapport a la densité du VS dans lgslans XY (a
et b) et XZ (c et d) dans le cas d'une exosphere maale (a et c) et d'une exosphére dont la densité
volumique a été multipliée par 100 (b et d). La pdson du choc est tracée en pointillés.

Il est possible d’améliorer la description que Faitnodele des ions sodium d’origine
planétaire. Tout d’abord, une exosphére plus réatisit étre prise en compte, avec les
asymetries rapportées par les observations esprseompte par le modéle de Leblanc and
Johnson (2003 ; 2010). De plus, d’'un point de wmérique, la création des macro particules
de sodium telle qu’elle est effectuée dans notrdatey ne prend pas en compte, dans le
calcul de la photoproduction, la position relatikepoint de création d’'une macro particule
par rapport aux nceuds voisins, lorsque ce poigbitecide pas avec un nceud du maillage. En
effet, le taux de photoproduction en un point dormsitéé a I'intérieur d’'une cellule du
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domaine, est égal a la moyenne des taux de phatogtion des points de grille les plus
proches.

Log(dNa+/dH+VS)

X(Rue)

Figure 59 : Zoom sur la planéte des cartes de deteside la Figure 58.

Dans le cas du sodium exosphérique, dont I'écludldauteur est petite, la photoproduction
chute rapidement au sein dune méme cellule. Aidai, moyenne des taux de
photoproductions des points de grille voisins sdea I'ordre de grandeur du taux de
photoproduction aux points de grille les plus pexcle la planéte. Le poids statistique d’'une
macro particule représentant les ions Mst évalué en fonction du taux de photoproduction,
si bien que nous observons une distribution disales poids statistiques qui prennent soit la
valeur minimale soit la valeur maximale. L'interptbn trilinéaire (cf paragraphe 2.2.1) doit
donc étre appliquée au calcul du taux de produaiomn point quelconque du domaine de
simulation. Il est également important d’'améliogerésolution spatiale de nos simulations car
dans le cas du sodium, celle-ci est supérieuréchélle de hauteur et la description de la
décroissance de la densité du Na avec la distalacplanéete en patit.
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Synthese des applications de notre modele de
Mercure

Dans ce chapitre, les applications des différeradéates physiques, dont il est question dans
le Chapitre 2, a linteraction de Mercure avec |8,\6ont traitées. Ainsi les différentes
propriétés de cette interaction ont été analyséedepbiais de modéles numériques tels que
les modeles hybrides et MDH, les programmes deécpées-tests et Monte Carlo ainsi que les
modeles analytiques. Je présente en particuliex dpplications du modéle hybride que nous
avons développé : une étude du champ magnétigueseque de la planete et une étude du
plasma peuplant la magnétosphere de Mercure.

Afin d’étudier la structure du champ magnétiquetine de Mercure, deux représentations de
la source du champ intrinséque ont été testéegrémiere est un dipdle excentré vers le
nord, la seconde est la combinaison d’'un dipétEwet quadripble présentant le méme champ
magnétique que le dipble excentré, aux latitudesd reupérieures a 50°. Les résultats
montrent en particulier un dome magnétique de figde champ fermées au niveau de la
calotte polaire sud, dans le cas du dipdle-qualiripéeci entrainant une forte asymeétrie
nord/sud du choc et de la magnétospheére.

Jai également fait une analyse des ions @ Nd d'origine planétaire, peuplant la
magnétosphere de Mercure. Des couronnes exospbegrigu symeétrie sphérique et
décroissance exponentielle ont été implémentéens Des simulations, seule la création
d’'ions magnétosphériques par photoionisation destre® est prise en compte. Nous
n'observons pratiquement pas de production deetdrevanche, la production de Naien
que faible, permet d’en déduire quelques propriépégiales de la distribution des ions'Na
magnétosphériques.
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Chapitre 4 : Reflexion de particules
chargeées sur I'onde de choc d’un petit
obstacle : cas du préchoc ionique de Mars

La réflexion d’'une partie des ions incidents estpld@nomene fréquent au sein du Systeme
Solaire et I'un des principaux mécanismes de disgip d’énergie pour les chocs non
collisionnels et super critiques dans le domaireeplasmas spatiaux.

Depuis la premiere caractérisation des ions réfeeh accélérés sur 'onde de choc de la
Terre, de nombreuses investigations ont été mengas sujet grace aux observations faites
sur la Terre et sur d’autres chocs planétaires,qaé ceux de Vénus et de Mars. La réflexion
d’ions sur un choc planétaire a également été dtotljétudes théoriques et de simulations
numeriques.

Dans ce chapitre, est présentée une étude effestuélke préchoc ionique de Mars et en
particulier sur la réflexion d’ions sur I'onde deot de cette planéte au moyen de simulations
tridimensionnelles. Le choc martien présente |diqdarité d’avoir un rayon de courbure
supérieur au rayon de giration des protons du Spesturbé mais suffisamment faible pour
gue le choc ne puisse pas étre considéré commbaenptan comme dans le cas de la Terre.
Ceci est visible sur le Tableau 8 dans lequel figutes valeurs du rapport du rayon de
courbure du cété jour de la planelRe)(sur le rayon de giration des protons du YRS @insi

gue sur la Figure 60 qui montre une comparaisorpdssions des chocs terrestre, herméen et
martien. Par ailleurs, les chocs de Mercure et Marg suffisamment proches de I'obstacle
pour que des ions d’origine planétaire soient pitsdians le vent solaire et qu’une partie de
cette population puisse étre réfléchie (Figure 6B).l'aide d'un modéle hybride
tridimensionnel de l'environnement martien et d’'pnogramme de particules-tests, les
particules réfléchies sur le choc martien ont étedées et jai déterminé des propriétés
importantes qui sont en partie présentées dangialegRicher et al., 2012).

Planéte R/R
Mars 58
Mercure 180

Terre 1462

Tableau 8 : Valeurs du rapport du rayon de courbureRc sur le rayon de giration des protons du VS R
dans le cas de Mars, Mercure et la Terre.

Dans la partie 4.1, jexpose les principales pretgs des ions réfléchis sur les ondes de choc
planétaires déterminées lors des observatiosiu et des différentes simulations antérieures.
Nous verrons en particulier le cas de la Terre)'oade de choc terrestre est actuellement la
plus documentée et celui de Mars, qui est I'obetndtre étude. La partie 4.2 offre une
description détaillée de I'approche adoptée pounana bien notre étude des protons du VS
et des protons planétaires réfléchis. Enfin, danpaldie 4.2, je présente les résultats de
simulations et les propriétés des protons réfléghesnous avons pu déterminer.
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Figure 60 : Positions des ondes de choc de Mars (cbe bleue), Mercure (courbe noire) et la Terre

(courbe magenta), dans le plan XR oRR = VYZ+Z% . Les longueurs sont exprimées en rayons
planétaires Rp) afin de mettre en évidence les positions des difents chocs par rapport a la planete
correspondant. Les positions des ondes de choc sagterminées par Russel (1977) pour la Terre, Vigse
et al. (2000) pour Mars et Slavin et al. (2009) poeMercure.
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4.1.Généralités sur la réflexion de particules chargggsun choc
planétaire

4.1.1.Les chocs planétaires

Une onde de choc se forme aux environs d’un olestdahétaire lorsque le VS supersonique
et super-Alfvénique rencontre soit le champ magpueétintrinséque (Terre, Mercure, planétes
géantes), soit I'ionosphére (Venus, Mars) de ladtia (voir Chapitre 1). Ainsi I'onde de choc
joue le réle d’'une barriere presque impénétrable lgs particules du VS, au niveau de
laquelle le VS est dévié, ralenti et chauffé. Launade la transition du plasma supersonique
et super-Alfvénique vers un plasma ayant des nasndee Mach sonique et Alfvénique
inférieurs ou égaux a 1 et en particulier la réflexd’ions incidents sur le choc, dépendent
principalement du nombre de Mach (sonique et/owé&xique), du rapport entre la pression
du plasma et la pression magnétiguet trés fortement de I'angl,, formé entre I'lMF et la
normale au choc (Greenstadt and Fredricks, 197@sd&te P. Hellinger, 1996 ; Balogh et al.,
2005).

On distingue deux catégories de chocs : les choasigperpendiculaires et les chocs quasi-
paralléles. La localisation de ces régions surd&de choc terrestre est indiquée sur la Figure
61. On peut également distinguer ces deux régnkosnde de choc de Mars (Figure 64).

Les chocs quasi-perpendiculaires sont caractépeedes angle@s, compris entre 45° et 90°
et présentent une transition nette entre 'amobi&eal, comme on peut le voir sur le profil du
champ magnétique observé par Cluster, lors deleeitsée du choc quasi-perpendiculaire de
la Terre (Figure 61). La transition se fait sur otervalle de temps inférieur a la minute. En
amont du choc, le champ magnétique fluctue trésqide saut d’intensité est clairement
visible (Balogh et al., 2005, These de P. Helling886).

Les chocs quasi-paralléles correspondent a dessiiglcompris entre 0° et 45°. La région
de choc quasi-paralléle est trés turbulente aflasition entre I'amont et I'aval est beaucoup
moins marquée, elle se fait sur des intervalledetieps de quelques minutes. Le champ
magnétique mesuré lors de la traversée du chod-paeslele effectuée par Cluster ne
montre pas de saut d’'intensité (Figure 61).

C’est sur le choc terrestre que les ions réfléois été pour la premiere fois observés et
'onde de choc de la Terre est actuellement la glhsumentée. Dans la section 4.1.2, je
présente les propriétés des protons du VS réflé&lrid’'onde de choc terrestre déterminées
par les observations ainsi que par la simulationdmigue.

La particularité du choc martien est d’étre un ctedaille restreinte avec un petit rayon de
courbure et la présence d'ions pick-up en amontcbac. Dans la section 4.1.3, les
observations des ions réfléchis sur 'onde de oi@dMars sont présentées ainsi que les
simulations qui ont étudié la réflexion d’ions idents sur des chocs courbes.
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Figure 61 : Représentation de I'onde de choc, la g et la magnétopause terrestres. Les lignes deachp
de I'IMF sont représentées par les lignes droitesaires. Les régions de chocs quasi-perpendiculaird e
quasi-paralléle sont séparées par la ligne noire sontinue. Les profils de champ magnétique, mesugar
Cluster lors des traversées des chocs quasi-perpécalaire et quasi-parallele, sont également tracés.
Balogh et al., 2005.

