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There is nothing like looking, if you want to find something.
You certainly usually find something, if you look,
but it is not always quite the something you were after.

J.R.R. Tolkien - The Hobbit






Résumé

Les nuages magnétiques sont des structures émises par le Soleil lors d’éruptions vio-
lentes et qui se propagent ensuite dans le systeme solaire a des vitesses supersoniques.
Ils se démarquent du vent solaire ambiant par un renforcement de l'intensité du champ
magnétique et une rotation lente de sa direction. Ils sont a l'origine de fortes pertur-
bations dans l’environnement magnétique terrestre qui peuvent avoir des conséquences
importantes sur les activités humaines spatiales (satellites, liaisons GPS,...) voire au sol
(réseaux électriques,...).

Lorsque les nuages magnétiques arrivent au voisinage de la Terre, ils rencontrent tout
d’abord le choc d’étrave. Dans ce travail de theése, nous nous sommes intéressés a 1’al-
tération de la structure magnétique des nuages magnétiques a la traversée de 'onde de
choc terrestre et lors de leur propagation en aval de celui-ci. En effet, toute modification
significative aurait alors d’importantes implications pour la prédiction des perturbations
induites dans I’environnement terrestre.

Ce probleme a été abordé sous trois angles différents et complémentaires : I’analyse
comparative de données de satellites en orbite autour de la Terre, notamment a partir des
observations de la mission Cluster de I'ESA; le développement d’un modele décrivant de
facon globale la traversée du choc et la propagation du nuage en aval de celui-ci, et enfin
I'utilisation de simulations numériques qui reproduisent de facon plus réaliste certains
¢léments de la physique de cette interaction.

Les résultats obtenus a l'aide de ces trois approches s’accordent pour montrer que
la variation de la structure magnétique des nuages magnétiques au passage de 'onde de
choc est étroitement liée a la configuration magnétique du nuage par rapport au choc;
on peut la quantifier par la valeur de ©g,, angle entre la normale au choc et le champ
magnétique du nuage en amont de I'onde de choc. Nous montrons qu'une configuration
quasi-perpendiculaire (©p, ~ 90°) au niveau du choc modifie peu la structure magnétique
du nuage. Lorsque la configuration devient oblique, une rotation de la structure du nuage
se produit dans la région située en aval du choc. La structure du nuage est completement
perturbée quand la configuration devient quasi-parallele. Dans ce dernier cas, on peut
observer une inversion du champ magnétique du nuage et le développement de turbulence
en aval de I'onde de choc. La modélisation de la région aval permet de localiser des régions
favorables a la reconnexion magnétique et donc au développement d’activité magnétique
dans I'environnement terrestre. Les simulations numériques permettent en particulier de
caractériser les régions turbulentes en aval et aussi en amont de ’onde de choc. Au final,
du fait de l'altération de leur structure au passage du choc, certains nuages magnétiques
peuvent avoir un impact sur 'environnement terrestre tres différent de celui attendu a
partir de leurs caractéristiques observées dans le vent solaire, en amont du choc.






Abstract

Magnetic clouds are huge structures released from the Sun through violent eruptions,
which then propagate into the solar system at supersonic speeds. They are characterised
in the solar wind by an enhanced and smoothly-rotating magnetic field. They cause large
disturbances in the Earth’s environment which sometimes have an impact on human acti-
vity in space (telecommunications, GPS, ...) and on the ground (electrical networks,...).

When magnetic clouds arrive in the vicinity of Earth, they first encounter the bow
shock. In this thesis, we focus on the alteration of the magnetic structure of the clouds
at the bow shock’s crossing and during their propagation in the downstream region. Any
significant modification would indeed have important implications on the prediction of
geomagnetic disturbances.

Three different approaches complementing one another are employed to address this
issue: we first analyse data from different spacecraft orbiting Earth, in particular from
ESA’s Cluster mission, then we develop a model describing as a whole the bow shock’s
crossing and the propagation of the magnetic cloud in the downstream region, and finally
we use numerical simulations to study in more detail some aspects of the physics of this
interaction.

The results obtained with these three methods consistently show that the variation of
the cloud’s structure across the bow shock is strongly related to the magnetic configuration
of the magnetic cloud relative to the shock. This can be quantified by the value of Og,,
the angle between the normal to the shock’s surface and the magnetic cloud’s magnetic
field in the solar wind. We show that a quasi-perpendicular configuration (Op, ~ 90°)
keeps the cloud’s magnetic structure roughly unchanged. When the configuration becomes
more oblique, a rotation of the magnetic cloud’s structure is observed in some parts of the
downstream region. In a quasi-parallel geometry, the magnetic cloud’s structure is strongly
altered. Its magnetic field direction can then reverse and a high level of turbulence is
observed downstream of the shock. Using the model we developed, we estimate the location
of the regions favourable to reconnection processes, which give rise to disturbances in the
Earth’s environment. The numerical simulations allow us to investigate the turbulent
regions downstream and also upstream of the bow shock. Finally, we find that, owing to
the modification of their magnetic structure across the bow shock, the impact of certain
magnetic clouds on the Earth’s environment can differ from that estimated from their
characteristics in the solar wind.
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Introduction

Il semble difficile de dater avec précision quand I’humanité a commencé a s’intéresser
au Soleil. Celui-ci a vraisemblablement été au coeur de I'existence humaine depuis ’aube
des temps, rythmant la vie sur Terre par l'alternance des jours et des nuits, des saisons et
des années. Tres tot, la variation de la position des levers et couchers de Soleil au cours
du temps est étudiée, et les solstices et les équinoxes marquent les tournants de ’année,
comme semble par exemple en témoigner 1’agencement du site de Stonehenge, construit
pres de 3000 ans avant notre ere. Astre du jour apportant lumiere et chaleur, le Soleil est
une divinité majeure dans de nombreuses mythologies. Pour les anciens égyptiens, il est
Ra voguant dans sa barque solaire ; en Grece antique, Helios traverse le ciel sur un char de
feu. On le rencontre aussi sous les traits d’une déesse, telle Amaterasu chez les shintoistes,
ou encore S0l dans la mythologie nordique. Sa présence systématique dans les croyances
humaines est le reflet d'une réalité scientifique : par 'intermédiaire de son rayonnement,
le Soleil joue un réle prépondérant sur Terre. Cependant, notre étoile influe également
sur I’environnement terrestre par d’autres biais que par les photons qu’elle émet, mais il
faudra attendre 1859 et le fameux éveénement de Carrington pour que le lien entre activité
solaire et perturbations géomagnétiques soit pour la premiere fois établi.

Pourtant, certaines signatures de ces tempétes magnétiques sont connues depuis tres
longtemps. Les aurores polaires (voir Figure , observées en général aux hautes latitudes,
aussi bien dans I’hémispheére nord que dans I’hémisphere sud, sont ainsi restées mysté-
rieuses pendant des siecles, laissant une fois de plus libre cours aux mythes pour donner
un sens a ces draperies dansantes illuminant le ciel nocturne. Les récits scandinaves les
attribuent parfois a des reflets sur les armures des Valkyries, tandis que les finnois les
appellent "revontulet’, littéralement "les feux du renard", car leurs légendes racontent
qu’elles sont dues a 1’éclat de la neige projetée par la queue d'un renard arctique dans sa
course. Autre phénomene inexpliqué, et a priori sans rapport, des marins naviguant a la
boussole remarquent dés le Moyen-Age que 'aiguille de celle-ci dévie parfois du pdle Nord
magnétique.

Le 1°" septembre 1859, en observant le Soleil, Richard Carrington et Richard Hogdson
remarquent de fagon indépendante une intensification breve de sa lumiere, pendant moins
de dix minutes. Ils constatent que ce phénomeéne est localisé sur le disque au niveau d’un
groupe de taches solaires particulierement étendu. Il s’agit de la premiere observation
d’une éruption solaire, et qui plus est celle a 'origine de la tempéte magnétique la plus
violente étudiée a ce jour. 17 heures plus tard, les effets de ce qui était de toute évidence
une éjection de masse coronale se font sentir sur Terre : les aurores ainsi engendrées sont
visibles jusqu’a des latitudes aussi basses que les Caraibes. En Europe et en Amérique du
Nord, les communications télégraphiques sont interrompues pendant plusieurs heures.
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FIGURE 1 — Aurore polaire en Norvege en juin 2012 (Source : National Geographic).

Des lors, on commence a s’intéresser a ce qu’on appellera les relations Soleil-Terre.
L’existence d'un écoulement permanent de particules solaires est suggérée dans les années
1910 par Arthur Eddington, puis par Kristian Birkeland qui avance que celui-ci est com-
posé de corpuscules chargés positivement et négativement. L’observation de 'orientation
de la queue de cometes par Ludwig Biermann dans les années 1950 confirme la présence
de cet écoulement continu d’ions et d’électrons, indépendamment des éruptions solaires
qui sont des phénomenes transitoires. En 1958, FEugene Parker propose le premier modele
de ce qu’il nomme le vent solaire. Peu apres, les premieres mesures in situ de ce plasma
sont effectuées par le satellite russe Luna-1.

Dans les années 1930, Sidney Chapman et Vincenzo Ferraro émettent I'hypothese que
le champ magnétique terrestre crée une cavité dans laquelle le plasma du vent solaire
ne peut pas pénétrer. Le terme de magnétosphere pour désigner cette région dominée
par le champ magnétique terrestre est proposé par Thomas Gold en 1959. La frontiere
entre magnétosphere et vent solaire, appelée magnétopause, est mise en évidence par les
données de la mission Explorer 12 qui la traverse en 1961 (Cahill et Amazeen, .

L’idée que les éruptions solaires libérent des nuages de plasma qui se propagent ensuite
dans le milieu interplanétaire est proposée par Sidney Chapman en 1929. Les observations
effectuées au début des années 1970 par le coronographe du satellite OSO 7 (Orbiting Solar
Observatory) confirment cette hypothese (Tousey, . Ces structures sont appelées des
éjections de masse coronales et il est démontré que ce sont elles, et non les éruptions
solaires en elles-mémes, qui causent d’importantes perturbations dans ’environnement
magnétique terrestre. Les nuages magnétiques sont des cas particuliers de ces éjections
de masse coronales, caractérisés par une structure magnétique bien définie. Au niveau
de la Terre, environ un tiers des éjections de masse coronales observées sont des nuages
magnétiques (Richardson et Cane, [2010), et des études statistiques montrent qu’ils sont
a l'origine des tempétes géomagnétiques les plus intenses.
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FIGURE 2 — Les relations Soleil-Terre par I'intermédiaire des éjections de masse coronales
(images adaptées de la NASA).

Depuis les années 1990, 1’étude des relations Soleil-Terre s’est largement orientée vers
ce qu’on appelle la météorologie de 'espace, c’est-a-dire la prédiction des conséquences
de l'activité solaire dans l’environnement terrestre. En effet, les perturbations géoma-
gnétiques peuvent avoir un impact important sur les activités humaines. Elles peuvent
provoquer des coupures des communications radio et des systémes de géolocalisation par
satellite. Les particules énergétiques qui circulent alors dans la magnétosphere peuvent
endommager les satellites en orbite autour de la Terre, mais aussi étre dangereuses pour
les astronautes de la station spatiale internationale et pour les passagers des vols trans-
polaires. Dans les pays situés aux hautes latitudes, une surcharge du réseau électrique
peut survenir en raison de la présence de forts courants induits au sol. On se rappel-
lera notamment le "black-out" de Québec le 12 mars 1989, ou I'impact d’une éjection de
masse coronale, émise trois jours plus t6t au niveau du Soleil, a occasionné une coupure
d’électricité de 9 heures.

A Theure actuelle, le schéma global des relations Soleil-Terre semble étre bien établi.
La succession de phénomenes menant au déclenchement d’une tempéte géomagnétique
est représentée dans les grandes lignes sur la Figure 2] Une éjection de masse coronale est
émise au Soleil lors d’une éruption (étape 1). Elle se propage dans le milieu interplanétaire
et atteint 'environnement terrestre (étape 2). Si 'orientation de son champ magnétique y
est favorable, il y a reconnexion a l’avant de la magnétosphere (étape 3), c’est-a-dire que les
lignes de champ magnétique du vent solaire se raccordent a celles du champ magnétique
terrestre. Ceci permet 'entrée de particules du vent solaire dans la magnétosphere et
engendre des aurores polaires du coté jour. Les aurores polaires du c6té nuit, qui sont
les plus intenses, sont quant a elles dues a la reconnexion qui se produit dans la queue
magnétique (étape 4). Ce mécanisme accélére des particules qui reviennent le long des
lignes de champ vers les zones aurorales, et donc dans le voisinage immédiat de la Terre.

Comprendre comment les éjections de masse coronales, et en particulier les nuages ma-
gnétiques, interagissent avec I’environnement terrestre, s’avere indispensable pour pouvoir
prédire de facon fiable leurs effets dans la magnétosphere. De nombreuses études statis-
tiques se sont intéressées aux corrélations possibles entre les différents parametres carac-
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térisant ces structures dans le vent solaire, avant qu’elles n’atteignent ’orbite de la Terre,
et le niveau d’activité magnétique mesuré au niveau du sol (voir par exemple Zhang et
al., [2004]; Gopalswamy et al., |2008|; Kilpua et al., 2012). De ces travaux, il ressort que la
géoeffectivité des nuages magnétiques, c’est-a-dire leur capacité a causer efficacement des
orages magnétiques, est étroitement liée a deux parametres : leur pression dynamique,
produit de leur densité par leur vitesse au carré D, = pV?, et la composante Nord-Sud
(B.) de leur champ magnétique. Une structure atteignant la Terre avec une grande pres-
sion dynamique aura pour effet de comprimer fortement la magnétosphere, et donc plus
ce parametre sera important et plus le nuage magnétique sera géoeffectif. Dans certains
cas, la magnétopause est repoussée en dega de 1'orbite géostationnaire, faisant ainsi passer
dans le vent solaire des satellites se trouvant dans la magnétosphére. La composante B,
du champ magnétique interplanétaire joue elle un roéle important dans les processus de
reconnexion ayant lieu au niveau de la magnétopause. Le champ magnétique terrestre
étant principalement orienté vers le nord dans le plan équatorial, une composante B, sud
dans le champ magnétique interplanétaire est particulierement favorable a la reconnexion
dans cette région, et donc a I’échange de matiere et d’énergie entre le vent solaire et la
magnétosphere.

Cependant, ces études mettent aussi en évidence la complexité des mécanismes entrant
en jeu, car la fiabilité des prédictions de 'activité géomagnétique reste encore limitée
(Chen et al., 2012) et 1'on est encore trés loin d’aboutir & une correspondance a 100%
entre les parametres du vent solaire, ou une combinaison de ces parameétres, et le niveau
de perturbations dans la magnétosphere. Par exemple, des statistiques montrent qu’entre
18% (Zhang et al., [2004)) et 28% (Huttunen et al., 2005; Gopalswamy et al., 2008) des
nuages magnétiques comprenant un B, sud ne déclenchent pas de tempétes magnétiques,
bien que l'orientation de leur champ magnétique soit favorable a la reconnexion. Afin de
pouvoir expliquer 'absence de perturbations dans de tels cas, ou a 'inverse leur présence
au cours d’autres évenements solaires, et ainsi affiner les modeles de météorologie de
I'espace, il faut de toute évidence s’intéresser a l'interaction de ces nuages magnétiques
avec I’environnement terrestre dans le détail.

Dans cette these, nous allons nous concentrer sur les premieres étapes de cette inter-
action, a savoir la traversée du choc d’étrave et la propagation des nuages magnétiques en
aval de celui-ci, jusqu’a la magnétopause. En effet, avant d’atteindre la magnétosphere,
le vent solaire supersonique est décéléré par une onde de choc qui modifie ses propriétés.
Ce vent solaire ralenti et modifié se propage ensuite dans la région appelée magnétogaine,
qui s’étend entre le choc et la magnétopause, pour finalement interagir avec la magnéto-
sphere. Des études récentes soulignent en effet le role important joué par I'onde de choc et
la magnétogaine dans le couplage entre vent solaire et magnétosphere (voir par exemple
Lavraud et Borovsky, 2008|; Borovsky, 2008)).

Puisque le choc altére les parametres macroscopiques du vent solaire, on peut rai-
sonnablement s’attendre a ce qu’il en soit de méme pour les nuages magnétiques qui le
franchissent. Ce seront ensuite ces nuages magnétiques modifiés qui atteindront la ma-
gnétosphere, et causeront au final des perturbations dans ’environnement terrestre. Les
travaux que j’ai effectués au cours de ma these visent a répondre aux questions suivantes :

— La structure magnétique des nuages magnétiques est-elle altérée au passage du choc ?

— Comment cette structure modifiée se propage-t-elle dans la magnétogaine 7 D’autres

processus susceptibles de la modifier sont-ils alors a ’ceuvre ?

— La structure magnétique arrivant a la magnétopause peut-elle différer notablement
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de celle observée dans le vent solaire 7 Dans quelles conditions est-ce le cas?
Ce probleme a été abordé sous trois angles complémentaires : ’analyse de données de
satellites en orbite autour de la Terre, un travail de modélisation et 'utilisation de simu-
lations numériques effectuées avec un code hybride.

Le premier chapitre de ce mémoire donne un apercu des connaissances actuelles concer-
nant les nuages magnétiques, le choc et la magnétogaine, qui sont tous trois au coeur de ces
travaux de recherche. Le deuxieme chapitre présente ’analyse détaillée de quatre cas de
nuages magnétiques observés simultanément dans la magnétogaine et dans le vent solaire
par différents satellites. Ces exemples choisis illustrent la variété des modifications pos-
sibles de la structure des nuages magnétiques en aval de 'onde de choc. Dans le troisieme
chapitre, une étude comparative de modeles de choc est effectuée afin de sélectionner un
modele adapté aux conditions particulieres rencontrées pendant les nuages magnétiques,
sur lequel nous nous appuierons dans les chapitres suivants. Le modéle de magnétogaine
qui a été développé au cours de cette these est décrit dans le chapitre 4. Il permet de
calculer le champ magnétique dans cette région a partir des parametres de vent solaire
en amont du choc, nous offrant ainsi une vision plus globale de I'interaction d’un nuage
magnétique avec le choc. Nous validons ses résultats en les confrontant a ceux de modé-
lisations antérieures. Ensuite, des nuages magnétiques synthétiques sont utilisés comme
parametres d’entrée du modele, et les résultats obtenus dans la magnétogaine et au niveau
de la magnétopause sont exposés et discutés. Ce modele est ensuite appliqué aux cas de
nuages magnétiques du chapitre 2 afin d’approfondir I'interprétation des données, ce qui
fait 'objet du chapitre 5. Enfin, les résultats de simulations hybrides de 'interaction d’un
nuage magnétique avec une onde de choc sont présentés au chapitre 6. Ces simulations
nous offrent la possibilité de décrire de fagon auto-cohérente 'altération du nuage magné-
tique au passage du choc, mais aussi d’examiner les modifications engendrées par l'arrivée
de cette structure sur le choc et la magnétogaine.
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Chapitre 1

Les nuages magnétiques, l’onde de
choc terrestre et la magnétogaine :
état des lieux des connaissances ac-
tuelles

1.1 Les nuages magnétiques

Le terme de nuage magnétique est apparu dans les années 1950 pour désigner des éjec-
tions de plasma depuis les régions actives du Soleil (Morrison et al., [1954). Ces éjections
de matiere s’accompagnent nécessairement d’éjections de champ magnétique, puisque les
lignes de champ sont gelées dans le plasma. Différents modeles pour décrire la structure de
ces éjecta voient bientot le jour, dont les plus représentatifs sont illustrés sur la Figure|1.1].
Parmi ceux-ci, mentionnons par exemple les travaux de Cocconi et al. (1958) et de Gold
(1959) et Gold (1962) ou les lignes de champ magnétique qui composent ces nuages sont
modélisées par des boucles qui s’étendent dans I’héliosphére, tout en restant enracinées
au Soleil a leurs extrémités. Ce concept est repris par Piddington (1958) qui envisage de
plus la possibilité que les lignes de champ se désolidarisent du Soleil en se reconnectant.
Un tel nuage magnétique aurait alors 'allure d’une « bulle de plasma » aux lignes de
champ fermées, qui se propagerait dans le milieu interplanétaire. Gold (1959)) suggere de
plus qu'une onde de choc peut dans certains cas se former a 'avant de ces structures.

Avec I'avenement de I’ére spatiale dans les années 1960-1970, la présence de boucles
magnétiques dans le vent solaire, parfois précédées par des chocs interplanétaires, est
confirmée par les données des satellites, de facon indirecte, a partir des propriétés du
plasma (voir par exemple, Gosling et al., [1973); Montgomery et al., [1974)), ou de fagon
directe grace aux mesures de champ magnétique (Schatten et al., [1968; Bobrowv, |1979).
La premiere analyse détaillée d’un nuage magnétique observé par cinq satellites différents
a été réalisée par Burlaga et al. (1981) et a posé les bases de I’étude de ces structures.
Leurs caractéristiques, qui sont aujourd’hui encore utilisées pour les identifier, sont les
suivantes :

— une intensité du champ magnétique plus forte que dans le vent solaire environnant ;

— une rotation lente de la direction du champ magnétique, sur une longue période ;
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ETAT DES LIEUX DES CONNAISSANCES ACTUELLES
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FIGURE 1.1 — Les premiers modeles de la structure des nuages magnétiques, tirée de
Burlaga (1991).

— une température plus faible que dans le vent solaire ambiant.

Ils ont aussi la particularité d’avoir une densité généralement inférieure a celle du vent
solaire environnant, et une composition ionique différente. Cependant, ces dernieres si-
gnatures ne permettent pas de distinguer les nuages magnétiques des éjections de masse
coronales interplanétaires, mais uniquement de les différencier d’un vent solaire standard
(voir par exemple Zurbuchen et Richardson, 2006, pour une liste des signatures des éjec-
tions de masse coronales).

Les nuages magnétiques se propagent en général a une vitesse plus grande que celle du
vent solaire les précédant, ce qui peut conduire a la formation d’un choc interplanétaire
si leur vitesse est suffisamment importante par rapport a celle du milieu ambiant. La
présence de ce choc interplanétaire a I’avant d'un nuage magnétique donne naissance a
une région turbulente appelée la gaine (Burlaga et al., 1981)). Le champ magnétique y est
renforcé et tres variable, et le plasma est plus chaud et plus dense que dans le vent solaire
le précédant ou que dans le nuage magnétique. Ces propriétés, qui sont tres différentes
de celles du nuage magnétique, sont caractéristiques d’un milieu comprimé, ce qui est
cohérent avec la présence d'un choc en amont.

Les nuages magnétiques présentent aussi souvent, mais pas systématiquement, un pro-
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fil de vitesse spécifique : celle-ci est maximum a ’avant du nuage magnétique, puis décroit
progressivement au cours de son passage (Burlaga et al., |[1981); Osherovich et al., 1993|;
Lepping et al., 2001)). Ceci, combiné a une pression totale plus élevée que dans le vent
solaire environnant, a cause du renforcement de I’amplitude du champ magnétique, laisse
penser que le nuage magnétique s’étend au fur et a mesure de sa propagation dans I'hélio-
sphere. Une étude récente menée sur 67 nuages magnétiques a permis de montrer que 85%
d’entre eux présentaient des signatures témoignant de leur expansion (Lynnyk et Vandas,
2009). Burlaga et al. (1981)) suggerent que cette expansion pourrait en partie expliquer
la faible température qui est mesurée dans les nuages magnétiques, ainsi que la présence
d’un plasma souvent plus ténu. Cependant, les travaux de Démoulin (2009) mettent en
évidence que le profil de température dans les nuages magnétiques n’est pas directement
corrélé au profil de vitesse car I'expansion des nuages magnétiques est principalement
controlée par les forces magnétiques entrant en jeu dans ces structures.

La premiere étude statistique concernant les nuages magnétiques est menée par Klein
et Burlaga (1982) et couvre 45 évenements identifiés dans les données des satellites IMP
entre 1967 et 1978. Ces nombreux exemples remplissant les criteres listés ci-dessus dé-
montrent que la structure observée par Burlaga et al. (1981)) n’est pas un cas isolé, mais
bien un phénomene récurrent dans le vent solaire. Sur la période allant de 1995 a 2003,
Wu et al. (2006]) trouvent qu’en moyenne 9,5 nuages magnétiques sont observés chaque
année au voisinage de la Terre, soit un peu moins d’un évenement par mois. Cette fré-
quence dépend fortement du cycle solaire. En période de minimum solaire, trés peu de
nuages magnétiques sont émis, tandis qu’ils sont bien plus nombreux autour du maximum
d’activité solaire.

Au niveau de l'orbite terrestre, la dimension radiale moyenne des nuages magnétiques
est de 'ordre de 0,25 Unités Astronomiques (UA, définie comme la distance moyenne
séparant la Terre du Soleil, soit environ 150 millions de km), donc environ un quart de
la distance Terre-Soleil (voir par exemple Klein et Burlaga, |1982; Lepping et al., [2006)).
Plus loin dans I'héliosphere, leur étendue moyenne augmente, ce qui confirme ’hypothese
de T'expansion des nuages magnétiques. A l'aide des données de Voyager 1 et 2 alors
que ceux-ci se trouvent entre 2 et 4 UA, Burlaga et Behannon (1982) montrent que la
dimension radiale moyenne des nuages magnétiques observés a ces distances vaut 0,47 UA,
soit environ deux fois celle mesurée pres de la Terre. Quant a leur étendue longitudinale,
elle est plus difficile & déterminer car il faut que le méme évenement soit observé par
plusieurs satellites, et ’on a alors en général uniquement acces a une limite inférieure. A
1 UA, elle est de l'ordre de plusieurs dizaines de degrés (voir par exemple Zurbuchen et
Richardson, 2006); Kilpua et al., 2011)), mais varie fortement d’un cas a un autre. Du fait
de leur grande étendue, la durée moyenne de passage de ces structures au niveau de la
Terre, considérée comme immobile par rapport au nuage magnétique en mouvement, est
d’environ un jour (Lepping et al., [2006|; Kilpua et al., 2013). Les dimensions des nuages
magnétiques sont donc considérables par rapport a ’environnement terrestre.

Une représentation schématique de la structure a grande échelle d’'un nuage magné-
tique, tirée de l'article de Zurbuchen et Richardson (2006)), est présentée sur la Figure
. Le nuage magnétique est précédé par un choc (ligne noire épaisse), derriere lequel
se trouve la gaine turbulente, puis le nuage magnétique lui-méme (en jaune). Les lignes
rouges et roses retracent les lignes de champ magnétique, qui s’enroulent autour d’un
axe central dans le nuage magnétique (en rose). Comme lillustre ce schéma, il est gé-
néralement admis que les lignes de champ du nuage magnétique restent connectées au
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FI1GURE 1.2 — Représentation schématique d’un nuage magnétique dans le plan de 1’éclip-
tique, tirée de Zurbuchen et Richardson (2000).

Soleil au cours de sa propagation. Cette hypothese repose sur la présence de faisceaux
d’électrons suprathermiques bidirectionnels a I'intérieur du nuage magnétique, indiquant
la présence de points miroirs ou les particules sont réfléchies a une extrémité et a I’autre de
la structure. Dans certains cas, cependant, les observations semblent indiquer que 1'une ou
lautre de ses extrémités se détache du Soleil, par des processus de reconnexion (Gosling
et al., . Ce concept de nuage magnétique repose notamment sur des observations
multi-satellites analysées par Burlaga et al. .

Ainsi que nous 'avons souligné, les nuages magnétiques s’étendent sur des distances
considérables. Par conséquent, les satellites qui nous fournissent des mesures in situ du
plasma qui les compose ne sondent en réalité qu’'une partie infime de ces structures. Afin
de décrire la structure a grande échelle des nuages magnétiques, tout en cherchant a se
rapprocher au mieux des données des satellites, les efforts se sont donc portés sur la
modélisation.

L’un des premiers modeles, qui est encore aujourd’hui largement utilisé pour reproduire
la rotation lente du champ magnétique dans les nuages magnétiques, est le modele de
corde de flux proposé par Goldstein et approfondi par Burlaga . Les nuages
magnétiques y sont assimilés a des tubes de flux dont les extrémités sont enracinées dans
le Soleil et ot les lignes de champ magnétique sont enroulées autour d’un axe central (voir
Figure . Ce modele se base sur 'hypothese que la configuration du champ magnétique
est "sans force", c’est-a-dire que la densité de courant y est parallele au champ magnétique,
que la pression du plasma est négligeable devant la pression magnétique et que cette
derniére est contrebalancée par la tension des lignes de champ magnétique (Goldstein,

1983). Le champ magnétique y vérifie la relation ? X ? = aﬁ, dont on peut considérer
les solutions linéaires, avec « constant (Burlaga,|1988|; Lepping et al.,[1990); Lepping et al.,

1997)), ou non-linéaires (Hu et Sonnerup, 2001).
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D’autres descriptions reposant aussi sur cette hypotheése de champ "sans force" ont été
élaborées et proposent d’autres configurations de champ magnétique, par exemple une
corde de flux déformée (Vandas et Romashets, |2002)), ou bien une configuration toroidale
(Ivanov et al., |1989) ou en "sphéromak"' (Vandas et al., 1993b|; Vandas et al., |1993al;
Farrugia et al., [1995)), c’est-a-dire ou la structure magnétique du nuage est confinée a
I'intérieur d’une sphére ou d’un ellipsoide. Dans ces deux derniers cas, cependant, les
lignes de champ magnétique ne sont plus rattachées au Soleil. Enfin, d’autres modeles
encore cherchent a s’affranchir de I’hypotheése de I'absence de force de Lorentz, comme
c’est le cas dans la description proposée dans Hidalgo et al. (2000)) et Hidalgo et al. (2002).
La description du nuage magnétique comme une corde de flux incurvée et ancrée dans le
Soleil étant la plus communément admise, nous emploierons parfois les termes de "nuage
magnétique" et de "corde de flux" de maniere interchangeable dans la suite de ce mémoire.

1.1.1 Du Soleil a la Terre

Au début des années 1970, des études de la couronne solaire par coronographe ont
révélé lexistence d’éjections de plasma depuis le Soleil vers le milieu interplanétaire. Ces
observations montrent aussi la présence de filaments dans la couronne solaire, des struc-
tures en forme d’arches ou de boucles constituées de plasma plus froid, qui se développent
puis disparaissent. Le lien possible entre les éjections de masse coronales au niveau du
Soleil et les nuages magnétiques traversant les satellites au voisinage de la Terre a été sug-
géré par Burlaga et al. (1981) et Klein et Burlaga (1982). Toutefois, aucune observation
ne permet alors de valider cette hypothese, car les éjections de masse coronales détectées
par coronographe sont essentiellement celles qui se produisent au limbe du Soleil. Les
structures ainsi observées ne se dirigent pas vers la Terre, et ne peuvent donc pas étre
identifiées dans les données in situ des satellites.

En 1982, le satellite Helios 1, qui se trouve a environ 90° de I'axe Terre-Soleil, rencontre
une structure présentant les caractéristiques d’un nuage magnétique. Conjointement, une
éjection de masse coronale se dirigeant vers le satellite est observée au coronographe depuis
la Terre, ce qui permet d’établir 'origine solaire des nuages magnétiques (Burlaga et al.,
1982)).

Ceci suscite alors l'interrogation suivante : toutes les éjections de masse coronales
engendrent-elles des nuages magnétiques, ou bien seule une partie d’entre elles possede-t-
elle cette structure magnétique bien définie ? En effet, on rencontre dans le vent solaire des
phénomeénes transitoires aux caractéristiques similaires a celles des nuages magnétiques,
mais sans que le champ magnétique ne présente de rotation lente. Ces structures sont
appelées éjections de masse coronales interplanétaires, pour les différencier de leurs pen-
dants au niveau du Soleil. Les nuages magnétiques sont généralement considérés comme
une sous-catégorie de ces éjections de masse coronales interplanétaires, dans lesquels le
champ magnétique est structuré autour d’'un axe central. Au niveau de l'orbite terrestre,
environ un tiers des éjections de masse coronales interplanétaires sont identifiées comme
étant des nuages magnétiques (Richardson et Cane, 2010)).

La présence systématique ou non d’une telle structure au sein de chaque éjection
de masse coronale interplanétaire est toujours sujette a discussion. La rotation lente du
champ magnétique pourrait étre altérée au cours de la propagation du nuage magnétique
dans le milieu interplanétaire au point de ne plus pouvoir étre identifiée par un satellite
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FI1GURE 1.3 — Ejection de masse coronale observée par le satellite SDO, en extréme ultra-

violet (Source : SDO - NASA).

situé au niveau de l'orbite terrestre (Burlaga et al., . Par ailleurs, il a été montré que
plus un nuage magnétique est rencontré loin de sa partie centrale et moins la signature
de son champ magnétique est claire (Cane et al., [1997]; Jian et al., [2006; Kilpua et al.,
2011)) ; sa non-détection serait alors due a un effet purement géométrique. Dans ces deux
cas, il ne serait donc pas possible d’identifier le nuage magnétique comme tel, bien qu’au
niveau du Soleil ou ailleurs dans ’espace son champ magnétique en présente toutes les
caractéristiques. A I’heure actuelle, il semblerait que 'hypothese privilégiée soit celle du
biais géométrique, comme le montrent par exemple les travaux publiés a ce sujet dans un
numéro spécial de Solar Physics de 2013 consacré a cette question ( Vourlidas et al., ;
Zhang et al., . Nuages magnétiques et éjections de masse coronales interplanétaires
seraient alors a des manifestations d’un seul type de structures, rencontrées a des distances
différentes de leur partie centrale.