4.1.2.Réflexion des protons du VS sur le choc terrestre

La réflexion des ions du VS {Het HE™) sur une onde de choc planétaire a été identilée

la premiéere fois sur le choc terrestre (Asbridgealet1968 ; Scarf et al., 1970 ; Lin et al.,
1974). Asbridge et al (1968) présentent la détactibécoulements non alignés avec
I'écoulement du plasma du VS et dirigés vers I'egté du choc, par le groupe de satellites
Vela a proximité de l'onde de choc de la Terre. Ligufe 62 montre un exemple
d’écoulement « transverse ». L'accélération d’'uagi@ des ions du VS incidents au niveau
de l'onde de choc et leur réémission en amont chc dembleraient étre a l'origine des
écoulements transverses observés (Asridge et@8)19

Des ions ayant des énergies plus élevées (30-10Q@k#\également été détectés en amont de
'onde de choc terrestre, Lin et al. (1974) suggerpie ceux-ci proviennent de l'interaction
entre les ions réfléchis par le choc et les ondéBveén présentent en amont du choc. Les
particules transverses ont généralement des énggis élevées que les particules du VS (au
voisinage d'1keV pour les protons du VS) et leutsence a été observée a de nombreuses
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reprises, ce phénomene apparait donc comme étaphémomeéne fréquent au niveau de
'onde de choc de la Terre (Asbridge et al., 1968arf et al., 1970 ; Lin et al., 1974 ; Gosling
et al., 1978).

Figure 62 : Distribution tridimensionnelle en énerge et en angle par rapport a la direction du VS des
particules détectées par le satellite Vela 3. On mearque les spectres a des angles proches de 0°,
correspondant au VS et un spectre a 90° correspondga un écoulement transverse. Asbridge et al., 186

Deux populations d’ions transverses sont misesvategce : les ions diffus et les faisceaux
d’'ions également appelés ions réflechis ou faiscealignés avec le champ magnétique
(Gosling et al., 1978 ; Paschmann et al., 1981nif@ni and Moreno, 1981). Elles different
par leurs distributions angulaires et en énergas. ibns diffus sont généralement observes au
niveau du choc quasi-paralléle, avec des énergiepiises entre 30keV et 100keV, alors que
les faisceaux d’ions le sont au niveau du choc iperpendiculaire avec des énergies au
voisinage 4keV (Paschmann et al., 1981). Les sigeaten énergie et en angle de ces deux
populations d’ions transverses sont visibles skidare 63.

Les faisceaux d’ions correspondent aux ions réféphésentés dans les travaux d’Asbridge
et al. (1968) alors que les ions diffus correspohdaix ions transverses plus énergétiques
dont il est question dans les travaux de Lin e{(#74). Les ions réfléchis sont en grande
majorité des protons et constituent seulement 1%iales du VS (Asbridge et al., 1968). A
ces deux populations d’ions, on associe deux psosesd’accélération différents :
I'accélération par dérive le long du choc dansitaation du champ électrique de convection
(SDA : Shock Drift Acceleration) correspondant daisceaux d’ions (Armstrong et al, 1985)
et I'accélération de Fermi que I'on associe auwsidiffus (Lee and Fisk, 1982). Il existe une
troisieme catégorie d’ions transverses qualifiégdeulation intermédiaire qui présente les
propriétés des deux populations précédentes (Paschrat al.,, 1981). Paschmann et al.
(1979) suggerent que les ions diffus proviennentiagtabilité des faisceaux d’ions alors que
Greenstadt et al. (1980) proposent des origingindiss pour les deux populations d’ions
transverses.
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Figure 63 : Spectrogramme des ions obtenu par ISEE le 11 décembre 1977, entre 00:00LT et 06:00LT.
Les spectres d’énergie des ions (panneaux 1 a 4jrespondent a quatre directions d’observations : ves le
Soleil (1), dans la direction anti-solaire (3), vex le soir (2), vers le matin (4). La distribution agulaire
(panneau 5) est sommée sur toutes les énergies. kgmatures en énergie et en angle des ions du 8t
repérées par les fleches bleues. Les ions diffusnsmbservés dans l'intervalle de temps délimité pates
lignes pointillées rouges et les faisceaux d'ionsrg observés dans l'intervalle de temps délimité pales
lignes pointillées vertes. Paschmann et al., 1981.

Paschmann et al. (1980) et Paschmann et al. (1@&1¢tudié l'influence des anglés,
formé par la normale au choc et 'lMF @iz formé par la vitesse du VS et I'IlMF, sur la
réflexion sur I'onde de choc terrestre, a parts dbservations des sondes ISEE 1 et 2. Selon
ces travaux, la réflexion n'a lieu que pour desl@s¥s, compris entre 30° et 75° et a partir de
0sn=45° le pourcentage d’'ions réfléchis diminue avaggmentation dég,.

Burgess (1987) a étudié l'accélération et la rédlexde particules incidentes (par le
mécanisme SDA) ayant des énergies inférieures ¥, &ke un choc plan non perpendiculaire
a [l'écoulement du VS, dit choc oblique, a laide d@mulations numériques
unidimensionnelles. Il utilise un modeéle de patdsttests couplé au champ
électromagnétique simulé par un modele hybride.sDas simulations hybrides, le choc est
caractérisé par l'anglég, le nombre de Mach AlfvéniqueMp), les bétas ionique et
électronique correspondant aux rapports des pressibermiques sur les pressions
magnétiques des ions et des électrons et la xéEstSi I'on considére le repére décrit par la
Figure 26 dans la section 2.2.4, le choc est gdeadu plan YZ et 'IMF est dirigé dans le
plan XZ vers le choc (dans la direction d’écouletmém plasma). Dans le programme de
particules-tests, les particules réfléchies sofféminciées des particules passantes par leur
position, en amont ou en aval du choc, a la firadeimulation. Ces simulations ont permis
d’analyser plusieurs cas, avec digs compris entre 60° et 80°, caractéerisant le chasigu
perpendiculaire et deux valeurs dé&.. Les simulations ont révélé la dépendance du
pourcentage de particules réflechies avec ces gar@sn On note que ce pourcentage
augmente avec I'énergie initiale et diminue lorsddg et 0, augmentent. Notons que
'augmentation du pourcentage de particules réigschvec I'anglég, est en accord avec les
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observations de Paschmann et al. (1980 ; 1981peBar(1987) explique cela par un scénario
de capture des particules par le choc, la captarg plus efficace au fur et a mesure yle

et #gn, augmentent, et de libération de celles-ci du @dtént du choc afin qu’elles soient
considérées comme réfléchies, les particules sméiérées durant leur piégeage au niveau du
choc.

Dans les résultats de Burgess (1987), les partiad@itéchies sont accélérées a des énergies
jusqu’a 12 fois supérieures a I'énergie initialans les observations d’Asbridge et al. (1968)
les protons réfléchis présentaient des énergiepujmss fois I'énergie des protons du VS
incidents et ces observations sont confirméesgsacdlculs de Sonnerup (1969). La méthode
adoptée par Burgess (1987) est celle que nousartgiet qui est présentée dans la section 4.2
mais les simulations effectuées par celui-ci saimi@dimension, le choc est un choc plan. De
plus, les particules-tests dans ce programme soted initialisées avec la méme énergie, ce
qui n'est pas représentatif de la fonction distiitru des ions du VS. Mon travail sur les ions
réflechis se démarque également par cet aspectuneul représentation réaliste de la
distribution des protons du VS est adoptée.

4.1.3.Réflexion d’ions incidents sur 'onde de choc dpetit obstacle : Mars

Une des conséquences de la petite taille du chddade est que I'environnement neutre, ou
exospheére de cette planéte s’étend bien au-ddlardke de choc. Les neutres exosphériques
peuvent donc étre ionisés, par le rayonnement leuxirdu Soleil, par impacts électroniques
et par échange de charge avec les ions du VS, emtat choc. Les ions produits par
l'ionisation de I'exosphere de Mars dans le VSaitrsis par la suite au champ électrique de
convection et a I'lMF, sont appelés ions « pick»up

Les ions pick-up ont été observés pour la preni@separ la sonde Phobos 2 (Barabash et al.,
1991 ; Dubinin et al., 1993). Ces pick-up sont dexons présentant des énergies de l'ordre
de quelques eV détectés lors de plusieurs traveieehoc martien.

Les ions, H du VS et H pick-up, réfléchis sur I'onde de choc martienné également été
observés par Phobos 2 (Dubinin et al., 1993 ; 1®#yabash and Lundin, 1993). Lors de son
passage en amont du choc martien, la sonde PhobodéRecté des ions réfléchis dont la
densité s’éleve a 0.4cm-3, soit environ 30% dedasdé du plasma du VS (Barabash and
Lundin, 1993). Ces observations ne permettent patétecter les populations d’ions diffus et
intermédiaires observées au niveau du choc tegrestuls les faisceaux d’ions sont observeés.
Barabash et al. (1993) expliquent cela par le dai¢ la taille réduite du choc martien ne
permette pas le développement des instabilitésfalesseaux d’ions a l'origine des autres
populations d’'ions, comme Il'avaient suggéré Pascimed al. (1979). Comme dans le cas de
la Terre, la réflexion sur le choc martien est ugrmmene fréquent mais la présence d’ions
pick-up dans le cas martien, pouvant aussi éttéatéis, semble augmenter le pourcentage de
particules réfléchies par rapport au cas terreBuwdinin et al. (1995) présentent des résultats
de simulations de particules-tests, visant & étudigtflexion des pick-up sur le choc martien,
qgui montrent que les pick-up réfléchis représend®ib des pick-up incidents et que ces ions
réfléchis se situent principalement au niveau chcauasi-paralléle.