Dans le milieu interplanétaire, le vent solaire environnant et les autres structures
transitoires qui s’y propagent peuvent influer sur les propriétés des nuages magnétiques. Il
se produit parfois plusieurs éjections de masse coronales successives au niveau du Soleil, qui
pourront interagir les unes avec les autres et ainsi altérer leurs caractéristiques respectives.
En particulier, si une éjection de masse coronale est émise a un temps ultérieur mais a une
vitesse plus grande que la précédente, elle pourra la rattraper et leur deux structures seront
largement perturbées, avec notamment une fusion de leurs deux chocs et une modification
de l'intensité du champ magnétique ( Wang et al., ; Lugaz et al., . On parle alors
d’éjecta complexes, comprenant parfois plusieurs structures en corde de flux successives,
vestiges des deux nuages magnétiques initiaux (Burlaga et al., . Il a aussi été mis
en évidence que le champ magnétique du nuage magnétique a tendance a se reconnecter
avec celui de sa gaine ou du vent solaire le précédant si I'orientation de ce dernier y
est favorable, ce qui provoque une érosion du nuage magnétique (Dasso et al., ;
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Ruffenach et al.,2012; Lavraud et al., 2014|; Manchester et al.,|2014). La région du nuage
magnétique présentant une rotation lente bien définie se réduira alors au fur et a mesure
de la propagation dans I’héliosphere. Entre son émission au niveau du Soleil et son arrivée
au voisinage de I’environnement terrestre, la structure d’un nuage magnétique peut donc
largement évoluer.

1.1.2 Conséquences sur ’environnement terrestre

D’apres les observations effectuées au voisinage de notre plancte, il apparait que, lors
de leur interaction avec ’environnement terrestre, environ 80% des nuages magnétiques
donnent lieu & des tempétes géomagnétiques (Zhang et al., 2004]; Echer et al., [2005).
De plus, ils sont a l'origine de la majeure partie des orages magnétiques les plus intenses
(Echer et al., 2008a; Echer et al., 2008b]). Les nuages magnétiques sont considérés comme
les structures les plus géoeffectives rencontrées dans le vent solaire (Yermolaev et al.,
2012), c’est-a-dire qu’ils sont les plus efficaces pour générer des perturbations a l'intérieur
de la magnétosphere terrestre, d’ou l'intérét tout particulier de leur étude dans le cadre
de la météorologie de 'espace.

Indices géomagnétiques

L’impact des nuages magnétiques sur la magnétosphere terrestre est généralement
quantifié a 'aide d’indices magnétiques mesurés au niveau du sol. Ces indices magné-
tiques sont nombreux, chacun retranscrivant un aspect différent des perturbations subies
par le champ magnétique terrestre. Parmi ceux qui sont le plus fréquemment usités, men-
tionnons par exemple le Dst (pour Disturbance Storm-Time) qui traduit la modification
du courant annulaire dans la magnétosphere interne, mesurée aux basses latitudes, les
indices AE qui témoignent de 'activité aurorale, aux hautes latitudes, ou encore 'indice
Kp qui quantifie la perturbation du champ magnétique terrestre a 1’échelle planétaire
aux moyennes latitudes (voir par exemple Mayaud, [1980). Le choix de l'utilisation de
tel indice magnétique plutét que de tel autre est particulierement important car il n’y
a souvent pas de correspondance directe entre les différents niveaux d’activité qu’ils in-
diquent (Koskinen et Huttunen, 2006). Huttunen et Koskinen (2004) montrent d’ailleurs
que l'indice Kp est particulierement sensible aux irrégularités des parametres de la gaine
du nuage magnétique, tandis que la rotation lente du champ magnétique dans le nuage
magnétique lui-méme aura tendance a renforcer la convection magnétosphérique a grande
échelle et donc le courant annulaire, influant ainsi sur le Dst. Le nuage magnétique et sa
gaine influent donc de maniere tres différente sur 'environnement terrestre.

La plupart des études statistiques qui s’intéressent a la géoeffectivité des nuages magné-
tiques s’appuient sur 'indice Dst, a partir duquel on définit différents degrés de tempétes
géomagnétiques : on parle de tempéte intense pour un Dst;, < —100 nT et de tempéte
modérée si —100nT < Dstyin < —50 nT (Gonzalez et al., [1994)).

En fonction de l'instant ou la valeur minimum du Dst est atteinte, les perturbations
de la magnétosphere sont attribuées soit a la gaine du nuage magnétique, soit a sa par-
tie avant, soit a sa partie arriere, ou parfois encore a son champ magnétique axial, ou
enfin & une combinaison de plusieurs de ces facteurs (Wu et Lepping, 2002); Zhang et
al., [2004); Huttunen et al., |2005/; Echer et al., 2008al; Echer et al., 2008b). Ces travaux
donnent des résultats assez disparates quant aux sources les plus probables des tempétes
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géomagnétiques. Selon Wu et Lepping (2002), la partie avant du nuage magnétique est
considérablement plus susceptible de les déclencher (44%), tandis que Zhang et al. (2004)
obtiennent une probabilité équivalente pour la partie avant et les effets combinés du nuage
magnétique et de sa gaine (29%).

Corrélations entre indices géomagnétiques et parametres caractéristiques des
nuages magnétiques

Afin de pouvoir prédire les perturbations attendues dans la magnétosphere en fonc-
tion des parametres des nuages magnétiques dans le vent solaire, de nombreuses études
examinent les corrélations possibles entre ceux-ci et la valeur minimum de Dst. Nombre
des analyses effectuées cherchent a relier ce dernier a 'orientation du champ magnétique
dans le nuage magnétique, et notamment au signe de sa composante B,(Zhang et al.,
2004); Echer et al., 2005; Huttunen et al., 2005/; Gopalswamy et al., 2008|; Kilpua et al.,
2012). Gonzalez et Tsurutani (1987)) proposent des seuils empiriques de déclenchement
pour chacune des catégories de tempétes géomagnétiques. Par exemple, si la composante
B, du champ magnétique interplanétaire est inférieure a —10 nT pendant au moins trois
heures, on peut s’attendre au déclenchement d’une tempéte intense (Dst < —100 nT),
tandis qu'un B, inférieur a —5 n'T pendant au moins deux heures donne lieu a une tempéte
modérée.

La classification proposée par Mulligan et al. (1998) séparant les cas de nuages ma-
gnétiques unipolaires, ou le signe de B, est constant, des cas bipolaires, ou le signe de
B, s’inverse, est souvent utilisée pour répertorier les éveénements. Si la géoeffectivité des
nuages magnétiques ou B, est constamment orienté vers le nord est considérablement
plus faible que celle des autres configurations qui comportent toute une période de champ
magnétique vers le sud, et est généralement imputée a leur gaine (Huttunen et al., 2005/;
Gopalswamy et al.; 2008), les différences entre les autres catégories de cordes de flux sont
moins tranchées. Les cas unipolaires avec un B, sud semblent conduire majoritairement
a des tempétes intenses (Zhang et al., 2004{; Echer et al., 2005; Huttunen et al., 2005
Gopalswamy et al., |2008), mais il arrive aussi que certains d’entre eux ne déclenchent
aucune activité géomagnétique (FEcher et al., 2005). Les mémes tendances sont observées
pour les nuages magnétiques bipolaires, bien que la fraction d’éveénements non géoeffectifs
y soit plus importante que pour les unipolaires sud, jusqu’a plus d'un tiers d’entre eux
(Huttunen et al., 2005)).

D’autres études montrent des corrélations entre le minimum de Dst et des produits de
parametres du vent solaire, du type VB, (Wu et Lepping, 2002/; Gopalswamy et al., 2008)
ou VB (Hidalgo et al., 2011), o V est la vitesse du vent solaire, qui sont ’expression
du champ électrique interplanétaire. Les coefficients de corrélation sont compris entre 0,8
et 0,9, ce qui en fait des corrélations assez robustes, méme si le minimum de Dst n’est
pas correctement prédit dans 10 a 20 % des cas avec les relations ainsi établies (Wu et
Lepping, 2002; Gopalswamy et al., 2008; Hidalgo et al., 2011).

Des fonctions de couplage caractérisant 1’énergie transférée du vent solaire a la ma-
gnétosphere ont été élaborées empiriquement. La plus largement utilisée de ces fonctions
de couplage est probablement le parametre € défini par Akasofu (1981), qui exprime la
puissance ¢ transmise a la magnétosphere en fonction de la vitesse V' du vent solaire et
de son champ magnétique B : ¢ = L?/uoV B?sin* (6/2), ot L = 7R est une constante
déterminée empiriquement et 6 est ’angle polaire de la projection du champ magnétique
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interplanétaire dans le plan perpendiculaire a 1’axe Terre-Soleil. Plus récemment, Lopez
et al. (2004) montrent que dans les conditions particuliéres associées aux nuages magné-
tiques, la densité du plasma joue aussi un role important dans ce transfert d’énergie, en
plus de la vitesse et de la composante B, du champ magnétique mises en avant par Aka-
sofu (1981). Elle est prise en compte dans certaines fonctions de couplage, comme par
exemple celles proposées par Newell et al. (2007) Borovsky et al. (2008]).

A T’aide de ce type de corrélations et d’autres formules empiriques reliant différents pa-
rametres des nuages magnétiques entre eux, Gonzalez et al. (2004) proposent une relation
entre la vitesse d’expansion des éjections de masse coronales, observées au coronographe,
et la valeur de Dst minimale attendue au niveau de la Terre. Cette expression est ce-
pendant limitée aux cas de nuages magnétiques bipolaires. Elle repose sur de nombreuses
hypotheses et est basée sur des corrélations établies a partir de jeux de données limités,
ce qui cause des incertitudes considérables (Kane, 2005).

Complexité de ’interaction des nuages magnétiques avec I’environnement ter-
restre

Ce que toutes ces études statistiques mettent en avant, c’est I’absence d’une relation
simple entre ce qui est observé dans le vent solaire en amont de la Terre et les perturbations
mesurées au niveau du sol. Le signe de la composante B, du champ magnétique d'un
nuage magnétique est tres utilisé et reste le plus fiable pour estimer la géoeffectivité de
la structure, par comparaison aux autres parametres, mais n’est pas un critere infaillible
pour déterminer s’il aura ou non des conséquences dans la magnétosphere. Certains cas
avec un champ orienté vers le sud ne causent pas d’activité géomagnétique notable, et vice
versa. En réalité, 'environnement magnétique terrestre apparait comme étant un systéme
extrémement complexe, avec des phénomenes hautement non linéaires, des rétroactions
entre ses différentes régions et des mécanismes divers qui ne peuvent vraisemblablement
pas se réduire a un jeu d’équations simples. Pour améliorer notre compréhension de la
chaine complexe de processus menant au déclenchement d’une tempéte géomagnétique,
il est donc nécessaire de s’intéresser dans le détail a 'interaction du vent solaire, ou en
I'occurrence des nuages magnétiques, avec la magnétosphere.

Des études de cas trés completes, qui suivent des évenements solaires depuis 1’émission
des éjections de masses coronales jusqu’aux effets observés au niveau du sol, ont été
effectuées par exemple par Hanuise et al. (2006)) et Bisi et al. (2010). Il n’est toutefois pas
toujours aisé d’avoir des observations disponibles pour chaque phase de tels évenements.

Dans le cadre de cette theése, nous avons choisi de nous concentrer sur les premieres
étapes de l'interaction des nuages magnétiques avec l’environnement terrestre, étapes
qui ont jusqu’a présent été peu étudiées, a savoir la traversée de 'onde de choc et la
propagation en aval de celui-ci, dans la magnétogaine. Le fait de nous focaliser sur un
aspect précis de cette interaction nous permettra d’apporter une contribution précise a
cette chaine de processus allant du Soleil a la Terre.

1.2 L’onde de choc terrestre

C’est au tout début des années soixante qu’émerge pour la premiere fois I'idée que
I'interaction du vent solaire avec la magnétosphere de la Terre puisse générer une onde
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de choc en amont de ’environnement terrestre. Cette hypothese est confirmée peu apres
avec les premieres observations in situ de cette onde de choc par les sondes Mariner 2 et
IMP 1 (Sonett et al.,[1964); Ness et al., [1964). Dans les décennies suivantes, des ondes de
choc sont détectées en amont de chacune des planetes de notre systeme solaire mais le
choc d’étrave de la Terre reste le plus étudié et le mieux connu, du fait de sa proximité.

Pour comprendre 'existence de cette onde de choc, il faut tout d’abord expliciter le
concept de vitesse caractéristique de propagation de l'information dans un milieu. Cette
vitesse est celle des ondes générées par une perturbation, comme la présence d’un obstacle,
qui annoncent en quelque sorte aux particules de ce fluide son approche, leur permettant
ainsi de se réorganiser en fonction de cette perturbation, par exemple pour contourner le
dit obstacle. Dans le cas d’un fluide neutre, cette vitesse caractéristique est celle du son,
¢s = \/vksT/m, ou 7y est I'indice polytropique du milieu, kg la constante de Boltzmann,
T la température et m la masse moyenne des particules. Dans un plasma, donc un milieu
ionisé, d’autres ondes peuvent se propager en plus des ondes sonores : ce sont les modes
magnétohydrodynamiques (MHD). Ainsi, a partir de la description MHD du plasma, on
peut définir, outre la vitesse du son, trois autres vitesses caractéristiques :

— la vitesse d’Alfvén Va = B/\/ligp, ou B est I'amplitude du champ magnétique, z

la perméabilité du vide et p la masse volumique du plasma ;

1
— et les vitesses magnétosonores rapide (V;) et lente (V]), Vio= 5(63—1—‘//3) +

1
5\/(03 +V2)? — 42V cos? by, ot le signe + correspond au mode rapide (V;) et le

signe - au mode lent (V]). fp est 'angle entre le champ magnétique et la direction de

propagation des ondes. Dans cette these, nous ne nous intéresserons qu’a la vitesse

magnétosonore rapide, dans le cas o g = 90°. Elle s’écrit alors Vi, = /V2 + ¢2

et, par abus de langage, nous 'appellerons "vitesse magnétosonore" dans la suite de

ce mémoire.

Une onde de choc résulte de I'interaction d’un fluide s’écoulant a une vitesse supérieure
a l'une des vitesses caractéristiques du milieu avec un obstacle immobile. Si I'on change
de référentiel, on peut considérer que le corps se déplace dans un fluide au repos a une
vitesse supérieure a l'une des vitesses caractéristiques du milieu. C’est par exemple ce
qu’il se produit lorsqu’un avion franchit le mur du son, c’est-a-dire que sa vitesse atteint,
puis dépasse, celle du son dans I'air, et le bruit d’explosion qui retentit alors est di a la
formation de 'onde de choc. Le vent solaire, quant a lui, s’écoule a une vitesse supérieure
aux trois vitesses caractéristiques mentionnées ci-dessus. La Terre et toutes les autres
planetes du systéme solaire baignant dans cet écoulement supersonique, super-alfvénique
et super-magnétosonore, il se forme en amont de chacune d’elles un choc d’étrave.
Celui-ci est une région de forts gradients, ou les propriétés du milieu sont modifiées

brutalement afin que la vitesse du vent solaire en aval devienne inférieure a la vitesse
magnétosonore rapide locale, qui est la plus grande des trois vitesses caractéristiques
dans le plasma. Ainsi, en aval du choc, I’écoulement peut contourner ’obstacle formé par
I’environnement planétaire car I'information de sa présence a le temps de se propager. Au
passage du choc, il y a donc diminution de la vitesse, tandis que dans le méme temps la
densité, la température et l'intensité du champ magnétique augmentent. Cette transition
s’effectue de facon irréversible, car il y a alors transformation d’énergie cinétique, dirigée,
en d’autres formes d’énergie, dont 1’énergie thermique, désordonnée, et donc augmentation
de I’entropie.
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1.2.1 Les parametres clés de ’onde de choc

L’un des parametres clés d'une onde de choc est son nombre de Mach, dont le nom a
été donné en hommage a Ernst Mach, 'un des premiers scientifiques a s’étre intéressés a la
physique des ondes de choc. Le nombre de Mach est défini comme le rapport entre la vitesse
V' de I’écoulement dans le référentiel de I'obstacle et une des vitesses caractéristiques du
milieu. Dans un plasma, il existe donc trois nombres de Mach différents : le nombre de
Mach sonique M = V/c,, le nombre de Mach alfvénique My = V/V, et le nombre de
Mach magnétosonore My,s = V/Vips.

Ce nombre de Mach nous renseigne sur la "force" du choc : plus il est élevé et plus
I’écoulement incident est rapide, et donc plus grande est ’énergie qui doit étre dissipée
au niveau du choc. Dans des conditions de vent solaire standards, les trois nombres de
Mach, sonique, alfvénique et magnétosonore, sont du méme ordre de grandeur, autour
de 8 ou 10, pour 'onde de choc terrestre. Dans le cas d’éveénements solaires transitoires,
comme les éjections de masse coronales, ils peuvent varier dans une gamme allant de 1
a 30. En-dehors de notre systeme solaire, des valeurs bien plus extrémes peuvent étre
rencontrées, par exemple lors de I’explosion de supernovae, ou 1’on estime que le nombre
de Mach peut étre supérieur a 1000.

Plus le nombre de Mach est grand et plus la quantité d’énergie cinétique a extraire de
I’écoulement incident est importante. Sans entrer dans le détail des processus ayant lieu
au niveau du choc, nous mentionnerons juste que cette énergie peut étre dissipée d’une
part par des effets résistifs et d’autre part par des effets visqueux. On peut montrer qu’il
existe un nombre de Mach critique en-dessous duquel la dissipation résistive permet a
elle seule d’extraire suffisamment d’énergie pour avoir un écoulement sub-magnétosonore
en aval du choc. Il n’y a alors pas d’ions réfléchis a la surface du choc. En ce cas, on
dit que le choc est en régime sous-critique. Au contraire, si le nombre de Mach excede
cette valeur critique, la dissipation résistive ne suffit plus pour ralentir 1’écoulement. Un
autre mécanisme de dissipation vient par conséquent s’y ajouter : la viscosité anormale.
Les ions incidents les moins énergétiques sont alors réfléchis par le choc, ce qui modifie
la fonction de distribution dans I’espace des vitesses des ions et entraine un chauffage du
plasma. Dans ce cas, on parle de régime supercritique. La valeur de ce nombre de Mach
critique est généralement comprise entre 2 et 3, mais peut varier plus largement. Dans
des conditions de vent solaire classiques, le choc d’étrave de la Terre est supercritique.
Néanmoins, il a déja été observé qu’un régime sous-critique puisse étre atteint lorsque le
vent solaire est particulierement lent, froid et dense (Formisano et al.,|1971]).

L’onde de choc terrestre est ce qu’on appelle un choc magnétisé, c’est-a-dire qu’elle
se développe dans un plasma ou le champ magnétique est assez fort pour altérer les
trajectoires des particules, qui s’enroulent autour des lignes de champ. Dans ce cas, un
autre parametre s’ajoute au nombre de Mach pour déterminer les caractéristiques du choc.
Il s’agit de I'angle Og,,, qui est défini comme 1’angle entre la normale a la surface du choc
et le vecteur champ magnétique en amont de la discontinuité. A partir des valeurs de cet
angle, on distingue deux régimes de choc :

— le choc quasi-perpendiculaire (90° > Op, > 45°), ou la transition entre amont et
aval de la discontinuité se caractérise par un saut bien net du champ magnétique et
de la densité;

— et le choc quasi-paralléle (45° > Og, > 0°), ou la transition entre amont et aval est
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beaucoup moins abrupte. On observe des fluctuations importantes des parametres
du plasma (champ magnétique, densité, etc...) sur une grande distance et la position
du choc ne peut pas étre déterminée avec précision lorsque Op, devient suffisamment
petit. Cette région se caractérise par un niveau de turbulence élevé.

La différence entre les domaines quasi-perpendiculaire et quasi-parallele vient du fait
que les ions se propagent le long des lignes de champ magnétique. Ainsi, les ions réfléchis
par le choc dans la région quasi-perpendiculaire vont rester a proximité de celui-ci et
passeront rapidement en aval (voir Figure , a gauche). Au contraire, dans la région
quasi-paralléle, ils pourront remonter loin en amont du choc le long des lignes de champ
magnétique, et donc interagir avec I’écoulement incident (voir Figure , a droite). C’est
cette interaction qui est a l'origine des fluctuations observées dans le domaine quasi-
parallele.

On parle parfois de géométrie oblique, correspondant aux valeurs de Og, autour de
45°, mais ce régime n’est pas défini par une physique particuliere, contrairement aux cas
quasi-perpendiculaire et quasi-parallele. Il s’agit plutoét d'un domaine intermédiaire, ou se
mélent les propriétés de ces deux configurations.

En plus des deux parametres principaux que nous venons de voir, le nombre de Mach
et 'angle Og,, d’autres grandeurs sont parfois utilisées pour caractériser une onde de
choc. Il y a notamment le rapport de compression, c’est-a-dire la densité en aval du choc
divisée par la densité en amont, qui, a I'instar du nombre de Mach, traduit en quelque
sorte la force du choc. Plus ce rapport est élevé et plus le choc est fort. Le rapport de
compression peut s’exprimer en fonction du nombre de Mach amont M; par I’équation
suivante, formulée par Landau et Lifshitz (1959) :

pr (v —1)M}+2 ’

ou p; et po sont la masse volumique du fluide en amont et en aval du choc, respectivement.
On notera toutefois que cette formule a été établie dans le cas d’un fluide neutre. Farris
et Russell (1994)) ont suggéré que cette expression pouvait étre généralisée au cas d'un
choc dans un plasma en remplacant le nombre de Mach sonique par le nombre de Mach

eBn

eBn

FIGURE 1.4 — Trajectoire des particules apres réflexion sur le choc. A gauche : cas quasi-

perpendiculaire. A droite : cas quasi-parallele. Figure extraite de la these de H. Hietala
(Hietala, |2012).
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magnétosonore. Si 'on suppose que v = 3/3, qui est I'hypothese la plus communément
faite dans le vent solaire au voisinage de la Terre, on trouve que dans la limite des grands
nombres de Mach (M; — o0), le rapport de compression tend vers 4.

Mentionnons également deux autres ratios jouant un role important dans la physique

du choc : le g du plasma, rapport entre la pression cinétique et la pression magnétique

nkBT , , . , . .
(B = —5—), et le rapport de la température électronique sur la température ionique

2
(Schwanfg 1998). Le premier traduit 'importance du champ magnétique dans le plasma :
plus (8 va étre petit devant 1 et plus le champ magnétique jouera un role déterminant
dans le milieu considéré. Le second contrdle le développement de micro-instabilités dans
le plasma.

1.2.2 Description MHD : les équations de saut de Rankine-
Hugoniot

Les processus physiques intervenant au niveau du choc, ou la dissipation d’énergie
s’effectue, impliquent des interactions entre les particules du plasma et les champs élec-
tromagnétiques. L’étude de cette région de transition nécessite donc une description par-
ticulaire du plasma. Cependant, 'approximation fluide de la MHD idéale est suffisante
pour établir les équations de saut, qui relient les valeurs des parametres macroscopiques
du plasma en amont et en aval du choc. On suppose que 'on se place a suffisamment
grande échelle pour que les mécanismes de dissipation soient confinés au niveau du choc,
qui est considéré alors comme étant une discontinuité plane et d’épaisseur infinitésimale.
On fait de plus I’hypothese que 1'on est dans un état stationnaire, et que les variations
spatiales ont uniquement lieu le long de la direction normale & la surface du choc. On se
ramene alors a un probleme unidimensionnel.

En intégrant les équations de conservation de la MHD idéale, avec les hypotheses
que nous venons d’énumérer, on aboutit aux équations suivantes, appelées équations de
Rankine-Hugoniot :

[pVa] = 0 (1.2)
B = 0 1.3
2 B |
B, B,
mﬁr»wt — 0 (1.5)
1 P B2 B, ]
p%W+7%+t%—7tV& — 0 (1.6)
2 v—1 Ho o |

B,V ~V,B] = 0 (1.7)

ou l'indice n correspond a la composante le long de la normale au choc et l'indice t
aux composantes tangentielles. B est le champ magnétique, V' la vitesse, P la pression
thermique, p la masse volumique et o la perméabilité du vide. Les crochets signifient
que 'on calcule la différence entre les valeurs en amont et en aval de la discontinuité. Ces
expressions découlent respectivement de la conservation du flux de masse , du flux
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magnétique (1.3), de 'impulsion et et de I'énergie (|1.6)), et de la loi d’Ohm idéale
€3,

Ces équations relient les valeurs asymptotiques des parametres thermodynamiques du
plasma de part et d’autre du choc. De ce fait, si ’état du plasma en amont du choc est
connu, il sera possible de déterminer ses parametres macroscopiques en aval. En particu-
lier, soulignons deés a présent que la composante du champ magnétique normale au choc
n’est pas modifiée au passage de la discontinuité (Eq. . Par ailleurs, on peut en général
faire ’hypothese que Vi, ~ V;, (voir par exemple I'article de Génot et al., 2011} pour une
discussion a ce sujet). Il en découle que ’équation se simplifie en :

VB =0 (1.8)

En utilisant 'équation [1.2] il vient :

= (1.9)

ou les indices 1 et 2 désignent respectivement la région en amont et en aval de la discon-
tinuité. La composante tangentielle du champ magnétique augmente donc du rapport de
compression ps/p; a la traversée du choc.

1.2.3 Structure de ’onde de choc terrestre

Le choc d’étrave terrestre s’étend sur des distances considérables, englobant la magné-
tosphere sur des centaines de millions de kilometres carrés. L’épaisseur de cette frontiere,
au niveau de laquelle les propriétés du vent solaire sont modifiées, est en revanche de
I'ordre de quelques centaines de kilometres seulement, soit quelques rayons de giration
des ions. De nombreuses études de l'onde de choc examinent cette zone de transition
et les processus de dissipation qui y ont lieu, et se placent donc aux échelles ioniques
ou électroniques pour comprendre ces phénomeénes. D’autres travaux se concentrent au
contraire sur la structure a grande échelle du choc, sa position, sa forme, leur dépendance
aux parametres du vent solaire, etc. Au cours de ce travail de theése, nous nous intéressons
a I'onde de choc a grande échelle, c’est pourquoi nous ne détaillerons pas ici sa structure
fine.

Les mesures satellites montrent que le choc terrestre se situe généralement a une
distance géocentrique allant de 12 a 14 Rg au point subsolaire, mais que sa position peut
varier fortement, en fonction des parametres du vent solaire (Cairns et al., [1995(; Fairfield
et al., 2001). Des études statistiques ont permis de mettre en évidence que sa position
dépend principalement du nombre de Mach, magnétosonore et alfvénique, et de la pression
dynamique du vent solaire (Formisano, 1979; Mérka et al., 2005b)). La forme globale de
I’'onde de choc dépend elle aussi des conditions de vent solaire.

Comme mentionné au paragraphe [I.2.1] les observations révelent de plus que 'on a
affaire en général a un choc supercritique et magnétisé, ce qui implique d’une part qu'une
partie des ions incidents est réfléchie a la surface du choc, et d’autre part que les propriétés
du choc sont fortement contraintes par I'angle Og,. Le choc terrestre est aussi un choc
dit fort, et le rapport de compression qui lui est associé est généralement proche de 4.

L’onde de choc terrestre, a l'instar des autres ondes de choc planétaires, présente une
certaine courbure, qui est due au fait que 'obstacle autour duquel elle se forme est de
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FI1GURE 1.5 — Représentation schématique de ’onde de choc terrestre et des régions quasi-
perpendiculaire et quasi-parallele du choc pour une orientation du champ magnétique
interplanétaire de type "spirale de Parker', c’est a dire dont les lignes de champ (lignes bleu
foncé) font un angle de 45° avec I’axe Terre-Soleil. Les points rouges indiquent 1’étendue
du pré-choc ionique, tandis que les points orange représentent le pré-choc électronique.

Figure de Stone et Tsurutani (1985), adaptée par Treumann et Jaroschek (2008]).

taille finie. Par conséquent, la valeur de ’angle Og,,, dépend de I’endroit ou ’on se trouve,
puisque la direction normale a la surface du choc varie en fonction de la position. Ainsi, on
pourra avoir simultanément une partie de 'onde de choc en régime quasi-perpendiculaire
et une autre en configuration quasi-parallele, et on rencontrera graduellement toutes les
valeurs intermédiaires de Op, en passant d’une région a l'autre. La position de ces dif-
férentes régions dépendra directement de l'orientation du champ magnétique interplané-
taire. Si 'on suppose qu’il a une orientation de type "spirale de Parker’, ¢’est-a-dire qu’il
est incliné de 45° par rapport a I’axe Terre-Soleil et contenu dans le plan de ’écliptique, on
rencontrera les configurations quasi-parallele et quasi-perpendiculaire de part et d’autre
de 'axe Terre-Soleil.

L’environnement terrestre est représenté schématiquement sur la Figure[1.5| pour cette
orientation du champ magnétique interplanétaire, avec le vent solaire qui arrive par le haut
du dessin. Les lignes de champ magnétique sont tracées en bleu sombre. La normale au
choc est indiquée en deux points par des fleches blanches. A gauche de la Figure, elle est
perpendiculaire aux lignes de champ, donc Op, = 90° et le choc est en configuration quasi-
perpendiculaire. A droite, la normale est alignée avec les lignes de champ magnétique. On
a alors O, = 0° et le choc est en régime quasi-parallele.

La distinction entre les régions quasi-parallele et quasi-perpendiculaire du choc ter-
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restre a été mise en évidence des la fin des années 70 par les satellites ISEE 1 et ISEE
2 (Stone et Tsurutani, 1985); Tsurutani et Stone, 1985). Leurs observations ont révélé
que la structure du choc difféere complétement d’une configuration a 'autre. Les données
collectées par ces deux missions ont de plus permis de confirmer la présence de particules
réfléchies par le choc supercritique, validant ainsi les prédictions théoriques.

Dans la région quasi-perpendiculaire, le choc se présente comme une transition bien
nette entre deux régions de propriétés différentes, I’amont super-magnétosonore et 1’aval
sub-magnétosonore. La plupart des parametres du plasma, notamment la vitesse, la den-
sité ou 'amplitude du champ magnétique, présente un fort gradient sur une tres courte
distance, de 'ordre de 100 km. Cette zone étroite ot les propriétés du vent solaire changent
brusquement est appelée la rampe du choc.

Contrairement au choc quasi-perpendiculaire, le choc quasi-paralléle ne présente pas
de transition bien nette entre milieux amont et aval. Dans cette configuration, les parti-
cules réfléchies sur le choc supercritique ne sont pas confinées au voisinage de celui-ci par
leur mouvement de giration, mais peuvent au contraire remonter "a contre-courant" dans
le vent solaire incident le long des lignes de champ magnétique. Ces particules forment
une composante plus chaude et plus énergétique, du fait de leur réflexion sur le choc, qui
interagit avec le plasma incident bien avant que celui-ci n’atteigne le choc a proprement
parler (voir par exemple Greenstadt, [1976)). Cette interaction géneére des instabilités et
donne naissance a une région turbulente située en amont du choc quasi-parallele et ma-
gnétiquement connectée a ce dernier. On appelle cette région le pré-choc (régions orange

et rouge sur la Figure [1.5)).

1.3 La magnétogaine

1.3.1 Caractéristiques de la magnétogaine

Une fois 'onde de choc traversée, le vent solaire modifié se propage en aval de celle-ci,
dans la région délimitée par le choc et la magnétopause que 'on nomme la magnétogaine.
Comme mentionné plus tot, les propriétés du plasma changent brutalement a la traversée
du choc d’étrave.

En guise d’exemple, des observations du satellite Cluster-1, alors que celui-ci se trouve
dans le vent solaire, puis passe dans la magnétogaine, sont présentées sur la Figure [1.6]
Les composantes de la vitesse (graphiques [1.6d a f) sont données dans le repere GSE
(Geocentric Solar Ecliptic) centré sur la Terre et dont 1’axe = pointe vers le Soleil. z est
perpendiculaire au plan de I'écliptique et y complete le triedre direct.

Le choc est identifié par un saut net de tous les parametres du plasma présentés ici,
qui a lieu vers 19:10. A D'entrée dans la magnétogaine, on observe une hausse brusque
de Dintensité du champ magnétique (graphique [1.6h) et de la densité (graphique [1.6p),
tandis que la vitesse totale décroit (graphique ) Plus précisément, sa composante V,
diminue en valeur absolue (graphique ), mais ses composantes V;, et V, (graphiques
et f) augmentent car I’écoulement, en plus d’étre ralenti, est dévié pour contourner
la magnétopause. Enfin, la température est plus élevée en aval du choc, du fait de la
dissipation d’énergie qui a lieu au niveau de cette frontiere. Cela se traduit sur le spectre
en énergie des ions par un élargissement de leur distribution (bande rouge sur le graphique
[1.6k). On remarquera que vers 18:45 Cluster fait une premiére courte incursion dans la
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magnétogaine, comme le montre la variation rapide des parametres du plasma, avant de
revenir dans le vent solaire quelques minutes plus tard. Ceci illustre que 'onde de choc
n’est pas une frontieres statique, mais que sa position change au cours du temps, en
réponse aux variations des parametres du vent solaire en amont.