Yamauchi et al. (2011) présentent une comparaissrptechocs de Mars et Venus, grace aux
observations de Mars Express (MEX) et Venus ExpredsX]VLes populations d’ions
observées en amont du choc de Vénus par la sondesgkiXtres proches de celles qui ont
été observées au niveau du choc de la Terre, enatewale choc martien observé par MEX
présente quelques particularités. Bien que lesreaens aient été effectuées avec le méme
instrument (lon Mass Analyser, IMA) embarqué sur MEXVEX, les types d’ions peuplant
le préchoc de Venus ne sont pas détectés dan®dbgmr martien : faisceaux d’ions, ions
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diffus et ions intermédiaires. Il faut noter que dande MEX n’est pas munie d'un
magnétometre, par consequent la détection deséaizad’ions alignés a I'IlMF présente une
réelle difficulté. L'orientation de I'IMF peut étrmutefois déterminée a partir des ions pick-
up qui effectuent des girations dans le plan peatigeraire a I'lMF (Yamauchi et al., 2006 ;
2008 ; 2011). Selon Yamauchi et al. (2011), celteence de mesure magnétique et d’ions
pick-up pourrait expliquer la non identificationsdfaisceaux alignés au niveau du préchoc.
Au niveau du choc quasi-perpendiculaire, différeyfses d’'ions sont observés par MEX,
dont les ions réflechis, les ions pick-up et lessi@ick-up réfléchis (Dubinin et al. 2006 ;
Yamauchi et al., 2011). Ces observations montraatlg réflexion et I'accélération des ions
incidents par 'onde de choc de Mars sont beauptugefficaces que dans le cas de la Terre,
ces ions subissent plusieurs réflexions le longhic et sont fortement accélérés (jusqu’a des
centaines de keV). La présence des ions pick-upneont du choc martien semble étre a
'origine d’'une part de la particularité du préchetcd’autre part des réflexions importantes
(Dubinin et al., 2006 ; Yamauchi et al., 2011).

Comme nous l'avons vu précédemment, contrairemeta terrestre, il est impossible pour
Mars et Mercure de négliger les effets de la cowlglw choc, si 'on compare les rayons de
courbure au rayon de giration des protons du VSpaoturbé (Tableau 8, Figure 60).

Thomas and Winske (1990) ont effectué des simuldtidrides bidimensionnelles prenant
en compte I'effet de la courbure du choc, visaétudlier les ions peuplant le préchoc ionique.
Les rayons de courbures du choc choisis dans oadations sont plus petits d'un ordre de
grandeur que celui de I'onde de choc de la Ter@msDces simulations, les chocs quasi-
perpendiculaire et quasi-paralléle ainsi que laoréglu préchoc ionique sont reproduits. Les
résultats montrent que les ions du préchoc proeenan majorité du choc quasi-paralléle et
sont accélérés lors de plusieurs rencontres avelhde pendant leur dérive le long du choc
(mécanisme SDA). Une autre étude bidimensionneliaus choc courbe, menée par le biais
de la simulation est présentée dans la these Mo&olo (2004). Cette étude, comme celle de
Burgess (1987) et celle que nous présentons, omt pot d’étudier la réflexion d’ions
incidents sur un choc planétaire et consistenteetathcement de particules-tests dans le
champ électromagnétique calculé par un modeéle dglae Mars. Elles ont permis de définir
certaines propriétés des protons et des partielipds du VS réfléchis, similaires a celles qui
ont été observées dans le cas de la Terre, aindiigfleence de la courbure du choc sur la
réflexion. Dans les simulations hybrides, le ragencourbure du choc est 10 fois plus petit
gue celui du choc Terrestre et les ions incidentsume distribution Maxwellienne. Les
résultats montrent que les particules réfléchies en grande majorité des protons et qu’elles
représentent 1% a 2% des ions incidents. lls montte plus que la réflexion a lieu pour des
anglesfs, compris entre 45° et 70°.

Il N’y a actuellement aucune étude de simulatioménique dédiée a la réflexion d’ions sur
'onde de choc martienne exceptée I'étude tridinmemeelle que je présente dans ce chapitre.
Cette étude donne acces a la globalité de 'ondshde de Mars, ce qui n’est pas faisable par
les observations situ.
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4.2.Description de I'approche adoptée

Dans cette partie, nous décrivons en deux étappprbche adoptée pour étudier la réflexion
d’ions incidents sur 'onde de choc de Mars. Conilnaeété dit précédemment, en amont du
choc il n’y a pas que les particules du VS maideggant les ions provenant de I'ionisation de
'exosphere de Mars, les pick-up. Ainsi, nous éundiséparément la réflexion des protons du
VS (majoritaires dans le VS) ainsi que celle dedqars pick-up.

Pour cela, nous avons utilisé, dans un premier sehnegpmodele hybride de Modolo et al.
(2005) afin de simuler la structure du choc Marténsi que le champ électromagnétique
environnant la planéete. Par la suite, nous avorsldgpé un programme de particules-tests
afin d’analyser les comportements des particuless déenvironnement donné par la
simulation hybride et de distinguer les particutéfiéchies par le choc des particules
passantes. L'avantage d’une telle approche eshgsimulation de particules-tests est moins
colteuse numériquement qu’une simulation hybridie, germet de plus d’effectuer une
analyse complete des particules lancées (vitepssgions, etc. a chaque pas de temps), une
fois la simulation terminée. En contrepartie, cedfgproche n’est pas cohérente car les
particules évoluent dans un environnement temponaht gelé ; de plus l'utilisation d’'un
instantané du champ électromagnétique fait queefeds des fluctuations temporelles du
choc sont négligés.

Dans la section 4.2.1, les caractéristiques démalation hybride et les propriétés du choc
martien simulé sont brievement présentées. Dasadi@on 4.2.2, le programme de particules-
tests est décrit en détail. Nous présentons eicpliat l'initialisation des particules dans le
programme, différente pour les protons du VS etplegons planétaires, et les critéres de
sélection qui nous ont permis de distinguer leiqdes réfléchies des particules passantes.

4.2.1.Modéele hybride martien

Nous avons eu recours a des simulations hybridéetkeraction du VS avec Mars pour des
conditions solaires maximales, effectuées a I'didenodéle hybride Martien de Modolo et al.
(2005), afin de calculer le champ magnétique darsvironnement de la planete. C'est a
partir de ce modéle que le modéle hybride de Mercdécrit dans le Chapitre 2, a été
développé.

Parametres Valeurs Unités

BXvE 1.32 nT
Byimr 0 nT
Bzue 2.12 nT
Densité H, He™, € 1.25, 0.05, 1.3 cih
Température H € 9, 14 eV
Vitesse d’Alfvén 44.4 km/s
Vitesse du VS 500 km/s
Longueur inertielle H (c/cwpi) 203 km
Pulsation cyclotron H(Q) 0.24 rad/s
Pas de temps 0.1 Qci
Pas spatial 15 Clwpi

Tableau 9 : paramétres de la simulation hybride déMars.
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Comme pour les simulations de Mercure, le domamesichulation est repéré a l'aide des
coordonnées cartésiennes X, Y et Z. Dans le reff@y¥,Y,Z), la direction X désigne la
direction d’écoulement du VS, la direction Z désidtaxe nord/sud orienté du sud vers le
nord, la direction Y compléte le triedre droit éstyne donc la direction soir-matin. De plus,
I'IMF est orienté dans le plan XZ ainsi le champaftiqgue de convection est dirigé vers les Y
croissantsRy, désigne le rayon de Mars. Les parametres de lalaiion hybride sont listés
dans le Tableau 9.

Ce modéle prend en compte une ionosphére de Maestjoalculée a partir de la production
des ions Het O issus de l'ionisation de I'exosphére de Mars (cSethde R. Modolo, 2004).
Les processus d’ionisation décrits sont la phoieation ; les échanges de charge entre les
neutres planétaires et les protons du VS, d’'unt paies ions planétaires, d’autre part ; les
impacts électroniques.

BtOt/B”\/":
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Figure 64 : Champ magnétique simulé, normalisé parapport a I'lMF (panneau de gauche), dans le plan
XZ. Les directions de la vitesse du plasma du VS de I'lMF sont représentées par les fleches noires la
position du choc déterminée par Vignes et al. (20PGest représentée par la courbe pointillée noire.
Structure tridimensionnelle déterminée a partir duchamp magnétique (panneau de droite). La région du
choc quasi-paralléle est caractérisée par la déchire de la surface tridimensionnelle rouge représeant le
choc.Ry=Ruya.

La Figure 64 montre lintensité du champ magnétigimulé ainsi que la structure
tridimensionnelle du choc obtenue a partir du changgnétique. Ces simulations hybrides
reproduisent I'onde de choc et la barriere d’enmpdat de Mars formées par l'interaction
avec le VS, ainsi que les chocs quasi-perpendreuddiquasi-parallele et les asymétries dans
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les directions Y et Z décrites dans les observatigjoutons que la position du choc donnée
par cette simulation est en bon accord avec latippsimoyenne qui a été déterminée par
Vignes et al. (2000) & partir des observations desMslobal Surveyor (MGS). La forme
tridimensionnelle du choc, sur la Figure 64, est snrface d’isovaleur de l'intensité du
champ magnétique et rend compte du saut d’inteqaigéprésente le champ magnétique (tout
comme la densité du plasma) au niveau du choc.iAmségion de choc quasi-parallele, qui
ne présente pas de saut de champ magnétique rastécaée par I'absence de surface dans
I’lhémisphére Z<0 du choc.

Les caractéristiques de la simulation hybride deshéant répertoriées dans le Tableau 9. Un
instantané de la simulation lorsque celle-ci atteimétat quasi-stationnaire, a été utilisé pour
le programme de particules-tests. Nous vérifionvdhdité de cette méthode, dans cette
partie, en montrant qu’en renouvelant I'étude ales instantanés correspondants a des temps
de simulation différents les résultats differenti geun instantané a l'autre. Ainsi, le champ
magneétique simulé sert de champ de force pourgadément des particules-tests.

4.2.2.Programme de particules-tests

Le programme de particules-tests a été constrinitdaf calculer les trajectoires des particules
dans le domaine de simulation, ainsi que les \@tedss énergies et le champ magnétique des
particules en chaque point de leurs trajectoirascéurs d’'un post-traitement, les particules
réfléchies sur I'onde de choc de Mars sont sélenBies parmi la population des particules
lancées. Comme il a été dit précédemment, lescpis-tests se déplacent dans le champ
électromagnétique simulé par le modele hybride iartde Modolo et al. (2005). La
réflexion sur I'onde de choc Martienne a été éwmdidur deux types de particules : les
protons du VS et les protons « pick-up » qui saigimaires de I'ionisation par échanges de
charge de I'exosphére d’hydrogene de Mars.

Dans cette partie, nous verrons d’abord de quediriéne les particules-tests sont initialisées.
L'initialisation des particules du VS est différertte celle des protons d’origine planétaire car
ces derniers sont créés dans un espace sphérarsegak les particules du VS incident sont
injectées a partir d’'un plan correspondant au glantrée du plasma VS. Nous présentons par
la suite, les criteres de sélection qui ont étémet pour la détection des particules réfléchies.