Les valeurs typiques des principaux parametres du plasma dans le vent solaire et la
magnétogaine sont listées dans le Tableau[I.T] 3 est le rapport entre la pression thermique

et la pression magnétique, Va = B/ /mop la vitesse d’Alfvén. we; = /eB/m; est la pulsa-
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FIGURE 1.6 — Observations de Cluster 1 dans le vent solaire, puis dans la magnétogaine,
le 7 Janvier 2010 de 17:00 a 22:00. De haut en bas : (a) B, (b) n, (c) V, (d) V,, (e)
Vy, (£) V., (8) spectre en énergie des ions. Les composantes de la vitesse sont données en
coordonnées GSE.
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tion cyclotronique ionique et wy; = (/n;e2/miey la pulsation plasma ionique. Les valeurs
données pour le vent solaire correspondent aux conditions standards rencontrées au ni-
veau de 'orbite terrestre, pour un vent solaire calme. Dans la magnétogaine, en revanche,
il est beaucoup plus difficile de déterminer des valeurs moyennes de ces parametres, car
ils dépendent fortement de la position dans cette région. Les valeurs indiquées ici n’ont
vocation qu’a donner une idée approximative des caractéristiques de la magnétogaine, et
surtout comment ces parametres varient au passage de I'onde de choc.

La magnétogaine se caractérise par un profil d’écoulement différent de celui du vent
solaire, qui se propage essentiellement suivant une seule direction, du Soleil vers la Terre.
En aval du choc, en revanche, I’écoulement n’est plus uni-directionnel, car il est défléchi
autour de la magnétopause, ce qui fait que sa direction de propagation varie d'une partie
de la magnétogaine a une autre (voir Figure . Cela est aussi vrai pour 'amplitude
de la vitesse du plasma : elle est minimum dans la région subsolaire, ou elle décroit du
choc a la magnétopause, car ’écoulement du vent solaire est tres fortement ralenti a
I’avant de la magnétosphere. Ensuite, sa vitesse réaugmente peu a peu sur les flancs de la
magnétopause, au fur et a mesure que 1’on s’éloigne vers ’aval, jusqu’a redevenir similaire
a celle du vent solaire (Spreiter et al., |[1966).

A la traversée de 'onde de choc, l'intensité et I'orientation du champ magnétique sont
modifiées suivant les équations de saut de Rankine-Hugoniot, détaillées au paragraphe
[1.2.2] A Pintérieur de la magnétogaine, les lignes de champ magnétique ont de plus ten-
dance a s’accumuler dans la région subsolaire, ou la vitesse de I’écoulement est minimum.
Dans le cas d'un champ magnétique orienté vers le sud, cet empilement est limité par la
reconnexion avec le champ magnétique terrestre. En revanche, pour un champ magné-
tique nord, 'accumulation des lignes de force entraine une augmentation importante de
Iintensité du champ magnétique dans cette zone, appelée la "plasma depletion layer", ou
la densité du plasma chute brutalement (Paschmann et al., |[1978; Crooker et al., |1979).
De plus, comme ces lignes de champ sont ralenties dans la région subsolaire, mais que
leurs extrémités sont entrainées de part et d’autre par I’écoulement du vent solaire, elles se
déforment et s’enroulent autour de la magnétopause, comme illustré sur la Figure[1.7 On
parle alors de drapé des lignes de champ magnétique. Ce phénomene a été mis en évidence
dans les années 1960 par les observations des satellites IMP 1 et IMP 2 (Fairfield, 1967). 11
en découle que 'orientation du champ magnétique varie d’une partie de la magnétogaine
a une autre. Les effets du drapé sont d’autant plus importants que ’on se rapproche de
la magnétopause, car les lignes de force voisines de cette frontiere sont tangentes a celle-
ci. Une étude statistique récente, menée par Petrinec (2013)) sur les données du satellite
Geotail, confirme que le comportement a grande échelle du champ magnétique dans la
magnétogaine est en bon accord avec les équations de saut de Rankine-Hugoniot et avec
le drapé des lignes de champ autour de la magnétosphere.

En plus de ces deux aspects qui retranscrivent déja la complexité de cette région,
il a aussi été montré que les propriétés du plasma sont fortement inhomogenes dans
la magnétogaine. Les données de satellites tels que Cluster, Themis ou encore Interball
mettent notamment en évidence des disparités importantes sur les flancs coté soir et
cO6té matin (voir par exemple l'article de synthese de Walsh et al., 2014). La densité
(Paularena et al., 2001); Longmore et al., 2005; Walsh et al.,|[2012), la vitesse (Longmore
et al., |2005; Walsh et al., 2012|; Dimmock et Nykyri, 2013; Lavraud et al., [2014) et la
température ( Walsh et al., 2012)) du plasma, ainsi que 'amplitude du champ magnétique
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TABLE 1.1 — Principaux parametres du plasma du vent solaire et de la magnétogaine

Parametre | Valeur moyenne Valeur moyenne
dans le vent solaire | dans la magnétogaine

B 5nT 20 n'T

n 6cm 3 25cm 3

V 400 km.s~* 150 — 200 km.s~*
V2 400 km.s™* 100 km.s™!
\A 0 50 — 100 km.s™*
V2| 0 50 — 100 km.s™*
T 10° K 10 K

6] ~ 1 ~ 2

Va 50 km.s™! 100 km.s™*
Wei 0,7 rad.s™! 1,4 rad.s™!
Wi 310%rad.s™* 710%rad.s™*

(Némecek et al., 2003; Walsh et al., 2012; Dimmock et Nykyri, [2013), présentent en
effet des distributions asymétriques de part et d’autre de ’axe Terre-Soleil. Les résultats
obtenus par Walsh et al. (2012) avec des simulations MHD pour une orientation du champ
magnétique interplanétaire de type spirale de Parker reproduisent bien les asymétries
observées, qui seraient donc dues aux configurations de choc différentes sur les flancs
matin et soir de la magnétogaine.

La magnétogaine est aussi le siege d’'une multitude de processus locaux. Des les ob-
servations de cette région effectuées par Pioneer-5 en 1960, elle est identifiée comme un
milieu tres turbulent (Coleman,|1964)). Nous n’entrerons pas dans le détail des phénomenes
microphysiques présents dans la magnétogaine, qui vont au-dela du cadre de cette these.
Mentionnons seulement que les fluctuations qui y sont observées sont souvent associées a
la région quasi-parallele du choc (Luhmann et al., |1986); Shevyrev et al., 2007)

1.3.2 Corrélation entre les parametres de la magnétogaine et du
vent solaire

Des études récentes cherchent a comparer 1'orientation du champ magnétique dans la
magnétogaine a celle observée dans le vent solaire. Bien qu’elles ne portent pas spécifique-
ment sur les nuages magnétiques, les conclusions qui en sont tirées ont en quelque sorte
motivé les travaux que nous présentons dans cette these.

En confrontant les données des satellites Geotail et Interball-Tail en aval du choc
aux mesures de Wind dans le vent solaire, Coleman (2005) montre que la direction du
champ magnétique dans le plan perpendiculaire a ’axe Terre-Soleil n’est conservée, a 10°
pres, que 30% du temps. La variation de cet angle reste en général inférieure a 30°, mais
elle peut étre bien plus importante, et ce dans un tiers des cas considérés. L’hypothese du
"drapé parfait", c’est-a-dire que les lignes de champ s’enroulent autour de la magnétopause
sans que leur direction dans le plan perpendiculaire a ’axe Terre-Soleil soit modifiée, est
donc peu fiable. Longmore et al. (2006]) suggerent que ces déviations puissent étre dues au
couplage entre le champ magnétique et I’écoulement du plasma, par I'intermédiaire des
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F1GURE 1.7 — Lignes d’écoulement du plasma dans le vent solaire et la magnétogaine
(tirets) et lignes de champ magnétique (traits pleins), calculées par le modele de Spreiter
et al. (1966) pour un champ magnétique perpendiculaire a la direction de I’écoulement
(figure tirée de Spreiter et al. (1966])).

forces magnétiques qui tendent a faire varier I'inclinaison des lignes de champ.
Safrankovd et al. (2009) ont examiné le signe de la composante B, du champ magné-
tique en amont et en aval de I'onde de choc, en comparant les observations de satellites
dans la magnétogaine et dans le vent solaire. Les résultats montrent que si | B,| est faible
(|B.| < 1nT), la probabilité de retrouver le méme signe de B, de part et d’autre du choc
est de 'ordre de 0,5, ce qui revient a une coincidence fortuite. Cette probabilité augmente
toutefois avec |B,| et est autour 0,95 pour |B,| ~ 10 nT, mais de telles valeurs de |B,|
ne sont rencontrées que 5% du temps. Au total, le signe de B, dans le vent solaire n’est
retrouvé dans la magnétogaine avec 95% de chances que dans 12% des cas. La majeure
partie du temps, il est donc difficile de prédire le signe de B, dans la magnétogaine.

1.3.3 Impact des nuages magnétiques sur la magnétogaine

En ce qui concerne les nuages magnétiques, si leur traversée de ’onde de choc n’a
pas été examinée en détail, il existe en revanche des études s’intéressant a 'impact de
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leur passage sur les propriétés de la magnétogaine. L'une des spécificités des nuages ma-
gnétiques, sur laquelle nous reviendrons a plusieurs reprises dans ce mémoire, est que le
nombre de Mach d’Alfvén qui leur est associé est en général particulierement faible, par
rapport a sa valeur usuelle dans le vent solaire. Cela est dii aux effets combinés de leur fort
champ magnétique et de leur densité faible. Cette diminution du nombre de Mach d’Alf-
vén a pour premiere conséquence de modifier la position de I'onde de choc, qui s’éloigne
de la magnétosphere (Farrugia et al.,|1995|; Lepping et al., 1996/; Tsubouchi et al., 1997
Fairfield et al., 2001); El-Alaoui et al., 2004). Il est parfois rencontré a plus de 50Rg de
la Terre (El-Alaoui et al., |2004)), soit tres loin de sa position nominale, ce qui entraine
un élargissement conséquent de la magnétogaine (Farrugia et al., [1995|; Farrugia et al.,
2013).

L’intensité renforcée du champ magnétique et la faible densité dans les nuages ma-
gnétiques impliquent aussi une diminution du . Par conséquent, les forces magnétiques
deviennent dominantes dans la magnétogaine pendant le passage des nuages magnétiques
et influencent ’écoulement du plasma. On observe alors des accélérations localisées dans
le plan perpendiculaire aux lignes de champ magnétique, ou la vitesse peut méme excéder
celle du vent solaire. Ce phénomene a été mis en évidence par les observations de différents
satellites, AMPTE (Phan et al.,|1994), ISEE 1 et 2 et IMP 8 (Chen et al., [1993), Cluster
(Lavraud et al., 2007|; Lavraud et al., 2013)), Geotail (Rosenquist et al., 2007) ou encore
Themis (Harris et al.,2013)), et interprété a I'aide de simulations MHD (Chen et al., [1993;
Farrugia et al., [1995); Lavraud et al., [2007|; Lavraud et Borovsky, |2008|; Lavraud et al.,
2013). Ces dernieres suggerent que ces accélérations sont dues aux forces exercées par le
champ magnétique sur le plasma. Lavraud et al. (2013)) montrent de plus que les régions
ou elles sont situées tournent avec la direction du champ magnétique en amont du choc,
ce qui est cohérent avec la conclusion tirée des simulations, a savoir que ces accélérations
sont liées aux forces magnétiques.

Enfin, les propriétés de la magnétogaine sont étroitement liées a celles de l'onde de
choc. Lorsque le nombre de Mach d’Alfvén diminue, le rapport de compression décroit
lui aussi, et est d’autant plus sensible a de petites fluctuations de ce nombre de Mach
que celui-ci est petit. Comme 'amplitude du champ magnétique change peu au cours du
passage d’un nuage magnétique, ce sont les variations de la densité qui vont controler
I’évolution du nombre de Mach, et donc celle du rapport de compression (Kataoka et
al., 2005)). L’intensité du champ magnétique dans la magnétogaine pourra donc étre tres
variable, indépendamment des variations de ce parametre en amont de I'onde de choc.

Résumé

Les nuages magnétiques sont des évenements solaires fortement géoeffectifs, c¢’est-a-
dire qu’ils occasionnent d’importantes perturbations dans I’environnement terrestre. Leur
impact sur la magnétosphere est souvent défini de maniere globale par des variations d’in-
dices géomagnétiques que l'on relie au signe de la composante B, du champ magnétique
interplanétaire. Cependant, leur interaction avec I’environnement terrestre est complexe.
En particulier, les nuages magnétiques interagissent tout d’abord avec le choc d’étrave
qui ralentit le vent solaire et le dévie autour de la magnétopause.

De toute évidence, les propriétés du plasma de la magnétogaine different notablement
de celles rencontrées en amont du choc. Pourtant, elles ne sont que rarement prises en
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considération lors de I’étude de la géoeffectivité de structures du vent solaire, alors que
c’est le plasma de la magnétogaine qui interagit avec la magnétosphere, et non directe-
ment le vent solaire. Il y a plusieurs raisons a l'omission de cette région dans nombre
de ces travaux. Elle s’explique d’une part par 'impossibilité d’avoir en permanence des
observations dans la magnétogaine, car les satellites ne font que la traverser, tandis que
des mesures du vent solaire en amont de I'onde de choc sont disponibles en continu ou
presque, notamment au premier point de Lagrange. D’autre part, comme nous I’avons vu,
la magnétogaine est une région extrémement complexe, dont les caractéristiques varient
d’un endroit a 'autre et en fonction des parametres du vent solaire, mais aussi des pro-
cessus ayant lieu a la magnétopause et dans la magnétosphere. Pourtant, si nous voulons
affiner notre compréhension des relations Soleil-Terre, il s’avere indispensable de nous
pencher sur le réle joué par cette région de transition entre le vent solaire et la magnéto-
sphere. Notre objectif dans cette these est de mettre en lumiere I'impact de la traversée du
choc et de la propagation dans la magnétogaine sur la structure magnétique des nuages
magnétiques.
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Chapitre 2

Etude multi-satellite de la structure
des nuages magnétiques en amont et
en aval du choc

L’objectif de ce chapitre est de donner un premier apercu des modifications induites
par 'onde de choc sur la structure magnétique des nuages magnétiques, a l'aide de données
expérimentales.

2.1 Données utilisées

2.1.1 Observations dans la magnétogaine

L’environnement magnétique terrestre est un laboratoire d’étude des plasmas spatiaux
extrémement riche qui a I'avantage de permettre des mesures in situ du fait de sa proxi-
mité. Ainsi que nous 'avons vu précédemment, il est composé de différentes régions aux
caractéristiques bien distinctes, allant du choc d’étrave qui ralentit et dévie I’écoulement
du vent solaire en amont de la magnétosphere, jusqu’a la queue magnétique qui s’étend
loin en aval de la Terre. Ces différentes régions sont autant d’objectifs scientifiques pour
les satellites placés en orbite autour de la Terre. De ce fait, chacune de ces missions se
distingue par sa trajectoire spécifique et par I'instrumentation a son bord, qui sont dic-
tées par son domaine d’étude. La Figure [2.1] sans étre exhaustive, donne une bonne idée
du nombre de satellites scientifiques actuellement en opération dans I’environnement ter-
restre, dont les noms sont indiqués en bleu ou VertE], ou a I’étude, indiqués en orange ou
jaune. Dans ce chapitre, nous allons nous intéresser a quelques-uns de ces satellites dont
les observations seront utiles pour étudier l'interaction des nuages magnétiques avec le
choc terrestre.

Pour cela, nous avons besoin de données in situ en aval du choc d’étrave, dans la
magnétogaine. Le probléme qui survient alors est qu’aucun satellite ne se trouve en per-
manence dans cette région, puisqu’ils doivent nécessairement étre en orbite autour de la
Terre. Cependant, la trajectoire de certains d’entre eux, tels Cluster, Geotail, Themis, ou

1. On notera toutefois que Voyager est actuellement aux confins de ’héliosphére, et non pas au voisi-
nage de la Terre.
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FIGURE 2.1 — Missions spatiales, actuelles et futures, dédiées a I’étude des relations Soleil-
Terre (Source : NASA)

bien MMS qui devrait étre lancé prochainement, traverse parfois la magnétogaine. Nous
nous concentrerons donc sur les intervalles utiles a notre étude dans les données de ces
satellites.

Cluster (Escoubet et al.,|[1997)) est une flotte de quatre satellites identiques en formation
tétraédrique, lancée par I’Agence Spatiale Européenne en ’an 2000 et dédiée a ’étude de
la magnétosphere terrestre. Ces satellites sont placés sur des orbites quasi-polaires dont
le plan tourne au cours de 'année et dont ’apogée se situe autour de 19 Ry. De ce fait,
Cluster passe systématiquement dans la magnétogaine au cours des mois ou son apogée
est coté jour, c’est-a-dire de décembre a juin, d’ou son intérét pour notre étude. La mission
Cluster a de plus 'avantage de nous fournir des données sur une longue période, puisqu’elle
est toujours en opération en 2014 et le restera encore jusqu’en 2016.