Initialisation : Protons du Vent Solaire

Les ions H du VS sont injectés dans le domaine de simulgp@anla face d’'entrée YZ,
correspondant &=Xmi,, avec une vitesse dirigée suivant la direction xle€soissants. Les
coordonnéey et z de chaque particule injectée sont tirées aléat@ng, le module de la
vitesse de la particule est également tirée akemb@nt dans la fonction de distribution
Maxwellienne. Les particules sont, de cette fagojectées uniformément sur la surface
d’injection.

Seules les particules susceptibles d’étre en ictieraavec le choc ont une chance d'étre
réflechies par celui-ci, il est donc inutile d’infer des particules sur toute la face d’entrée.
Par conséquent, la surface d’injection des padgcdu VS est réduite, comme indiqué sur la
Figure 65.

La surface d’injection est délimitée par une e#ipgsomothétique a l'ellipse ajustée sur
l'intersection du sillage de plasma de I'onde decchvec la face de sortie. Les équations de
ces deux ellipses sont les suivantes :
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{y_yc-'-yoff] +(Z_ZC_ZOff] =1 (76)
a, a

2 2
a, +/p a, +4/p

Ouy. etz sont les coordonnées du centre de la plaggter, a, eta, sont les parametres de

I'ellipse, ils figurent dans le ; p correspondrapport d’homothétie de I'ellipse délimitant la

zone d’injection, ce rapport vaut 1.6.

+10.

+8.

+6.

+4.

+2.

Z R

Figure 65 : Coupe de la queue de plasma de Mars, m&la face de sortie YZ de la simulation. La courbe
rouge représente l'ellipse ajustée sur la queue dplasma et la courbe bleue correspond a l'ellipse
homothétique a cette derniére et désigne la projaon sur la face de sortie de la frontiére de la zan

d’injection des protons du VS.Ry=Ry..

Yoff Zoff ay o
12 -10 63 57

Tableau 10 : Parametres de I'ellipse ajustée surifitersection du choc avec le plan x5, Ces parameétres
correspondent a des grandeurs en nombre de cellules

Grace a la réduction de la zone d’injection dediqaes, il est possible d’augmenter la
portion de particules réfléchies par rapport au Im@rde particules injectées. Ceci permet
d’améliorer la statistique en gardant le méme nemte particules injectées donc sans
augmenter le temps de calcul.

La Figure 66 montre la position initiale des praaiu VS injectés dans le domaine de

simulation, une distinction est faite entre lestipates passantes et celles qui sont détectées
par le programme en tant que particules réflécl@esremarque que ces derniéres occupent
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une région limitée de la zone d’'injection, décaléerapport a I'axe Soleil-Mars vers le sud et
dans la direction opposée au champ électrique ieection.

Injection zone of test particles YZ entry face viewing Sunward
180 I I I

90 —

Z (unit = ion inertial length)

—90

« H" Réfléchis
« H" passants

-180 | | |

- 18O -90 0 90 180
Y (unit = ion inertial length)
ellipse—1 Proximity to BS on exit between 0.00 & 9.99 (red) others (green)

Figure 66 : Projection dans le plan YZ des positios initiales (positions d’injection) des protons duw/S
dans la simulation. Les positions initiales des ptons réfléchis sont représentées en rouge, cellessd
particules passantes sont représentées en vert. ldirection du champ électrique de convection est
indiquée par la fleche noire. Cette figure est trage dans le repére de la simulation.

Initialisation : Protons planétaires (production par échange de charge)

Pour la création des protons pickup, seuls les ngd®sa de charges entre la couronne
d’hydrogéne neutre et les protons du VS sont prisoenpte dans le programme de particules-
tests.

Ainsi, les ions H pickup doivent étre créés dans tout le volume aimaine de simulation.
Sachant que seules les particules situées en atoonhoc pourront étre réfléchies, il est
possible de réduire la zone de création des pickuf@s région du domaine de simulation
extérieure au choc. De plus, comme dans le cadHtledu VS, il est inutile d’injecter les
pickups dans l'intégralité du domaine de simulatiarzone de création a donc été restreinte a
un tube dont la section correspond a lellipse hibtique a Iellipse ajustée sur
l'intersection de la queue de plasma avec la facesattie (voir Figure 65) s’étendant de
X=Xmin &X=Xmax

De maniére générale, la réaction d’échange de erarge un ion, Xet un atome, M s’écrit :
X"+M - X+M* (78)

La somme des quantités de mouvement de 'ion 8atbene est conservée par la réaction.

L’atome M appartenant a I'exosphére de Mars essque au repos dans le repére de la

planete, par rapport a I'ion incident qui a unees#e de quelques centaines de km/s. Les
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produits de la réaction d’échange de charge sontoonpresque au repos et un atome
énergétique appelé ENA (energetic Neutral Atom)naos simulations, les échanges de
charge se font entre les iHu VS et les atomes de I'exosphére d’hydrogénklales : X'=H"
et M=H, et les pickups sont créés avec une vitessale nulle.
En pratique, le nombre de macroparticules reprasetds pickups créées dans une cellule de
volume AV et par unité de temps (1s), dépend du flux dugy§ de la section efficace
d'échangeo . . de charge, de la densité des neutrest du poids statistiquay;:
1

Npi,macro = W—¢V50-H* /HnH AV (79)

pi,macro
En considérant que le temps de création correspam secondéy; macrodésigne le nombre
de macroparticules créées par cellule a linitalmn (atp). La section efficace et le flux du
VS étant constants, les pickups sont créés enifondes variations de la densité neutre.

L’exosphere d’hydrogéne est représentée par unmmeoe a symétrie sphérique et la densité
des atomes d’hydrogéne suit un modele de Chamiddb3) simplifié. L’expression de la
densité d’hydrogéney en fonction de laltitudé est :

nH (h) - nexobexl{ hexob + RMa (hexob + RMa _1jj| (80)

H H h + RMa
Ou r est la positiomexopcorrespond a la densité de H a I'exobad®,gt désigne I'altitude de
I'exobase. H est I'échelle de hauteur associée a I'hydrogérse atalcule en fonction de la
température :

H - kBTH (RMa + hexob)2
" GMymy
Th, ks, G, Mua et my désignent respectivement la température des atdrhgdrogéne, la

constante de Boltzmann, la constante gravitatidenéd masse de Mars et la masse de
I’hydrogéne. Les valeurs a®yon hexob €t Th SONt données dans le Tableau 11.

(81)

nexob(cm-3) hexob (km) TH (K)
10° 255 350

Tableau 11 : Valeurs de la densité de H neutres &kobase, de I'altitude de I'exobase et de la tem#ure
a I'exobase correspondant a des conditions solairezaximales.

Ainsi, les ions H pickups sont créés dans le domaine de simulatiorfoaction de la
distribution des H neutres prise en compte pagélarchination d’'une probabilité de création
Pcrea maximale au nez du choc, qui est le point deoleezde création le plus proche de la
planéte :

I:)crea = & (h)
nH (h1ez)

Avec hpe;I'altitude du nez du choc.
La création d’'une macroparticule se fait donc ersiglurs étapes :

(82)

0 Les coordonnéey et z sont tirées aléatoirement sur la face YZ, a lhetdr de
I'ellipse définie précédemment, au poiwt, &) donné, la coordonnée x est elle aussi
tirée aléatoirement entbe=Xmin €t X=Xchoc,s Xchoc,iCOrrespondant a la coordonnée x du
choc au pointy, z).

0 La probabilité de création d’'un pickup est détemmiau pointx, Vi, z).

0 Un nombre aléatoire est tiré dans l'intervalle [@&yant une distribution uniforme.
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o Une macroparticule sera créée si le nombre aléatio& est inférieur a la probabilité
de création

On peut voir sur la représentation de la zone datiom des pickups de la Figure 67, que la
densité des points de création est plus impor@nt@veau du nez du choc.

Z [Neell]

Y [Ncell]

X [Ncell]
Figure 67 : Représentation des points d’injection és H+ pickups dans le domaine de simulation.

Le poids statistique associé aux macroparticulpsésentant les ions’Hpickup s’exprime de
la maniere suivante :

1 dN, _ 1
dt Ntot

W, = Niot J-¢VSUH+ ypdv (83)

pi,macro pi,macro

dN. : : z
OU NtOtyi maco €t T"' représentent respectivement le nombre total deapacdicules créées

et la production physique, dans le volume de ar@ati

La Figure 68 montre la position initiale des pratopickups créés dans le domaine de
simulation, une distinction est faite entre lestipates passantes et celles qui sont détectées
par le programme en tant que particules réflécthieBinitialisation, les pickups qui seront
par la suite réfléchis sur 'onde de choc de Marsitient dans une région limitée de la zone
de création.

Contrairement aux protons du VS, une partie delsupi réfléchis provient de la partie nord
du choc et la zone de création de ces pickupsctéfiéest plus étendue dans le plan YZ. De
plus, le choc étant plus proche de la planéte tiidés Y positifs, la densité exosphérique en
amont du choc est plus importante de ce c6té plaside pickups y sont créés et réfléchis,
C’est pour cela que les particules réfléchies gdas nombreuses du c6té des Y positifs
(Figure 68, panneau de gauche). Cette distribiggirbiaisée par la distribution des neutres
exosphériques. L'asymétrie de la distribution diekyps réfléchis par rapport a I'axe Soleil-
Mars, dans la direction Y est également due auadépient de ces derniers sous l'influence
du champ électrigue de convection.
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Figure 68 : Projections dans les plans XY (gauchedt XZ (droite) des positions initiales (positions €
création) des protons planétaires dans la simulatio Les positions des protons réfléchis sont représietes
en rouge, celles des particules passantes sont répentées en vert. La direction du champ électriquee
convection est indiquée par la fleche noire. Cettiigure est tracée dans le repéere de la simulation.

Critéres de sélection des particules réfléchies

Dans les simulations bidimensionnelles présentées d& thése de R. Modolo (2004), les
critéres de détection des particules réfléchiesamt pas les mémes que ceux que nous avons
utilisés. Les particules détectées sont celles lgpiésentent une augmentation suffisante
d’énergie par rapport a leur énergie initiale eta®ersent un plan fictif paralléle au plan du
terminateur situé en amont du choc suffisamment doi point subsolaire. Afin d’établir des
criteres de sélections permettant de distinguerplagicules réfléchies et les particules
passantes, de la maniere la plus réaliste que bp@ssious avons exploité les propriétés
spatiales des particules réfléchies, sans prendreoepte leur gain d’énergie. Celles-ci
doivent premieérement rencontrer le choc et deuximéem étre renvoyees dans le VS. De
cette maniére, nous prenons en compte le fait gaeparticules ne soient pas forcément
réfléchies dans la direction opposée a la vitessmdlement du plasma.

Il faut donc commencer par définir la rencontrecakechoc. Lorsqu’une particule rencontre
'onde de choc de Mars, elle voit systématiquemara augmentation de l'intensité et/ou un
changement de direction du champ magnétique. Hrami la déviation quadratique entre le
champ magnétique vu par les particules le longede trajectoire et I'IlMF, notéB?, il est
possible de définir une zone d’accélération ou zdeechoc, et d’en déterminer les points
d’entrée et de sortie pour chaque particule. EetgfB® indique les différences d'intensité et
de direction a chaque pas de temps»«et pour chaque particuld « :

dB?(t,) = (BX (t,) — BXye )* + (BY;(t,) = By )* + (BZ(t,) — Bz )? (84)
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Les points d’entrée et de sortie dans la zone dlacation de la particule i« correspondent
aux positions de cette particule aux pas de teggiss caractérises par :

dBe(t,) 2 k (85)
dB2(t,) <k (86)
t<t, (87)

Dans nos simulationg, est arbitrairement fixé a 0.05. En cas de renesmntmultiples avec le
choc, le point d’entrée correspond au premier pedémnifiant la condition (85) et le point de
sortie, au dernier point vérifiant la condition Y8 long de la trajectoire de la particule.

La rencontre avec le choc étant ainsi définie, pi@tecter une particule en tant que particule
réfléchie, il faut que celle-ci rencontre le choee sorte avant d’atteindre I'abscisseo.

Il faut également que la particule quitte le domeaite simulation a I'extérieur du choc. Par
conséquent si elle sort par la facexmax €lle devra sortir a I'extérieur de la région détée
par I'ellipse ajustée sur la coupe de la queudatnma (Figure 65).

Mathématiquement, ces conditions s’écrivent poaiadle particule :

t, existeet x, < X, (88)
Xfin < Xmax
ou
vty ¥ (z-7-2, Y (89)
XfinZXmax et(y yc yoff] +( ZC ZOﬁj >1
ay a,

Avec xs I'abscisse du point de sortie de la zone d’aceélém etxs,, I'abscisse du point de
sortie du domaine de simulation.

Pour chaque type de particules, 20 runs de 500&@&ylas sont effectués. Cela permet de

générer des fichiers moins importants et plus éacdl manipuler qu’un seul run d’un million
de particules.

4.3.Résultats

4.3.1.Les protons du VS : propriétés du préchoc Martien

Dans cette section les résultats, des travaux eSinyation que j'ai effectués concernant la
réflexion des protons du VS sur I'onde de choc Marte, sont présentés sous la forme d’'un
article qui a été soumis a la revue scientifig@emophysical Research LettgfGRL) et qui a
été accepté le 26 Juillet 2012 pour publication.
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Reflection of Solar Wind Protons on the Martian BowShock: Investigations
by Means of 3-Dimensional Simulations

Abstract

The reflection of solar wind protons on the Marttaow shock (BS) is investigated by means
of three-dimensional simulation models. A two stapproach is adopted to allow a detailed
analysis of the reflected population. Firstly, 8xdimensional hybrid model of Modolo et al.
[2005] is used to compute a stationary state ofitkeraction of the solar wind (SW) with
Mars. Secondly, the motion of test particles isoleed in the electromagnetic field computed
by the hybrid simulation meanwhile detection cidatefined to identify reflected protons are
applied. This study demonstrates some effectseofaige curvature of a planetary BS on the
structure of the foreshock. Reflected protons entarithe BS in a region encompassing parts
of the quasi-perpendicular and quasi-parallel shoekd exit the shock mainly from the
guasi-parallel region. The energy spectrum of efllected protons extends from 0 to almost
15keV. A virtual omnidirectional detector (VOD) isised to compute the local
omnidirectional flux of reflected protons at varsolocations upstream of the BS. Spatial
variations of this omnidirectional flux indicateethocation and spatial extent of the proton
foreshock and demonstrate its shift, increasindgy wie distance downstream, in the direction
opposite to the motional electric field of the SWcal energy spectra computed from the
VOD observations demonstrate the existence of anggrgradient along the direction of the
convection electric field.

1. Introduction

The reflection of part of the ions incident on armtary BS is quite common in the Solar
System and is one of the main dissipation mechanfemsupercritical collisionless shocks in
space plasmas. The first identification of solandvions reflected at the terrestrial BS has
been presented by Asbridge et al. [1968]. Numefollswing observations demonstrated the
properties of this reflected population mainly carsg@d of protons and a few percent of alpha
particles ([Paschmann et al., 1981]; [Ipavich etE81]). The majority of current knowledge
on these reflected ions comes from terrestrial miase®n on foreshock ions. They are
categorized in two main populations: beam-like papon at limited energy range of several
keV, and diffuse population at wide energy rangéhwspectra indicative of Fermi
acceleration. : see Eastwood et al. [2005] for @eme and exhaustive review. Simulation
studies have also contributed to elucidate thecatin of particles on shocks. Burgess [1987]
presented the first simulation study of oblique cisp with a one-dimensional hybrid code
and test particle calculations, which demonstrameer alia that the reflection rate of solar
wind protons is correlated with the shock normajlan

Up to now the effect of the curvature of a BS om tflection of incident particles has drawn
little attention as it was not a pertinent factoithe most investigated cases. Nevertheless the
guestion arises when considering terrestrial plabetause small obstacle size such as Mars
[Yamauchi et al., 2011] and Mercury. For typicalesavind conditions, e.g. 1 keV energy for
protons, the radius of curvature of the BS at thieselar point is comparable to the Larmor
radius for Mars and to some extent for Mercury. r€fere, neither the Martian nor the
Hermean BS can be considered as plane shocks wheidering the reflection of solar wind
ions.The first evidence of ions reflected on thertMa BS was provided by the ASPERA
instrument on-board the Phobos-2 spacecraft [Dobeti al., 1993] but the available
information about this reflected population remdimather scarce until recently when further

132



properties have been revealed by a detailed asalydars-Express observations [Yamauchi
et al., 2011].

We present a genuinely 3-dimensional simulatiowhystwhich provides new information on
solar wind protons reflected on the Martian BS peeglly in order to set back in situ
observations in a global context or to make prauhstfor future observations. The following
sections expose the methodology including the strari process and the identification
criteria of reflected particles, then the main tesswand the conclusions.

2. Methodology

First, a stationary state of the interaction betwbtars and the solar wind is computed by
running the three-dimensional hybrid simulation mlo@f Modolo et al. [2005]. The
stationary self-consistent electromagnetic fieldampled and recorded nine times, every two
cyclotron periods of protons in the SW. These rdnapshots of the electromagnetic field in
the simulation domain differ only by spatial fluations ; they are used to run successively
nine test particle simulations tracking SW protonsthe simulation domain in order to
estimate statistics of the results. Reflected pr®t@re of course present in the self-consistent
hybrid simulation nevertheless their identificatigndiffcult : simple criteria based upon the
energy of the particles or on the direction of thaotion fail to detect a large fraction of
reflected particles. The adopted two steps appraattte simplest and may be the best way to
detect all reflected particles. Another advantaigihe two steps approach is the possibility to
follow an arbitrary large number of test particiesorder to improve statistics. A similar
method has been used to study the capture of gph&les by the Martian atmosphere
[Chanteur et al., 2009].

2.1. Hybrid simulation

In the hybrid framework, a kinetic description &ed for ions while electrons are assumed to
be an inertialess fluid ensuring the neutralitytted plasma and contributing to current and
pressure. The hybrid simulation model is run onndoum Cartesian mesh with a spatial
resolution of 300km. The reference frame is the Maolar Orbital frame (MSO), a direct
orthogonal frame defined by the X axis pointing &mév Sun, and the Y axis antiparallel to
Mars orbital velocity. The solar wind velocity iatgarallel to the X axis and the IMF vector
is in the xOz plane with a postive Z component. Tbmputational domain has the following
bounds : -y < X <+3Ry and -1Ry <Y;Z <+11Ry. Typical parameters of the solar wind
plasma at the Martian orbit are used : the IMF e equal to (-1.3; 0.; 2.1)nT, the solar
wind has a particle density of 1.3 €nincluding 5% of H&', SW ions have Maxwellian
distributions with temperatures equal to 9eV footpns and 36eV for alpha particles, the
electronic temperature is equal to 16eV, and tier stnd speed is set to 500 knl. sThese
parameters lead to a plasma beta equal to 2.4raAtha&én Mach number equal to 10.5. Such
SW parameters are representative of observatialaés [Franz et al., 2006]. The computed
BS is in good agreement with the MGS and Phobobs2mvations [Modolo et al., 2005], it
contains quasi-parallel and quasi-perpendicularclsh@gions, and exhibits asymmetries
along both Z and Y directions as well as a realigtree-dimensional curvature. In Modolo et
al. [2005], planetary ions are produced throughisation of the upper atmosphere and
exosphere either by solar photons, electronic itgpaiccharge exchanges. Details concerning
the chosen neutral environment, as well as theeamehtation of the ionization mechanisms,
are given in [Modolo et al., 2005; Modolo et alQ08]. As shown by Modolo et al. [2006]
both the position and the shape of the Martian BSwaeakly sensitive to the solar activity,
hence the conditions of solar maximum used in theitl simulation are not expected to play
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a major role in the present study. Mazelle et 200@] have discussed the structure the
Martian BS : its thickness is comparable to theveative gyroradius of SW protons in the
quasi-perpendicular region, except in the vicirofythe subsolar point where it is smaller.
Structures of the BS at scales smaller than theaspasolution of the simulatiomM&=300
km) are not resolved.

2.2.Test-particle ssmulations

Test-particles are injected through the entry fatehe simulation box (X=Ry) with the
velocity distribution function of SW protons usedthe hybrid simulation. Trajectories of test
particles are computed sequentially, one afteother, from the entry point of the particle to
its exit point usually through a face of the sintigla domain, or exceptionnally into the
atmosphere of the planet. Each trajectory is aealyimmediately after completion of its
computation by using temporarily stored informatialong the path of the particle. The
magnetic field acting on particle j at positiofit,)) is recorded aB;(t,) and used to identify
crossings of the BS. Upstream of the BS the magiediuction is equal to the imposed IMF
except for fluctuations inherent to the hybrid sokethus the upstream SW region is defined
as the region where the magnetic field does naagptoo much from the imposed nominal

IMF. As long asAsz(tn)=(Bj(tn)—B|MF)2 is smaller than a given thresholiB;, chosen

larger than the mean square fluctuations of thenmiag field upstream of the BS and here
equal to 5% of the square of the IMF, the partisleonsidered upstream of the BS. The first

time step wherAsz>AB§ indicates the first inward BS crossing and the tiase step when

this condition is fulfilled corresponds to the lasttward BS crossing.