La charge utile des satellites Cluster est composée de onze instruments permettant
I’étude des propriétés du plasma, des ondes et des champs électro-magnétiques. Parmi
ceux-ci, citons par exemple 'expérience STAFF (Spatio-Temporal Analysis of Field Fluc-
tuation experiment) qui mesure les fluctuations des champs magnétique et électrique, et
dont les fluxmetres ont été développés et fabriqués au Laboratoire de Physique des Plas-
mas (Cornilleau- Wehrlin et al.; [1997)). Dans notre étude des nuages magnétiques, nous
nous intéresserons a la composante continue du champ magnétique. Nous utiliserons donc
les données du magnétometre de type flux-gate (FGM — FluxGate Magnetometer) (Ba-
logh et al., 1997). Par ailleurs, les propriétés des électrons et des ions nous seront utiles
pour identifier la région — vent solaire, magnétogaine ou magnétosphere — dans laquelle
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Cluster se trouve. Elles nous sont fournies par les détecteurs PEACE (Plasma Electron
and Current Experiment) (Johnstone et al., [1997) et CIS (Cluster Ion Spectrometry)
(Reme et al., [1997)).

Dans cette étude, nous nous appuierons sur les données d’un seul des quatre satel-
lites de la mission Cluster, car quel que soit le satellite utilisé¢, nous aboutissons a des
conclusions identiques. En effet, la distance séparant ces satellites les uns des autres est
négligeable comparée aux dimensions des structures qui nous intéressent, et par consé-
quent, aux échelles étudiées ici, leurs observations sont a peu de choses pres identiques.
Bien que le nom de Cluster désigne I’ensemble des quatre satellites, nous utiliserons par
abus de langage cette dénomination pour désigner le satellite dont nous présenterons les
mesures, en 'occurrence Cluster-1.

Une autre sonde qui traverse périodiquement la magnétogaine est Geotail (GEOma-
gnetic TAIl Lab) (Nishida, 1994), dont le lancement remonte a 1992. Cette mission, issue
d’une collaboration entre 'agence spatiale japonaise (JAXA) et la NASA, a pour but
d’étudier I'interaction du vent solaire avec la magnétosphere, et en particulier son impact
sur la queue magnétique. L’orbite de Geotail est peu inclinée et s’étend a grande distance
du coté nuit de la magnétosphere. De méme que Cluster, Geotail est toujours opérationnel
en 2014. Nous exploiterons en particulier les données de I'instrument de mesure du champ
magnétique MGF (MaGnetic Field measurement) (Kokubun et al.,|1994).

2.1.2 Observations dans le vent solaire

Notre étude requiert aussi des observations in situ du vent solaire avant qu’il ne soit
affecté par son interaction avec l’environnement terrestre, qui nous servirons de réfé-
rence pour la structure des nuages magnétiques avant leur passage dans la magnétogaine.
Ces mesures nous seront fournies par le satellite ACE (Advanced Composition Explorer)
(Stone et al., [1998). ACE a été lancé par la NASA en 1997 pour étudier les particules
énergétiques du vent solaire et des rayons cosmiques. Ce satellite est en orbite au voisinage
du premier point de Lagrange (L;) du systéme Terre-Soleil, soit a environ 1,5 million de
km en amont de la Terre. Les points de Lagrange d'un systéme gravitationnel a deux
corps sont les points ot les forces exercées par chacun des deux corps s’équilibrent.

Outre ses détecteurs de particules énergétiques, ACE a aussi a son bord un magné-
tometre (MAG) (Smith et al., |1998)) et un analyseur de particules — protons, électrons
et particules &« — du vent solaire (SWEPAM — Solar Wind Electron, Proton and Alpha
Monitor) (McComas et al., [1998). Par la suite, nous nous servirons des données de ces
deux instruments, MAG et SWEPAM, comme parametres de référence du plasma et du
champ magnétique dans le vent solaire.

ACE observe le vent solaire environ 45 minutes avant son arrivée au niveau de la Terre.
Pour pouvoir comparer ses mesures a celles faites dans la magnétogaine par Cluster et
Geotail, il faudra tenir compte du temps de propagation de L; a la Terre. On prendra
comme référence le temps a Cluster. Le retard a appliquer aux données de ACE est
déterminé en divisant la distance séparant ce satellite de Cluster par la vitesse moyenne
du vent solaire. A partir des vitesses maximale et minimale, nous estimons que I’emploi
d’un décalage en temps constant pour les événements étudiés donne lieu a des erreurs de
45 minutes sur le temps de propagation.

Cette méthode suppose de plus que les caractéristiques du vent solaire évoluent peu
entre L; et 'onde de choc terrestre. Cela est généralement vrai pour les variations a
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grande échelle du vent solaire ou pour des modifications brusques et de grande ampleur
de ses parametres, comme le passage d'un choc interplanétaire dont les propriétés restent
pratiquement inchangées de L; a la Terre. En ce qui concerne les fluctuations a 1’échelle
de la minute ou inférieure, la correspondance est souvent plus délicate a établir. Notre
étude s’intéressant a la rotation lente du champ magnétique dans les nuages magnétiques,
qui s’étend sur plusieurs heures, on peut considérer que les mesures effectuées en L; sont
bien représentatives de ce qui atteint le choc terrestre.

Il existe d’autres satellites qui se trouvent dans le vent solaire a proximité de la Terre,
comme par exemple Wind (Acuna et al., [1995) qui est actuellement pres de Ly ou certains
des satellites Themis. Cependant, ces derniers n’ont été lancés qu’assez récemment, et
Wind a suivi jusqu’en 2006 une orbite complexe le menant parfois loin en aval de la Terre.
Par ailleurs, les données OMNI fournies par la NASA sont des mesures du vent solaire en
amont de ’environnement terrestre, provenant de divers satellites, qui ont été propagées
jusqu’a 'onde de choc. Ces données présentent I'avantage de ne pas nécessité de décalage
en temps pour les comparer aux observations dans la magnétogaine, puisque cela a déja
été effectué, mais ont aussi l'inconvénient de venir de sources diverses. Nous avons donc
vérifié que pour de grandes structures tels que les nuages magnétiques notre méthode
de propagation simple menait a des résultats comparables a ceux d’OMNI. Cependant,
comme les données OMNI présentent des lacunes sur certains des intervalles analysés
ici, notamment en ce qui concerne les parametres du plasma, nous avons choisi de nous
appuyer sur les observations d’ACE car ce satellite est systématiquement localisé en L
au cours des évenements que nous avons étudiés.

Repere GSE

B

Soleil

€

FIGURE 2.2 — Repere GSE (voir dans le texte pour les définitions des axes) et coordonnées
sphériques associées, ou 6 est la colatitude et ¢ la longitude.

2.1.3 Identification des événements

Les nuages magnétiques que nous avons examinés ont été tout d’abord identifiés sur
les données de ACE a l'aide de I'outil AMDA (Automated Multi Dataset Analysis) dé-
veloppé par le Centre de Données de Physique des Plasmas (CDPP). A partir de cri-
teres sur Pamplitude du champ magnétique (B > 10nT) et sur la vitesse du vent so-
laire (V' > 450km.s™'), nous avons repéré des intervalles susceptibles de correspondre &
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des nuages magnétiques. Cette premiere liste d’éveénements inclut néanmoins beaucoup
d’autres évenements, et les nuages magnétiques effectifs sont ensuite sélectionnés par ins-
pection visuelle. Reste alors a déterminer la position des satellites au voisinage de la Terre
lors de chacun de ces cas. A nouveau, nous repérons la région — magnétospheére, magnéto-
gaine ou vent solaire — ou ils sont situés en examinant les données de champ magnétique
et de plasma.

Ainsi, sur la période allant de 2001 a 2010, nous avons pu identifier une dizaine de
nuages magnétiques ou des observations sont disponibles simultanément dans le vent
solaire et la magnétogaine. Les nuages magnétiques sont des phénomeénes transitoires, il
peut donc s’écouler de longues périodes sans qu’aucun n’atteigne le voisinage de la Terre,
notamment en période de minimum solaire. Par conséquent, les cas ou un satellite se
trouve dans la magnétogaine lors du passage d’un nuage magnétique sont relativement
rares, ce qui explique le nombre restreint d’évenements auquel nous aboutissons. Dans ce
chapitre, nous présentons les cas les plus représentatifs de ces nuages magnétiques observés
dans la magnétogaine, qui comprennent en particulier des traversées de I'onde de choc.

Toutes les données seront présentées dans le référentiel GSE (Geocentric Solar Eclip-
tic), centré sur la Terre. Son axe x correspond a la direction Terre-Soleil et pointe en
direction du Soleil, tandis que son axe z est perpendiculaire au plan de I'écliptique et
orienté vers le nord, et y compleéte le triedre direct (z,y,2). Ce repeére est schématisé sur

la Figure 2.2]

2.2 Exemples typiques de nuages magnétiques obser-
vés dans la magnétogaine

2.2.1 Cas 1 : conservation de la rotation lente

Le premier cas auquel nous allons nous intéresser dans ce chapitre est celui d’un nuage
magnétique dont 'arrivée au voisinage de la Terre a été observée par le satellite ACE
le 20 Mai 2005. La Figure présente le champ magnétique, la densité, la vitesse et le
nombre de Mach d’Alfvén mesurés en L; au cours du passage de ce nuage magnétique.
L’arrivée de la gaine du nuage magnétique est identifiée par le saut en vitesse peu apres
03:00 (graphique ) et est indiquée par la ligne verticale en pointillés. Bien que faible
en amplitude, ce saut est net et s’accompagne d’une augmentation du champ magnétique
et de la densité du plasma. On observe de plus des fluctuations de ces parameétres, surtout
visibles sur la densité (voir graphique ) et qui sont caractéristiques de la gaine. Le
nuage magnétique lui-méme commence vers 06:20 et s’étend jusqu’a 06:00 le 21 Mai 2005.
Il est délimité par les tirets verticaux et se caractérise par un champ magnétique fort
(graphique [2.3h), une rotation lente de ses composantes sur plus de 24h (graphique [2.3p)
et une diminution de la densité et du nombre de Mach d’Alfvén (graphiques et )
par rapport a sa gaine. On a donc bien une structure typique d’un nuage magnétique dans
le vent solaire, avant son interaction avec I’environnement terrestre.

Au cours de ce méme nuage magnétique, Cluster se trouve en-dehors de la magnéto-
sphere terrestre, du c6té matin (voir Figure [2.4)). Sur les graphiques a a f de la Figure
[2.5] les données de Cluster, en bleu, sont superposées aux données de ACE, en noir, du
20 Mai 2005 a minuit jusqu’au 21 Mai a 08:00. Les observations de ACE ont été décalées
de 55 minutes pour tenir compte du temps de propagation de L; jusqu’a la Terre. De ce
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FIGURE 2.3 — Observations de ACE dans le vent solaire au cours du nuage magnétique
du 20 Mai 2005. De haut en bas :(a) B, (b) B, (en noir), B, (en rouge) et B, (en bleu),
(c) densité des protons, (d) vitesse du vent solaire, (e) nombre de Mach d’Alfvén.

fait, les lignes en pointillés et en tirets qui délimitent la gaine et le nuage magnétique sont
placées 55 minutes plus tard que sur la Figure [2.3]

Jusque peu avant 08:00, a I’exception d’un pic aux alentours de 02:00, on constate que
les mesures de champ magnétique de Cluster sont identiques a celles de ACE, indiquant
qu’il se trouve lui aussi dans le vent solaire, en amont du choc. Apres 'arrivée du nuage
magnétique, le champ magnétique observé par Cluster présente des variations brutales,
passant subitement d’'une dizaine de nanoteslas a plus de 30 nT (voir graphique )
Cette brusque augmentation du champ magnétique est due a la traversée de 'onde de
choc qui a pour effet, entre autres, de comprimer le champ magnétique. Par conséquent,
tous les intervalles ou Cluster observe un champ magnétique bien plus fort que ACE
correspondent & des incursions dans la magnétogaine. Apres 17:00, Cluster reste dans cette
région, jusqu’a ce qu’il franchisse la magnétopause vers 04:00 le 21 Mai. Les traversées
de frontieres sont aussi bien visibles sur les données plasmas, dont les propriétés different
d’une région a l'autre. Les spectres en énergie des électrons (graphique ), et des ions
dans deux modes différents (graphique et ), le second étant plus adapté au vent
solaire, sont mesurés respectivement par les instruments PEACE et CIS de Cluster. Dans
le vent solaire, Cluster observe un plasma composé d’électrons de basse énergie, en dessous
de 30 eV, et d’ions autour de 1 keV. Lorsque le satellite passe en aval de 'onde de choc,
dans la magnétogaine, on détecte des électrons a plus haute énergie, autour de 100 eV,
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FIGURE 2.4 — Trajectoire de Cluster au cours du nuage magnétique du 20 Mai 2005, dans
les plans XY (a gauche) et XZ (& droite) en coordonées GSE, et positions indicatives de
la magnétopause et du choc pour des parametres de vent solaire standards.

et la température des ions et des électrons augmente, comme le montre 1’étalement de la
distribution en énergie beaucoup plus important qu’en amont du choc. De méme que sur
I’amplitude du champ magnétique, on identifie bien les traversées de choc. Aux environs de
04:00 le 21 Mai, les propriétés du plasma se modifient a nouveau : I’énergie des particules
diminue et le plasma devient plus ténu, indiquant que I'on passe dans la magnétosphere.
Toutefois, contrairement au choc, la traversée de la magnétopause n’est pas nette et il est
difficile d’identifier précisément a quel moment le satellite la franchit.

A Tinstar de 'amplitude du champ magnétique, ses trois composantes, présentées sur
les graphiques [2.5pb, ¢ et d, mettent elles aussi en évidence la compression causée par le
choc a chaque fois que le satellite passe dans la magnétogaine. On définit ensuite deux
angles, 0 et ¢, tels que cosf = B,/B et cosp = B, /,/B2 + B2, qui reperent la direction
du champ magnétique dans un référentiel de coordonnées sphériques associées au repere
GSE (voir Figure . Ces deux angles sont tracés sur les graphiques et f. Quand on
compare les courbes noires et bleues, il apparait alors que, contrairement a I’amplitude du
champ magnétique qui est altérée au passage du choc, sa direction reste elle pratiquement
inchangée dans la magnétogaine.

Le graphique g de la Figure nous permet de visualiser aisément la variation de la
direction du champ magnétique du vent solaire a la magnétogaine. En effet, I’angle ¢ qui
y est représenté est défini comme 'angle entre le vecteur champ magnétique mesuré par
Cluster et celui mesuré par ACE. Cet angle est calculé sur des données moyennées sur 5
minutes car il dépend directement du décalage en temps appliqué aux données ACE, et
que la précision de celui-ci est évaluée a + 5 minutes, d’apres la variation de la vitesse
du vent solaire au cours du nuage magnétique. Le pic observé a 16:00 sur ) est dii a une
variation brusque du champ magnétique au sein de la rotation lente du nuage magnétique.
Cette variation, visible sur les données ACE, provoque notamment un déplacement du
choc d’étrave, car 'amplitude du champ magnétique varie, faisant passer soudainement
Cluster d'un coté a I'autre de 'onde de choc.
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FIGURE 2.5 — Graphiques a a g : Observations de ACE (noir) en L; et de Cluster (bleu)

au voisinage de 'onde de choc au cours du nuage magnétique du 20 Mai 2005. De haut
en bas : (a) B, (b) By, (c) By, (d) B, (e) 0, (f) ¢, (8) ¢, (h) spectre en énergie des

électrons, (i) spectre en énergie des ions en haute résolution et (j) en basse résolution.
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Si l'on s’intéresse maintenant a la tendance globale de v, on constate que les valeurs
de cet angle restent inférieures a 20° pendant la majeure partie du nuage magnétique,
montrant que la variation de la direction du champ magnétique au passage du choc est
faible. On notera néanmoins que @ augmente de fagon progressive a partir de 22:00.
L’accentuation de 1’écart entre la rotation lente en amont et celle en aval du choc au
fur et a mesure que Cluster s’enfonce dans la magnétogaine est probablement due au
drapé des lignes de champ autour de la magnétosphere, dont les effets sont d’autant plus
importants que 1’on se rapproche de la magnétopause. Cependant, pour la majeure part
des observations de Cluster c6té magnétogaine, il apparalt qu’au cours de cet événement,
la direction du champ magnétique, et donc la rotation lente caractéristique du nuage
magnétique, est quasiment inchangée a la traversée du choc.