Most of SW protons which encounter the BS pasautjttat and exit the simulation domain in
the Martian wake downstream of the shock meanwehgenall fraction leaves the simulation
domain upstream of the shock. A particle havingoentered the BS and leaving the
simulation domain in the upstream region is posdiytia reflected proton. In order to
discriminate between reflected protons and proteitis trajectories almost tangential to the
BS which cross repeatedly the BS when moving ssoogly into and out of the
magnetosheath due to their gyrating motion, a skcaterion is used. A particle is identified
as reflected if its last outward BS crossing ocaypstream of a given abscis¥a chosen
equal to -5.By (i.e. 0.7Ry upstream of the exit plane). This supplementaitgroon allows to
define the global reflection rate over a well deted portion of the BS upstream of a given
abscissa.

3. Results

Each of the nine test particle simulations track§ test-particles, about 6x1®f those
particles hit the BS upstream of the plane of camtsabscissX, = -5.Ry, and among them
between 6 to 7xT(particles are reflected giving a global reflectiate of solar wind protons
of the order of 10 to 12% on the part of the BSated upstream 0%, = -5.3Ry. The energy
spectrum of all these reflected protons extends fdoto almost 15keV. In order to mimic in
situ measurements by spacecraft we compute locaidaractional fluxes and energy spectra
of reflected protons detected by virtual omnidit@tal detectors (VODSs) at various locations.
A VOD is a sphere with a given radius (usually acfron of Ry) which counts each test
particle crossing its surface, without affecting ttajectory, and records its energy. The
number of counts recorded by a VOD grows linearity\the geometrical area of the VOD as
long as the VOD covers a uniform region: a VOD uwadequal to 0By is the best
compromise to get significant statistics when coessng spatial gradients in the simulated
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foreshock. Numbers of counts are converted intwefuby taking into account the size of the
VOD and the statistical weight of the test parscle

3.1.Where are solar wind protons reflected?

For each reflected test particle we know from thalgsis of its trajectory the locations of its
entry and of its exit from the BS. The left andhtigganels of Figure 69 illustrate respectively
the locations of the first and last encountersefreflected solar wind protons with the BS for
one of the nine test particle simulations.

YR,

(a) (b)

Z[R ]
zZ R,

(c) (d)

Figure 69: XYuso (a-b) and YZyso (c-d) projections of an isovalue surface of the ngmetic field
representing the simulated Martian BS. Clouds of emy (blue) and exit (green) points of the reflected
protons are overlaid separately on the different pojections of the BS, respectively on the left andight
columns of the figure. The quasi-parallel shock reign corresponds to the hole in the surface glimpseid
panels ¢ and d in the negative 5o region. Projections of the solar wind direction, national electric field
and IMF are indicated in the different planes.

Reflected protons encounter the BS mostly in thasgperpendicular region with a broad
distribution of dg,,, the oriented angle from the IMF vector to thealonormal to the BS
pointing upstream, between 06@nd 0.83 while they leave the BS mainly in the quasi-
parallel region with a relatively narrow distribani of 9g, extending between 0.8@&nd 0.9%
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at half the maximum height of the distribution ftion. Both clouds of points are located on
the same side of the BS witlygo < 0 but the cloud of exit points is shifted tow#ne region
of parallel shock. These facts are common to the test particle simulations done.

3.2.The proton foreshock

A coarse sampling by VODs of a few planes para&léSO coordinates planes creates maps
of the omnidirectional (OD) flux of reflected proi® detected locally; indeed the OD flux is
normalized to the nominal flux of solar wind progomhis provides a sketch of the Martian
proton foreshock. Left (a) and right (b) columns Eifjure 70 illustrate this sampling
respectively in the two planesy¥o=-1Ry and Xyso=-3Rw.
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Figure 70: Normalized omnidirectional flux of reflected SW protons in two plane cuts: results for the
XOZ plane containing the centre of the planet (Yso=0.) are displayed in the left column (a) and rests

for the plane parallel to the terminator and downsteam of it at Xyso=-3Ry are displayed in the right

column (b). Top panels show the average values couoipd over the nine test-particle simulations
corresponding to different snapshots of the self-emistent em field of the hybrid simulation, while mttom

panels present the relative standard deviations. Thred line in the respective planes indicates theB
location determined by a sudden jump of density bymore than a factor two. White stars in panels of
column (b) indicate the position of the two VODs u=d to compute local spectra displayed in Figure 71.

Maps in the upper row display the normalized OLx faveraged over the nine test particle
simulations meanwhile the lower row shows mapshef\tariances in the respective planes.
These maps demonstrate that the proton foreshdekas far downstream of Mars below the
parallel shock and that it is shifted with respecthe Sun-Mars line in the direction opposite
to the convection electric field. This shift inceea further downstream in the wake. The
thickness of the mean foreshock along thgddirection is of the order ofR}, (Figure 69-b)
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leading to a potential drop equal to 14kV across filreshock. Although stationary the
simulated BS is affected by fluctuations which |yaexplain the observed variance of the
results, the other factor being the limited stemsstat low fluxes. The Martian proton
foreshock thus appears as a thick wing attachedetgoarallel region of the BS and oblique
with respect to the SW bulk flow. The normalized @ix of reflected SW protons reaches a
maximum equal to 0.25 around (X,Yéb=(-1.,0.,-4.Ru.

During their trajectory, reflected solar wind pnogocan explore the magnetosheath region, up
to about 1-1.5 Martian radius downstream of the BSore leaving the simulation domain in
the undisturbed solar wind region (Figure 70). Th&havior is indicative of the large
gyroradii of these particles.

3.3.Energy Range of the reflected solar wind protons

Figure 71 shows the local energy spectra at theesdd the foreshock along theudo
direction atX=-3Ry and Z=-4Ry. These spectra are averaged over the nine teStl@ar
simulations done and the error bars indicate lesetsone standard deviation. The left panel
corresponds to the edge where the convection iel#d is pointing outward of the
foreshock, a location where some detected particdle@s been accelerated by the electric field
across a large fraction of the thickness of thedbock.
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Figure 71: Panels (a) and (b) display the averageenergy spectra of reflected SW protons detected by
VODs centred downstream of Mars at (X,Y,Z)so = (-3;-1.;-4.5) R, and (-3.,3,-4.5) g, respectively,i.e. at
the edges of the foreshock along the YMSO directiorThe energy resolution is equal to 0.5keV and erro
bars, corresponding to plus/minus one standard deation, are plotted for each energy channel. On thieft
panel, corresponding to the edge where the SW corot®n electric field is pointing outward of the
foreshock, the energy range extends from 0 to almb45keV and the differential omnidirectional flux
reaches a maximum slightly above 3keV. On the oppibs edge, where the SW convection electric field is
pointing inward the foreshock, the energy spectrumdisplayed on the right panel extends from 0 to 5.5/
only and is decreasing monotonically above 250eV.

This explains both the depletion of the OD fluxdwel3keV and the energetic tail extending
up to 15keV. The high energy tail of the local gyespectrum extends to almost 15keV in
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good agreement with the maximum acceleration aebievthrough the foreshock. The
situation on the opposite edge, where the conueatectric field is pointing toward the
foreshock, is illustrated by the right panel witegectrum extending from 0 to 5.5keV.
Protons observed on this side have mainly beenlaetated by the motional electric field
which explains their almost monotonously decreaspectrum.

4. Conclusions

The large curvature of the Martian BS around itssslar point has observable consequences
on the proton foreshock. By contrast to situatienewn at Venus and Earth there are no
reflected protons upstream of the nose of the llarBS : the proton foreshock lies entirely
downstream of the subsolar point of the BS, lodks & thick wing mainly attached to the
parallel shock, and has a width of @ylRlong the direction of the convection electriddie
which is of the same order as the diameter of yr®mgotion of most reflected protons.
Yamauchi et al. [2011] have reported a tailwardwsla reflected particles which is in
agreement with the present simulation findings. ®hserved proton foreshock is shifted in
the direction opposite to the motional electriddi®f the SW and this shift increases as
reflected protons move downstream. Local energygtspaelepend upon the position of the
observation point inside the foreshock: spectravsimmre energetic reflected particles on the
edge of the foreshock where the convection elefigid is pointing outward of the foreshock
meanwhile spectra on the opposite side presentpaerucutoff at a much lower energy.
Investigations of pickup protons and solar windhalgarticles reflected on the Martian BS
are under progress and will be published later.il&ineffects are expected at Mercury due to
the large curvature of its BS around the subsadartp

4.3.2.Les protons planétaires

Parmi le million de macroparticules lancées dansirfaulation 3x10 ont rempli les critéres
de détection des particules réfléchies présent@aamgraphe 4.2.2. Ces résultats sont proches
de ceux déduits des simulations de particules-tesBubinin et al. (1995).
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Figure 72 : Spectre d'énergie finale de I'ensembleles protons pick-up réfléchis. La ligne magenta
représente le centre du spectre des protons du VS.
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La comparaison avec les observations est délicatedans les simulations, le rapport du
nombre de particules réflechies sur le nombre décpkes incidentes dépend de la zone
d'injection. Les H détectés ont des énergies allant de quelquesimestdeV a une dizaine
de keV. Le spectre d’énergie de ces particuleseptésun pic aux environs de 3keV, comme
le montre la Figure 72, et celles-ci sont pourllgart plus énergétiques que les protons du
VS (EHJS ~1keV), elles sont accélérées lors de la réflexion.

Dans cette partie, les mémes résultats que pouprtgsns du VS sont présentés sur les
protons planétaires.

La zone d’accélération

Les points d’entrée et de sortie de la zone de dwt déterminés pour chacune des
particules réfléchies, ces points sont représesuéda Figure 73. Nous retrouvons pour les
protons planétaires des résultats comparables »xa aatienus pour les protons du VS. Les
particules pénéetrent le choc dans une région simé® le choc quasi-perpendiculaire et le
choc quasi-paralléle et le quittent au niveau dacajuasi-paralléele.
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Figure 73 : Structure tridimensionnelle du choc. Ls points d’entrée (panneau de gauche) et de sortie
(panneau de droite) sont superposés au choc et ré&gentés respectivement en bleu et en vert.