2.2.2 Cas 2 : variation temporelle de la structure du nuage ma-
gnétique

Le deuxieme cas sur lequel nous allons nous pencher a été observé cinq jours plus tot
que l'exemple ci-dessus, soit le 15 Mai 2005. Ce nuage magnétique a la particularité d’étre
un des évenements les plus violents du cycle solaire 23, qui a causé de fortes perturbations
dans la magnétosphere terrestre. Les mesures de champ magnétique de ACE en L; sont
tracées en noir sur les graphiques a a ¢ de la Figure A nouveau, l'arrivée de la gaine
du nuage magnétique vers 02:45 le 15 Mai 2005 est indiquée par la ligne verticale en
pointillés. Les tirets a 06:00 marquent quant a eux le début du nuage magnétique, lorsque
la rotation lente de la direction du champ magnétique commence (voir graphiques et
2.7c). Dans les premieres heures du nuage magnétique, 'amplitude du champ magnétique
dépasse les 50 n'T, soit une valeur dix fois supérieure a celle rencontrée dans un vent solaire
calme (graphique ) On notera que le champ magnétique ne redescend a des valeurs
proches de la normale que le 17 Mai, et qu’'une rotation lente de sa direction peut étre
identifiée au-dela de la période tracée sur la Figure [2.7] mais nous ne présentons ici que
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FIGURE 2.6 — Trajectoire de Cluster au cours du nuage magnétique du 15 Mai 2005, dans
les plans XY (a gauche) et XZ (& droite) en coordonées GSE, et positions indicatives de
la magnétopause et du choc pour des parametres de vent solaire standards.
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FIGURE 2.7 — Observations de ACE (noir) en L; et de Cluster (bleu) au voisinage de
I'onde de choc au cours du nuage magnétique du 15 Mai 2005. De haut en bas : (a) B,
(b) 0, (c) ¢, (d) ¥, (e) spectre en énergie des électrons, (f) spectre en énergie des ions
en haute résolution et (g) en basse résolution.

la premiere partie de cet évenement, quand Cluster se trouve dans le vent solaire ou la
magnétogaine.

Comme dans I'exemple précédent, Cluster se trouve dans le voisinage de ’onde de choc
terrestre, du coté matin. Son orbite, tracée sur la Figure [2.0] est trés similaire a celle du
cas 1 car seulement quelques jours séparent ces deux évenements. Comme précédemment,
les observations de champ magnétique de Cluster ont été superposées a celles de ACE
(Figure . L’amplitude du champ magnétique (graphique ) nous renseigne une fois
de plus sur la localisation de Cluster : dans la magnétogaine avant I’arrivée du nuage ma-
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gnétique, le satellite se retrouve dans le vent solaire lorsque le choc terrestre est fortement
comprimé par 'arrivée de la gaine du nuage. Cluster traverse ensuite a maintes reprises
le choc et passe alternativement du vent solaire a la magnétogaine au cours des seize pre-
mieres heures du nuage magnétique. Par la suite, il demeure dans la magnétogaine pour
finalement franchir la magnétopause autour de 11:00 le 16 Mai.

De méme, les spectres en énergie des électrons et des ions (graphiques , fetg)
permettent de repérer les différentes régions ainsi que les traversées de frontieres. On a
globalement un plasma plus chaud et plus énergétique dans la magnétogaine que dans le
vent solaire. On remarque cependant que la distribution en énergie des ions est centrée
autour de 5 keV et que celle des électrons monte jusqu’a 80 eV. Le plasma est donc bien
plus énergétique que dans le cas 1, ou ces distributions étaient plutét centrées autour
de 1 keV pour les ions et en-deca de 50 eV pour les électrons. Au fur et a mesure du
passage du nuage magnétique, toutefois, I’énergie du plasma diminue et on retrouve des
valeurs similaires a celles du cas 1 aux alentours de 19:00. La présence de plasma plus
énergétique au début de cet évenement est vraisemblablement liée au choc qui précede ce
nuage magnétique, qui comprime le plasma et le chauffe, et donc lui transmet de 1’énergie.
Tout a la fin des spectres tracés sur la Figure a partir de 11:30 le 16 Mai 2005, on
observe une diminution de la densité d’ions et d’électrons, due au passage de Cluster dans
la magnétosphere ou le plasma est bien plus ténu.

Si I'on s’intéresse maintenant a la direction du champ magnétique pendant les inter-
valles ou Cluster se trouve dans la magnétogaine (graphiques et ), on constate
que ce nuage magnétique peut étre divisé en deux parties bien distinctes. Au cours de
la premiere, de 06:00 a 17:00, la direction du champ magnétique observé par Cluster dif-
fere sensiblement de celle mesurée par ACE; on peut d’ailleurs identifier clairement les
intervalles ou Cluster est en aval du choc sur les angles 6 et ¢, ce qui n’était pas possible
sur le cas 1. On observe de plus des fluctuations assez importantes du champ magnétique
dans la magnétogaine, que ce soit sur son amplitude ou sur sa direction, notamment entre
09:00 et 12:00. Ces variations rapides et de grande ampleur ne semblent pas présentes
dans le vent solaire, ou le champ magnétique varie lentement. Par exemple, sur 'intensité
du champ magnétique mesurée par ACE, les fluctuations superposées a la variation lente
de ce parametre sont d’amplitude inférieure a 1nT, tandis qu’elles atteignent une dizaine
de nT sur les données de Cluster dans la magnétogaine.

Apres 17:00, toutefois, on n’observe plus de variation de 6 et ¢ du vent solaire a
la magnétogaine. On revient alors a une situation similaire a celle rencontrée dans le
paragraphe . la direction du champ magnétique reste inchangée a la traversée du
choc. Ce contraste entre les deux parties du nuage magnétique est aussi mis en évidence
par I'angle ¢ (graphique ), qui indique que la direction du champ magnétique varie de
40 a 60° a chaque incursion dans la magnétogaine avant 17:00. Ultérieurement, les valeurs
de 9 restent en dessous de 20° jusqu’a ce que Cluster atteigne la magnétosphere.

On a donc, au cours d'un méme nuage magnétique, des observations montrant dans
un premier temps que sa rotation lente est modifiée par rapport a celle rencontrée dans le
vent solaire, et dans un second temps qu’elle est conservée en aval du choc. L’altération de
la structure magnétique d’un nuage magnétique du vent solaire a la magnétogaine peut
donc varier au cours du temps. On pourrait supposer que les différences entre les deux
parties de cet évenement puissent étre reliées a la position relative du satellite entre le choc
et la magnétopause, puisque dans la deuxieme partie du nuage magnétique on traverse
la magnétogaine de part en part, jusqu’a passer dans la magnétosphere. Toutefois, les
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FIGURE 2.8 — Trajectoires de Cluster (bleu) et de Geotail (rouge) au cours du nuage
magnétique du 22 Avril 2001, dans les plans XY (& gauche) et XZ (a droite) en coordonées
GSE, et positions indicatives de la magnétopause et du choc pour des parametres de vent
solaire standards.

traversées de choc entre 19:00 et 22:00 indiquent que l'on se trouve toujours a proximité
de celui-ci, comme dans la premiere partie du nuage magnétique, alors qu’on n’observe déja
plus de variation de l'orientation du champ magnétique. Ceci invalide donc I'hypothese
de 'influence de la distance au choc, laissant donc comme seule possibilité la variation
temporelle de 1’évolution de la structure du nuage magnétique a la traversée de 'onde de
choc et dans la magnétogaine.

2.2.3 Cas 3 : variation spatiale de la structure du nuage magné-
tique

Cas relativement peu fréquent, le troisieme nuage magnétique auquel nous allons nous
intéresser a été simultanément observé dans la magnétogaine par deux missions différentes.
Geotail et Cluster se trouvent en effet tous deux en aval de I'onde de choc lors de 'arrivée
du nuage magnétique du 22 Avril 2001. Comme le montrent leurs orbites, représentées sur
la Figure les satellites observent la magnétogaine de part et d’autre de I'axe Terre-
Soleil, le premier étant du c6té soir de la magnétosphere, pres du plan de I'écliptique, et
le second coté matin a plus haute latitude.

Les mesures de champ magnétique effectuées par ces deux satellites, accompagnées
des données de ACE dans le vent solaire, sont présentées sur la Figure 2.9] L’amplitude
du champ magnétique (graphique [2.9h) montre que Geotail (courbe verte) franchit le
choc a larrivée du nuage magnétique, indiquée par les tirets verticaux peu avant 01:00
le 22 Avril 2001. Ce satellite reste ensuite dans la magnétogaine jusqu’a la fin du tracé a
16:00. Quant a Cluster (courbe bleue), il se trouve dans la magnétogaine a l'arrivée du
nuage magnétique, et la quitte peu apres 06:30 pour passer dans le vent solaire, comme
le montrent 'amplitude du champ magnétique (courbe bleue du graphique ) et les
spectres en énergie des électrons et des ions (graphiques a g). On distingue bien les
électrons et les ions de la magnétogaine, plus chauds, de ceux du vent solaire, dont la
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FIGURE 2.9 — Observations de ACE (noir) en Ly, de Cluster (bleu) au voisinage de I'onde
de choc et de Geotail (vert) dans la magnétogaine au cours du nuage magnétique du 22
Avril 2001. Méme format que la Figure [2.7] Les spectres en énergie des électrons et des
ions (graphiques e & g) sont ceux de Cluster.

distribution est plus étroite, et qui sont par conséquent plus froids. On a donc entre 00:30
et 06:30 environ 6 heures d’observations simultanées du nuage magnétique en deux points
différents dans la magnétogaine.

En ce qui concerne Cluster, ses observations en aval du choc de 01:00 a 06:30 sont
trés similaires a celles du cas 1 et de la deuxieme partie du cas 2 : la direction du champ
magnétique est quasiment identique a celle rencontrée dans le vent solaire, comme le
montre notamment 'angle 1 qui reste inférieur a 20°. Au contraire, le champ magnétique
mesuré par Geotail differe nettement de celui mesuré par les deux autres satellites. On
notera en particulier la variation lente de 1’angle ¢ (courbe verte sur le graphique ),
décalée d’une trentaine de degrés par rapport a celle observée par Cluster et ACE. Les
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FIGURE 2.10 — Trajectoires de Cluster au cours du nuage magnétique du 22 Janvier 2004,
dans les plans XY (a gauche) et XZ (a droite) en coordonées GSE, et positions indicatives
de la magnétopause et du choc pour des parametres de vent solaire standards.

valeurs de 'angle v montrent une variation de la direction du champ magnétique allant
jusqu’a 50° entre ACE et Geotail.

Ces observations simultanées dans deux régions de la magnétogaine permettent de
mettre en évidence une variation spatiale de la structure magnétique du nuage magnétique.
En effet, un satellite observe une rotation lente identique a celle en amont du choc, tandis
qu’'un autre observe une rotation modifiée. Ainsi, la structure du nuage magnétique peut
étre quasiment inchangée dans une partie de la magnétogaine et étre modifiée dans une
autre.

2.2.4 Cas 4 : disparition de la rotation lente

Le dernier exemple de nuage magnétique que nous détaillerons dans ce chapitre a été
observé par ACE et Cluster les 22 et 23 Janvier 2004. La trajectoire de Cluster au cours
de cet évenement est tracée sur la Figure 2.10] Si I'on se penche dans un premier temps
sur les données dans le vent solaire, en noir sur la Figure on retrouve une fois de
plus les signatures classiques d’un nuage magnétique. Sa gaine atteint l’environnement
terrestre vers 01:40 le 22 Janvier 2004, marquée par un fort saut de champ magnétique
(ligne pointillée). La rotation lente caractéristique du nuage magnétique débute vers 10:40
I’évenement ou Cluster est en dehors de la magnétosphere, d’ou la fin du tracé a 22:00
sur la Figure alors que le nuage magnétique se poursuit jusqu’a 07:00 le lendemain.

Si 'on se base sur 'amplitude du champ magnétique observé par Cluster (graphique
2.11h), on voit que le satellite se trouve dans le vent solaire a I’arrivée de la gaine du nuage
et pendant tout le passage de celle-ci. Lorsque la rotation lente du nuage magnétique
commence, Cluster est toujours en amont de 'onde de choc. Au vu des cas étudiés dans
les paragraphes précédents, on s’attendrait donc a ce que ses observations soient tres
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FIGURE 2.11 — Graphiques a a d : observations de ACE (noir) en L; et de Cluster (bleu)
au voisinage de I'onde de choc au cours du nuage magnétique du 22 Janvier 2004. Méme

format que la Figure

similaires a celles d’ACE tant qu’ils sont tous deux dans le vent solaire. Cependant, a
partir de 12:30, le champ magnétique mesuré par Cluster se met a fluctuer, ainsi que le
montrent son amplitude (graphique 2.11p) et sa direction (graphique 2.11p et c), alors
que rien de particulier n’apparait sur les données ACE. Ceci laisse a penser que le satellite
se trouve alors dans le pré-choc. Au-dela de 18:30, 'augmentation de I'intensité du champ
magnétique suggere que Cluster se trouve dans la magnétogaine, mais du fait des grandes
fluctuations, la traversée du choc ne peut pas étre déterminée avec précision.
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Afin d’identifier dans quelle région Cluster est localisé, il nous faut donc nous pencher
sur les données plasma mesurées par Cluster. Le spectre en énergie des électrons au
cours de ce nuage magnétique est présenté sur le graphique 2.11e. Avant l'arrivée du
nuage magnétique, on observe les électrons du vent solaire dont ’énergie est inférieure a
quelques dizaines d’eV. La gaine du nuage magnétique, a partir de 01:40, se démarque par
un plasma plus dense et plus énergétique, allant jusqu’a une centaine d’eV, puis on revient
a une gamme d’énergie plus basse dans le nuage magnétique lui-méme, en dessous de 50
eV. Autour de 16:30, le plasma devient plus dense et chaud, indiquant que le satellite
se trouve dans la magnétogaine. Les mesures du détecteur PEACE montrent donc que
Cluster franchit le choc a plusieurs reprises entre 16:30 et 17:15, avant de rester dans la
magnétogaine jusqu’a 22:00 ou il passe dans la magnétosphere.

Le spectre en énergie des ions (graphiques et g) nous conduit aux mémes conclu-
sions : la distribution en énergie des ions, tres piquée autour de quelques keV dans le vent
solaire, s’élargit lors du passage dans la magnétogaine du fait du chauffage du plasma au
choc. On retrouve bien que Cluster passe alternativement du vent solaire a la magnéto-
gaine entre 16:30 et 17:15, puis reste dans cette derniere. Par ailleurs, la présence d’ions
& une énergie supérieure & 10 keV entre 11:00 et 17:00 (graphique [2.11f) confirme que le
satellite se trouve bien dans le pré-choc sur cet intervalle.

Les traversées de choc ainsi identifiées sont repérées par les lignes verticales rouges
sur les graphiques a a d de la Figure [2.11], entre 16:30 et 17:15. Cluster se trouve ensuite
dans la magnétogaine, alors que 'amplitude du champ magnétique qu’il mesure reste tres
proche de celle du vent solaire jusqu’a 18:30 (graphique ), soit autour de 15 nT.
Quant a la direction du champ magnétique (graphiques et ¢), elle présente d’une
part de grandes fluctuations, mais elle semble aussi beaucoup varier entre le vent solaire et
la magnétogaine. L’angle ¢ nous permet de nous affranchir de la plupart des fluctuations,
car il est calculé a partir de données moyennées sur 5 minutes. Il illustre donc la variation
de la direction moyenne du champ magnétique de ACE a Cluster. Les valeurs de ¢ quand
Cluster se trouve en aval du choc sont particulierement élevées au cours de ce nuage
magnétique : ¥ oscille tout d’abord entre 30 et 40°, puis présente un pic avoisinant les 80°
vers 19:00. Enfin, ¢ augmente progressivement de 20° a 80° tandis que Cluster s’enfonce
de plus en plus profondément dans la magnétogaine, jusqu’a traverser la magnétopause
vers 22:00.

Au cours de ce nuage magnétique, on n’observe pas de compression du champ magné-
tique dans une partie de la magnétogaine et la direction moyenne du champ magnétique
y est tres fortement modifiée par rapport au vent solaire, comme l'illustre ’angle 1. De
plus, les angles 6 et ¢ (graphiques 2.11p et ¢) présentent des fluctuations de grande am-
plitude, que ce soit dans la magnétogaine ou dans le vent solaire en amont du choc apres
12:00. La rotation lente du champ magnétique du nuage apparait comme bruitée par ces
fluctuations et disparait en quelque sorte lors de l'interaction du nuage magnétique avec
le choc.

2.3 Conditions rencontrées au choc

Si 'on excepte le cas 4, les observations de ACE et de Cluster, lorsque ce dernier
est dans le vent solaire en amont du choc, sont globalement tres similaires. Les nuages
magnétiques sont donc trés peu modifiés au cours de leur propagation de L; jusqu’au choc.
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Par ailleurs, dans les cas ou 'orientation du champ magnétique varie du vent solaire a la
magnétogaine, on observe cette variation des la traversée du choc d’étrave. L’onde de choc
elle-méme joue donc, selon toute vraisemblance, un role prépondérant dans la modification
ou 'absence de modification du champ magnétique lors son entrée dans la magnétogaine.
Par conséquent, il est indispensable d’examiner plus en détail les caractéristiques du choc
afin de comprendre son influence et d’aller plus loin dans 'interprétation des observations
dans la magnétogaine.