Cela est également visible sur la Figure 74 quiésgnte la distribution de I'anghg, formé
entre I'IMF et la normale au choc en chaque polehtiée et en chaque point de sortie de la

zone d’acceélération. En effet, pour les entrédestsorties legs, se situent entrez— et 7

mais dans le cas des points d’entrée, la distdbulie cet angle présente un pic au niveau de
06571 et dans le cas des points de sortie, ce mitsever.9n .

Ces résultats montrent qu’il y a une dérive detiqudes le long du choc, de la région quasi-
perpendiculaire vers la région quasi-paralléle.

139



0.4
C e
2 — Entree
i) .
2 —— Sortie
@
C o2tk .
ne)
()
N
o
€
O
=

0.0 .

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0

angle theta_Bn(Pi)

Figure 74 : Distribution normalisée de@g, correspondant aux points d’entrée (bleu) et aux pots de sortie
(vert).

Flux des particules réfléchies

Les plans paralléles au plan du terminateur ontegmorés a l'aide du VOD, permettant
d’établir des cartes de flux omnidirectionnels géskups réfléchis, comme celle qui est
présentée sur la Figure 75. Cette carte correspondlan d’abscissg&=+2Ry,, plan dans
lequel les flux maximaux ont été observés.
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Figure 75 : Flux de particules réfléchies normalisg par rapport au flux nominal du VS a I'orbite de Mars,

dans le plan XY a l'absciss&=+2Ry,. La trace du choc dans ce plan est représentée plarcourbe rouge.
Cette figure est tracée dans le repére MSO.

Les valeurs maximales du flux atteintes dans le gla2Ry,, ne dépassent pas 0.4% et les
flux sont asymétriques par rapport au plan méridientenant le point subsolaire. Les flux
sont plus élevés du coté depositifs, dans la direction du champ électriquecdevection.
Cette asymétrie des flux de pickups réfléchis esttdable a celle que nous observons a
I'initialisation dans le plan YZ (Figure 68).
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Synthese de I'étude des particules refléchies
sur le choc martien

Dans ce chapitre, jai présenté mon étude de laxiéh des protons du VS et des protons
d’'origine planétaire sur I'onde de choc de Mars émera l'aide d’'un modéle hybride
tridimensionnel de l'interaction de Mars avec le 83I'un programme de particules-tests.

Le modele hybride de Modolo et al. (2005) a étdisetiafin de calculer le champ
électromagnétique résultant de l'interaction Ma&/\Le programme de particules-tests a été
utilisé pour déterminer I'évolution des particuldsns le champ électromagnétique issu des
simulations hybrides. Les particules réfléchiest semsuite sélectionnées lors d’'un post-
traitement selon deux criteres: I'abscisse a Ikgukinteraction avec le choc a lieu
(inférieure a ¥) et la localisation de la particule & sa sortieddunaine de simulation (en
amont du choc).

Deux types de particules incidentes ont été étsdiées protons du VS et les protons « pick-
up » d’origine planétaire. Dans les deux cas, ésslltats montrent que les protons réfléchis
sont en général plus énergétiques que les protonsSdnon perturbé et qu’ils pénetrent le
choc dans la région de choc quasi-perpendiculaile guittent dans la région de choc quasi-
parallele. Les protons réfléchis sont observés tiapsolongement du choc quasi-paralléle, le
préchoc ionique. Leur distribution est décalée denslirection du champ électrique de
convection, dans le cas des protons planétairedaret la direction opposée, dans le cas des
protons du VS.

Ces investigations représentent les premiéres samliridimensionnelles par la simulation
numerique des ions réfléchis sur 'onde de choMédes. Elles ont permis de déterminer des
propriétés essentielles de cette population d'iensle caractériser le préchoc ionique de
Mars.
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Conclusions et perspectives

Dans I'étude des phénomenes liés aux interactiensercure et de Mars avec le VS, les
observations$n situ et depuis la Terre jouent un rble fondamental.Ldarcas de Mercure, les
observations de Mariner 10 et de MESSENGER ontenigvidence I'existence du champ
interne et de la magnétosphére de Mercure ainsilaymésence d’'une exosphére et de
certains éléments la composant. Cependant, lesomésd’exploration in situ sont colteuses
et ne donnent pas acceés a la globalité de l'intiermde plus, Mercure est difficile a observer
depuis la Terre en raison de sa proximité du Soleds difficultés prises en compte, la
modélisation numeérique représente un outil esdeptenplémentaire aux observations, pour
'analyse et la compréhension des interactions 8uavec Mercure et Mars.

L'objet de ce mémoire a été de présenter le molaheide de Mercure que j'ai développé
ainsi que ses applications a la compréhensionethwifonnement herméen et d’exposer mes
travaux, concernant I'environnement martien, effésta I'aide du modele hybride de Mars
de Modolo et al. (2005). Ces travaux permettergaidigner 'importance de la modélisation
dans I'étude du VS avec un obstacle planétaire.

Le formalisme hybride a été adopté pour notre nedel I'environnement de Mercure et le
modele de I'environnement de Mars, car les phénesé&ue nous souhaitons décrire font
intervenir les effets cinétiques des ions, qui ot pas pris en compte par les modéles MHD.
J'ai eu acces a un modéle hybride tridimensionpalallele de Mars que j'ai pris en main.
J'ai adapté ce modele a la description de I'enviemnent de Mercure en y incluant les
ingrédients physiques propres a la planete, teks lguchamp magnétique intrinseque et
I'exosphére de Mercure et les parameétres du plaBméS et de I'IMF correspondant au VS
au niveau de I'orbite herméenne.

Mes simulations ont été effectuées sur la platefoda calcul de I'IPSL, Ciclad. A cette
époque, trois nceuds de 32 processeurs étaientsdadie simulations hybrides de Mars,
Ganymede et Mercure et le nombre de processeutsj@laisposais allait de 30 a 40. Mes
simulations prenaient un peu moins d’'une semaing ptieindre un état quasi-stationnaire,
avec une résolution de 120km. Deux nceuds de 3Zgsears ont été ajoutés depuis. Cela
augmente le nombre de processeurs disponiblesl@esimulations de Mercure, il est donc
possible d’améliorer la résolution spatiale de ematiodéle. De plus, une demande d’heures de
calculs sur les super-ordinateurs des centresnaatiosera bientot faite, ce qui représente
également une opportunité d’augmenter la résoluspatiale. Une amélioration de la
résolution des simulations de Mercure est impoetant particulier au niveau du choc et a
'intérieur de la magnétosphére d'une part pourirawme meilleure reproduction des
différentes structures constituant cette magnétrgpde petite taille, d’autre part, pour une
meilleure description des couplages entre ionseetres. L'implémentation d’'un maillage
non uniforme sera a envisager pour le modele deler

La premiére application de notre modéle hybrideté l&tude du champ magnétique

intrinséque de Mercure. Pour cela, deux modeles deurce du champ magnétique interne
ont été testés dans les simulations hybrides ipfledexcentré vers le nord et la combinaison
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d’'un dipble et d’un quadripble. Les champs magmétigrésultant de ces deux modéles sont
identiques au-dela de 50° de latitude nord.

Les résultats mettent tout d’abord en évidenceafzacité de notre modeéle a reproduire les
principales structures formées par linteraction \d8 avec la magnétosphére de Mercure,
structures observées par Mariner 10 et MESSENGERde de choc, la magnétogaine, la
magnétopause, les cornets polaires ainsi que iketale plasma et les lobes magnétiques de
la queue. Par ailleurs, ils montrent I'influencedhamp intrinséque sur la structure interne de
la magnétosphére et sur 'onde de choc de Meréinreffet, les magnétosphéres et les ondes
de choc simulées, correspondant au dipble exceatréau dip6le+quadripble, sont
comparables dans la partie nord du domaine de ationl mais different de maniere
significative dans la partie sud. Dans le cas gdldi+quadripble, le champ magnétique dans
’hémisphere sud est particulierement sensible @t que les contributions dipolaire et
guadripolaire soient destructives en dessous dgd®ur. On observe donc des valeurs tres
faibles du champ magnétique, au niveau de la eajmitaire sud, plus faibles que celles du
champ magnétique résultant du dip6le excentréc®asequent, la magnétosphere et I'onde
de choc reproduites par les simulations mettarjeere dipble excentré sont plus étendues
dans I'hémisphere sud que celles qui sont represlyar les simulations correspondant au
dipble+quadripdle. De plus, on note dans cette mégmn, la présence d’un déme formé
par des lignes de champ fermées zone dans ladjugléedes lignes de champ ouvertes, dans
le cas du dipble excentré. Les lignes de champ rtes/ese situent donc a des latitudes
considérablement plus basses (jusqu’a I'équateur3 tk cas du dipble+quadripdle.

Cette étude, qui a fait I'objet d’'un article sounasla revue scientifiqueJournal of
Geophysical ResearciGR), actuellement en cours de révision, a pemismettre en
lumiere I'influence du champ magnétique intrinséque la structure de la magnétosphére et
du choc. Elle a également permis de montrer quellesrvations orbitales de MESSENGER
ne suffisent pas pour déterminer la source du chraagmétique interne de Mercure, car elles
n'offrent pas de couverture du champ magnétiquepraimité de la planéte, dans
I’hémisphéere sud. En particulier, nos simulatioesmdntrent que les deux modeles de champ
interne OD et DQ, conduisent a des prévisionsdateht différentes dans la magnétosphere
sud et que par conséquent il existe une alternatixeextrapolations faites par Winslow et al.
(2012) pour le cornet polaire sud. Bien que lesutations soient globalement en bon accord
avec les observations de MESSENGER, certaines reiftés entre observations et
simulations sont significatives sur les profils cieamp magnétique le long de l'orbite de
MESSENGER ainsi que sur la position du choc. Cesc#drds peuvent mettre en évidence
les limitations de notre description et suggéreelgues améliorations a apporter a notre
modele. En effet, dans nos simulations, I'IMF etparametres du VS sont fixés alors que des
variations de l'intensité et de I'orientation d&MF et de la pression du VS sont observées
frequemment et provoquent des reconfigurationslespde la magnétosphere et du choc. Ces
variations des conditions externes concernent dbsllés de temps inférieures au temps
passé par la sonde MESSENGER dans la magnétospéeviercure et elles ont un impact
notamment sur les positions du choc et de la mapaése. De plus, les études de la
fermeture des courants magnétosphériques au ndestaiplanete en I'absence d’ionosphere
sur Mercure, suggérent une conductivité non néaghgea la surface, or dans notre modéle, la
conductivité de la surface est nulle. Une conditétimon nulle, a la surface de la planéte,
modifierait le champ magnétosphérique simulé. Enfas effets du plasma d’origine
planétaire sur les courants magnétosphériquescsosidérés comme négligeables, et les ions
planétaires ne sont pas décrits dans les simutataors qu’il est possible qu’ils aient un
impact a des échelles locales.
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La seconde application de notre modéle hybridd'étide du plasma magnétosphérique de
Mercure, en particulier celle des ion$ ét N&. Dans le modéle, le couplage entre les ions et
les neutres est décrit par la photoionisation @egras exosphériques. En pratique, la création
d’'une macroparticule représentative d’une espeugue d’origine planétaire, en un point du
domaine de simulation, dépend de la valeur du teuphotoproduction calculé en ce point.
Ce taux de photoproduction est égal au produitadieélquence d’ionisation et de la densité
neutre. Les exosphéres d’hydrogene et de sodiurh repnésentées par des couronnes a
symétrie sphérique dont la densité est caractépaeane décroissance exponentielle.

Les résultats montrent premiérement une produdjisssi-nulle d’ions H dd a une faible
fréequence de photoionisation, si bien que la plooisation n’est pas un mécanisme efficace
de production d’ions Hmagnétosphériques. Ces résultats vont dans ledssnsbservations
de MESSENGER, qui ne recensent pas d’'iohg#&fmi les ions d’origine planétaire qui ont
été détectés. Concernant les iong,Nacause de la petite échelle de hauteur dedfEhére

de sodium (58km), peu de macro particules dé $dmt créées et ceci affecte la description
statistique des Na Afin d’augmenter le nombre de macro particules, densité de
'exosphere de Na a été multipliée par 100. Lesltd@s obtenus avec cette exosphere
montrent une asymétrie nord/sud, trés probablemeata la source du champ magnétique
intrinseque choisie pour ces simulations (dipOlexeipdle), et une asymétrie matin/soir, due
au champ électrigue de convection.

La description du couplage ions-neutres de notreéateo bien que capable de fournir des
résultats cohérents, est encore en cours de migeiiLiet sera améliorée a plusieurs niveaux.
L’interpolation trilinéaire est une méthode essaldipour prendre en compte la position de
création éventuelle d'une particule dans le caleula photoproduction. Ceci est d’autant plus
important que I'échelle de hauteur de I'exosphesesddium est inférieure a la résolution
spatiale du modele. L'implémentation de l'intergia trilinéaire pour la détermination du
taux de photoproduction est a ajouter dans notrdeteo Par ailleurs, il est actuellement
possible d’effectuer nos simulations avec une eaié résolution spatiale. Ceci est important
pour obtenir une meilleure description de I'exosphegt de la photoproduction, en particulier
pour les espéces exosphériques ayant de petiteessctie hauteur (sodium, potassium). Par
conséqguent, une résolution spatiale inférieuregaleéa 50km est 'objectif a atteindre pour
les simulations de Mercure avec notre modéle. naéssre sphérique de I'exosphére n'est pas
en accord avec les observations des distributien$hydrogene et du sodium autour de
Mercure, faites par Mariner 10, MESSENGER et depaierre. Pour plus de cohérence
avec les observations, un couplage sera effecttré Bnmodéle hybride de Mercure et le
modeéle exosphérique de Leblanc and Johnson (20@3nodéle exosphérique fournira les
densités neutres tandis que le modéle hybride leatcla production d’'ions et évaluera les
flux d’'ions impactant la surface de la planetelestipour la détermination de la production
des neutres par criblage de la surface. Enfin, Hatgionisation est le seul mécanisme
d’ionisation de I'exosphére mis en jeu dans notod@he, nous négligeons l'ionisation par
impact électronique et par échange de charge ageimhs du VS. Ces mécanismes ne sont
pas les plus efficaces, mais ils doivent étre priscompte. Les observations ainsi que les
travaux de simulations montrent qu’il est possilsials certaines conditions de pression du
VS et/ou d’orientation de I'IMF, que les particulds VS pénétrent la magnétosphere, par les
cornets polaires par exemple. Les échanges deeletilgs impacts électroniques sont alors
possibles et leur prise en compte ajoutée au cgepa@ec le modele exosphérique rendra
notre modele plus réaliste.

Durant mon travail de these, je me suis égalenmtetdsseée au pré-choc ionique des planetes

possédant un grand rayon de courbure. Cette étud& anenée pour Mars mais des
conclusions similaires sont attendues pour Mercliag. effectué cette étude a l'aide d’un
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modéle hybride et d’'un programme de particulestéstimensionnels. Le programme de
particules-tests est utilisé pour calculer lesetjires des particules dans I'environnement
électromagnétique simulé par le modéle hybride ierarafin de rendre possible la distinction
des particules réfléchies parmi les particules dasc En pratique, les particules réfléechies
doivent avoir rencontré le choc et sortir du doraale simulation en étant en amont du choc.
Les particules étudiées sont leSddi VS et les Hpick-up.

Les résultats ont permis de mettre en évidenceiegriétés énergétiqgues et spatiales des
protons réfléchis sur un choc courbe tel que ce&iMars. Les protons réfléchis sont en
général plus énergétiques que les protons du VSerdnrbé. De plus la zone d’interaction
des protons réfléchis avec le choc a été identifeg&geparticules pénetrent cette zone dans une
région proche du choc quasi-perpendiculaire etudtent dans la région du choc quasi-
parallele. Le préchoc ionique, situé sous le ckstexcentré par rapport a I'axe Soleil-Mars
dans la direction du champ électrique de convegctiams le cas des protons planétaires, et
dans la direction opposée, pour les protons dul¥S résultats concernant les protons du VS
ont fait I'objet d’'un article soumis a la revue aifique Geophysical Research Letters
(GRL) accepté le 26 juillet 2012 pour publication.

Une fois que la description du plasma planétairenthdéele hybride de Mercure aura été
améliorée, I'analyse de la réflexion d’'ions suntie de choc herméenne pourra étre effectuée
avec la méme méthode qui a été utilisée pour ledeablars. Ces travaux apporteront des
résultats supplémentaires, sur les propriétésatesrifléchis sur un choc courbe, d’'une part,
et sur les caractéristiques de I'onde de choc @réichoc de Mercure.

Ce travail de these a permis de démontrer le raj@itant de la modélisation numérique
couplée aux observations, dans la compréhensioard@®nnements de Mercure et de Mars.
Il a également permis de développer un modele malation de linteraction du VS avec
Mercure, pouvant aider a l'interprétation des obasgons de MESSENGER et de la future
mission Bepi Colombo.
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Annexe A

Dans cette partie sont définies les quantités pamtede caractériser le plasma du VS au
voisinage de Mercure et de Mars, qui sont utiligéasau long de ce mémoire.

ne’
mé,

Ou n et m sont la densité et la masse des ions de I'espesaespectivement, e est la charge
électrigue etg la permittivité électrique dans le vide.

2
- : Ic’me,
0 Longueur inertielle des |onsr%a)pi = LZO
ne

Avec c, la vitesse de la lumiere dans le vide.

eg

o Fréquence plasma des ion&); =

o Fréquence cyclotron des ion€);; =

By désigne le champ magnétique du plasma incidenpadarbé.

- MVig
qB,
Ou qi correspond a la charge des ions de I'espéce «

0 Rayon de giration des ionsR;

La vitessev,, correspond a la vitesse thermique des ions :

m
T; est la température des ions de I'espéce etkg est la constante de Boltzmann.

B,

N[

Ou |y est la perméabilité du vide.

0 Vitesse I'Alfvén :V, =

KsT,

m
Avecyi I'indice d’adiabaticité de I'espece ionique =.

o Vitesse dusonc,=>Y
i

o Nombre de Mach AlfvéniqueM , =%

A
Vys correspond a la vitesse du VS.
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o Nombre de Mach soniqueM :%

S
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Annexe B : Glossaire

ACE Advanced Composition Explorer

AU Astronomical Unit

BS Bow Shock

CA Closest Approach

CAM-CL Current Advance Moment and Cyclic Leapfrog
CFL Courant-Friedrichs-Levy

CICLAD Calcul Intensif pour le CLimat I'Atmosphest la Dynamique
CPU Central Processing Unit

DE Dipdle Excentré

DQ Dip6le+Quadripdle

ESA European Spatial Agency

EUV Extréme Ultra Violet

FAC Field Aligned Current

FIPS Fast Imaging Plasma Spectrometer

FTE Flux Transfer Event

GPU Graphic Processing Unit

GRL Geophysical Research Letters

IMA lon Mass Analyser

IMF Interplanetary Magnetic Field

ISEE International Sun-Earth Explorer

JAXA Japan Aerospace Exploration Agency

JGR Journal of Geophysical research

K-H Kelvin-Helmoltz

MASCS Mercury Atmospheric and Surface Compositipecdrometer
MAVEN Mars Atmosphere and Volatile Evolution Misgio
MDM Mercury Dust Monitor

MERMAG Mercury Magnetometer

MESSENGER MErcury Surface, Space ENvironment, GEoghtry, and Ranging
MEX Mars Express

MGF MaGnetic Field investigation

MGS Mars Global Surveyor

MHD Magneto Hydro Dynamic

MMO Mercury Magnetospheric Orbiter

MP MagnetoPause

MPI Message Passing Interface

MPO Mercury Planetary Orbiter

MPPE Mercury Plasma Particle Experiment

MS MagnétoSphére

MSASI Mercury Sodium Atmosphere Spectro Imager
MSO Mercury Sun Orbit

NASA National Aeronautics and Space Administration
OpenMP Open Multi-Processing
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PHEBUS
PIC

PSD

PWI
SDA
SERENA
SW

T89

T95

T96
TH89
TH93

UA

ULF
UTC

uv

VEX

VS

Probing of Hermean Exosphere by UltraviSie¢ctroscopy
Particle In Cell

Photon-Stimulated Desorption

Plasma Wave Investigation

Shock Drift Acceleration

Search for Exosphere Refilling and Emittesitdal Abundance
Solar Wind

Modele Tsyganenko (1989)

Modéle Tsyganenko (1995)

Modele Tsyganenko (1996)

Modéele Toffoletto and Hill (1989)

Modele Toffoletto and Hill (1993)

Unité Astronomique

Ultra low frequency

Coordinated Universal Time

Ultra violet

Venus Express

Vent Solaire
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