Dans l'introduction concernant les ondes de choc, nous avons vu que celles-ci étaient
principalement régies par trois parametres : leur nombre de Mach, le 8 du plasma, rapport
entre pression cinétique et pression magnétique, et 'angle Og, entre la normale au choc
et le champ magnétique dans le vent solaire. Le 3 et le nombre de Mach sont des para-
metres globaux du choc, c’est-a-dire qu’ils sont les mémes partout sur le choc. Puisque la
modification de la structure du nuage magnétique au passage du choc peut varier d’une
région a 'autre de la magnétogaine, ces parametres globaux ne semblent pas étre les plus a
méme d’expliquer a eux seuls ces différences. Au contraire, les valeurs de ©g, sont définies
localement. Nous allons donc nous intéresser a ce parametre pour les nuages magnétiques
présentés au début de ce chapitre.

Lorsqu’'un satellite traverse 'onde de choc, nous pouvons estimer a partir de ses obser-
vations la valeur de I’angle ©p,. Afin de ne pas rompre la dynamique du présent chapitre,
consacré aux données satellites, les différentes méthodes de détermination de la normale
au choc seront détaillées au chapitre suivant. Dans les cas étudiés ici, seul Cluster franchit
cette frontiere pendant le passage des nuages magnétiques; pendant le cas 3, les traver-
sées de Geotail ont lieu avant I'arrivée du nuage magnétique. Par ailleurs, le cas 4 n’a
pas pu étre traité car la transition du choc doit étre clairement identifiée sur les mesures
de champ magnétique pour que Op, puisse étre calculé. Les résultats obtenus avec les
données de Cluster pour les cas 1 a 3 sont rassemblés dans le Tableau

Les valeurs de ©g, au niveau des traversées de choc de Cluster pendant le cas 1 sont
comprises entre H6 et 84°. Le satellite a donc rencontré un choc en configuration quasi-
perpendiculaire tout au long de la journée du 20 Mai 2005. Par extrapolation de ces esti-
mations ponctuelles de Op,,, en faisant I’hypotheése que Op,, varie peu entre deux traversées
consécutives, il en découle que Cluster se trouve en aval d’un choc quasi-perpendiculaire
pendant tout le passage de ce nuage magnétique. On peut en effet raisonnablement suppo-
ser que Og, ne présente pas de grandes variations car, d'une part, le champ magnétique
varie lentement au sein du nuage magnétique, et, d’autre part, Cluster reste a peu de
choses preés dans le méme secteur du choc, dont la normale change vraisemblablement
peu car les parametres de vent solaire restent relativement stables pendant le passage du
nuage magnétique.

On retrouve aussi un choc en configuration quasi-perpendiculaire lors des traversées
de choc de Cluster au cours du nuage magnétique du 22 Avril 2001 (cas 3), ou O, €
[86°;89°], et pendant la deuxiéme partie de celui du 15 Mai 2005 (cas 2), apres 18:00
(Opn € [64°;90°]). Dans chacun de ces cas, nous avions noté que l'orientation du champ
magnétique était pratiquement inchangée du vent solaire a la magnétogaine. Au contraire,
pendant la premiere partie du 15 Mai 2005 (cas 2), de 07:00 a 16:00, les valeurs de Og,
sont beaucoup plus faibles, entre 15 et 44°. On franchit alors un choc en régime quasi-
parallele, auquel est associée une grande variation de la direction du champ magnétique
entre ACE et Cluster.
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Conclusion de cette étude de cas

Ces quatre exemples typiques de nuages magnétiques observés dans la magnétogaine
nous ont permis de mettre en évidence les conséquences que peut avoir le passage du choc
terrestre sur leur structure magnétique. Tout d’abord, on retrouve comme attendu une
compression du champ magnétique, qui est un phénomene général dii a 'onde de choc
et indépendant des cas de nuages magnétiques. L’intensité de leur champ magnétique est
donc plus importante dans la magnétogaine que dans le vent solaire.

En ce qui concerne l'orientation du champ magnétique, I'impact de la traversée du
choc d’étrave differe d’un cas a 'autre. Ses effets possibles sur la structure magnétique du
nuage magnétique sont les suivants :

— la rotation lente du champ magnétique est quasiment identique dans la magnéto-

gaine (cas 1, deuxiéme partie du cas 2 et observations de Cluster du cas 3);
— la rotation lente du champ magnétique dans la magnétogaine suit celle dans le vent
solaire, mais a un angle différent (observations de Geotail du cas 3);
— la rotation lente du champ magnétique est fortement altérée en aval du choc (pre-
miére partie du cas 2), voire est masquée par les fluctuations du champ magnétique
dans la magnétogaine (cas 4).
Dans ce dernier cas, il n’y a pas, ou tres peu, de compression du champ magnétique : son
intensité reste comparable a celle dans le vent solaire.

D’apres les conditions rencontrées au choc, déterminées dans le paragraphe[2.3] la pre-
miere catégorie d’observations correspond a la traversée d'un choc quasi-perpendiculaire,
et la derniere a un choc quasi-paralléle. Pour la seconde catégorie, ou Geotail observe une
rotation lente modifiée, nous ne disposons pas de mesures directes des parametres du choc
et ne pouvons donc pas conclure.

Par ailleurs, nous trouvons que deux satellites localisés dans deux régions différentes de
la magnétogaine peuvent observer des rotations du champ magnétique distinctes (cas 3).
Un méme satellite peut aussi rencontrer une rotation lente tantét comparable a celle du
vent solaire amont, et tantot tres différente, au cours d’'un méme nuage magnétique (cas
2). Dans ce dernier cas, cela est relié a la variation de la configuration du choc en amont
du satellite au cours du passage du nuage magnétique. Dans le premier cas, nous n’avons
pas d’information sur le régime de choc en amont de Geotail, donc nous ne pouvons pas
conclure sur la différence entre les observations de Cluster et Geotail.

En résumé, cette étude de cas suggere que la configuration, quasi-paralléle ou quasi-
perpendiculaire, rencontrée au niveau du choc d’étrave joue un role important sur la
structure magnétique des nuages dans la magnétogaine.
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TABLE 2.1 — Op, a la traversée du choc, estimé a partir d’'une analyse de minimum
variance sur le champ magnétique.

Date Heure de  Op,

la traversée  (°)

20 Mai 2005 07:52:41 84
20 Mai 2005  08:26:55 81
20 Mai 2005  09:00:40 64
20 Mai 2005  09:05:55 56
20 Mai 2005 11:35:24 71
20 Mai 2005 15:45:41 78
20 Mai 2005  16:07:00 73
20 Mai 2005  16:10:55 62
20 Mai 2005 16:48:46 61
15 Mai 2005  07:06:35 32
15 Mai 2005 07:26:12 30
15 Mai 2005  07:50:40 23
15 Mai 2005  07:53:55 20
15 Mai 2005  09:06:00 30
15 Mai 2005 09:12:25 40
15 Mai 2005 09:21:10 24
15 Mai 2005 10:25:23 19
15 Mai 2005 11:00:40 19
15 Mai 2005  11:04:35 44
15 Mai 2005 11:41:20 15
15 Mai 2005 11:46:40 23
15 Mai 2005  13:22:57 30
15 Mai 2005 15:57:20 26
15 Mai 2005 18:59:20 64
15 Mai 2005  19:33:47 66
15 Mai 2005  19:44:30 67
15 Mai 2005  21:51:34 81
15 Mai 2005 22:06:57 84
15 Mai 2005 22:11:43 90
22 Avr 2001 06:30:18 89
22 Avr 2001 06:47:40 86
22 Avr 2001 07:27:24 86
22 Avr 2001 12:21:38 87
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Chapitre 3

Etude comparative de modeles de
choc

3.1 De la nécessité de l'utilisation d’un modeéle de
choc

Afin d’étudier la modification de la structure des nuages magnétiques au passage de
I’'onde de choc, nous avons besoin d’observations simultanées dans le vent solaire et dans
la magnétogaine, et ce de préférence pendant toute la durée de ces nuages magnétiques.
De plus, I'étude de cas présentée au Chapitre [2| a montré qu’il nous était aussi nécessaire
de connaitre la valeur de ’angle Op, entre la normale au choc et le champ magnétique
dans le vent solaire, pour interpréter les mesures faites dans la magnétogaine. Cet angle
ne peut étre calculé directement que lorsqu’un satellite traverse I’onde de choc.

Dans le vent solaire, ACE nous fournit des données pratiquement en permanence. Dans
la magnétogaine, nous avons déja évoqué au chapitre précédent la difficulté a avoir des
observations dans cette région, puisque les satellites ne la traversent que ponctuellement,
mais le facteur le plus limitant est d’avoir en plus un satellite qui franchisse 'onde de
choc au cours de ce méme nuage magnétique. De tels cas sont évidemment rares, et ceux
présentés dans le Chapitre [2] ont été précisément sélectionnés car ils présentent, pour la
plupart, des traversées de choc. Cependant, la plupart des évenements que nous avons
étudiés se rapprochent plus des observations de Geotail au cours du nuage magnétique du
22 Avril 2001 (cas 3), a savoir uniquement des données dans la magnétogaine pendant le
passage du nuage magnétique. De plus, méme lorsqu’on a acces a Op, ponctuellement, au
niveau des traversées de choc, nous ne connaissons pas sa valeur en dehors de ces points,
et nous pouvons seulement supposer que celle-ci varie peu.

Connaitre la position du choc et la valeur de I'angle ©p, a tout moment au cours
du passage de nuages magnétiques nous permettrait d’interpréter la totalité des données
que nous avons a notre disposition dans la magnétogaine. Nous pourrions ainsi élargir
I’éventail de cas que nous pourrions analyser dans le détail. Lorsque nous voulons calculer
Ogn, le parametre qui nous fait défaut est la direction de la normale au choc, puisque le
champ magnétique en amont de celui-ci nous est fourni par ACE.

Pour pallier a ce manque, il est possible de s’appuyer sur un modele de choc, qui nous
donnerait une estimation de sa position et de sa forme, a partir des seuls parametres
amont du vent solaire auxquels nous avons acces quasiment en continu grace a ACE. De
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la forme du choc, on peut déduire la normale a sa surface, et avec la donnée du champ
magnétique interplanétaire, on aboutit a 'angle Oy, recherché.

Les nuages magnétiques sont, comme on 1’a vu, des évenements de vent solaire ex-
trémes. Leur fort champ magnétique accompagné d'une densité souvent réduite résulte
en un nombre de Mach d’Alfvén particulierement faible. Il est fréquemment inférieur &
5, contre des valeurs entre 8 et 10 environ dans un vent solaire normal, et peut parfois
approcher 1 durant les cas les plus extrémes, comme par exemple le nuage magnétique
du 15 mai 2005 étudié dans la partie précédente (cas 2). Dans ce chapitre, nous nous
intéresserons donc aux modeles de choc a travers le prisme des conditions associées aux
nuages magnétiques, c’est-a-dire pour un nombre de Mach faible. Notre objectif est ici
de tester les prédictions de différents modeles, en comparant leurs estimations de la po-
sition du choc et de la valeur de I'angle ©p, aux observations de Cluster lors de nuages
magnétiques.

3.2 Les modeles de choc

3.2.1 Généralités

Depuis la prédiction puis la découverte du choc d’étrave terrestre, celui-ci a fait ’objet
de nombreuses études, aussi bien théoriques que numériques ou observationnelles. Des
modeles ont été développés dans le but de prédire sa position, sa forme, et leur réponse
aux variations des parametres du vent solaire.

Il existe deux grandes catégories de modeles :

- les modeles analytiques, basés sur des considérations théoriques hydrodyna-

miques ou magnétohydrodynamiques ;

- les modeles semi-empiriques qui s’appuient sur des observations de traversées
de choc, ou parfois sur des résultats de simulations numériques, auxquels sont gé-
néralement combinées les formules développées dans les modeles analytiques.

Les modeles semi-empiriques sont pratiquement tous développés de facon similaire : a
partir d’un jeu de données de traversées du choc, observées par un ou plusieurs satellites,
on cherche a reproduire sa forme en ajustant les parametres d’une surface simple, un
paraboloide de révolution par exemple, ou une surface quadratique plus générale, décrite
par une équation du type :

Az? 4+ Agy? + A2 + Ayzy 4+ Aszez + Agyz + Are + Agy + Agz + A =0 (3.1)

Les A; peuvent soit dépendre directement des parametres du vent solaire, soit décrire
une surface de référence normalisée. Dans ce dernier cas, il faudra donc les diviser par le
facteur de normalisation pour obtenir la forme du choc en fonction des parametres amont.
Pour les modeles issus de résultats de simulations numériques, la démarche est la méme,
mis a part que les données utilisées ne sont pas des observations de satellites, mais des
sorties d'un code.

Nombre de modeles, qu’ils soient analytiques ou semi-empiriques, s’appuient sur la
formule empirique de Seiff (1962)) qui stipule que la distance A entre le choc et 1'obs-
tacle divisée par le rayon R de l'obstacle est proportionnelle a I'inverse du rapport de
compression ps/py, ol py est la densité en aval du choc et p; la densité en amont.

an

X 3.2
R> ) (3.2)
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Cette formule a été appliquée au cas d’un écoulement autour d’une magnétosphere par
Spreiter et al. (1966). On peut la réécrire en faisant apparaitre explicitement la distance
du choc a la Terre, Rgpoc, avec Ry, la distance de la magnétopause a la Terre :

Rchoc = Rmp ll + 17 1 pl] (33)
P2

Le facteur 1,1 dans I’équation ci-dessus a été déterminé empiriquement, a partir des résul-
tats d’'un modele magnétohydrodynamique (Spreiter et al., [1966), sur une large gamme
de nombres de Mach amont et de valeur de I'indice polytropique ~.

On peut exprimer le rapport de compression en fonction du nombre de Mach amont
et de l'indice polytropique « par la formule de Landau et Lifshitz (1959)) :

pr _ (v + 1M
pr (v —1)Mf +2

(3.4)

Le nombre de Mach M; est ici le nombre de Mach sonique, rapport entre la vitesse de
I’écoulement et la vitesse du son dans le fluide, car I'étude de Landau et Lifshitz (1959)) se
place dans le cadre de la dynamique des gaz neutres. Cette formule peut néanmoins étre
généralisée a I'onde de choc terrestre en substituant le nombre de Mach magnétosonore
Mys = V/Vis au nombre de Mach sonique, puisque le choc est une onde magnétosonore
(Farris et Russell, 1994).

En remplagant le rapport de compression par son expression en fonction du nombre
de Mach, on obtient finalement une relation entre la position du choc et le nombre de
Mach du vent solaire :

(v —1)M? 42
(v + 1)M?

Renoc = Rup |1+ 1,1 (3.5)

Cette formule est tres fréquemment utilisée dans les modeles pour inclure la dépendance de
la position du choc au nombre de Mach amont M, qui sera tantot remplacé par le nombre
de Mach magnétosonore My, et tantdt par le nombre de Mach d’Alfvén My = V/Vy. On
notera toutefois que cette formule place le choc a une distance finie de la Terre lorsque
M; =1, alors qu’il est censé disparaitre lorsqu’on atteint cette limite.

A}fllrill Renoe = 2,1 Ry (3.6)
Enfin, puisque la position du choc est proportionnelle a la position de la magnétopause,
la condition d’équilibre entre la pression dynamique D), du vent solaire, produit de sa

densité par sa vitesse au carré, et la pression magnétique de la magnétosphere conduit a
la relation (cf Schield, 1969) :

Rchoc X D;g (37)

Du fait de ces bases communes, issues pour la plupart des modeles analytiques, les
différences majeures entre les nombreuses variantes de modeles semi-empiriques sont prin-
cipalement dues aux jeux de données a partir desquels ils ont été développés. La taille des
échantillons choisis peut varier de quelques dizaines a quelques milliers de points dont la
répartition dans ’espace et dans le temps dépend du ou des satellites dont ils sont issus.
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3.2.2 Un bref historique

Le premier modele MHD décrivant I’écoulement du plasma du vent solaire autour
d’une magnétosphere est celui de Spreiter et al. (1966). A partir de la résolution des
équations de la MHD, ils généralisent la formule obtenue par Seiff (1962) dans le cadre
de l'aérodynamique a une onde de choc dans un plasma. Les prédictions de ce modele
analytique sont en bon accord avec les résultats d’expériences sur une magnétosphere
simulée et les observations du satellite IMP 1.

Du c6té des modeles empiriques, le premier a avoir été développé est celui de Fairfield
(1971)). Il repose sur les observations de 6 satellites IMP a proximité du plan de I’écliptique,
et est par conséquent un modele bidimensionnel. Par ailleurs, il fournit uniquement une
position moyenne du choc, sans expliciter de dépendance avec les parametres du vent
solaire. Il faudra attendre le modele de Formisano (1979) pour avoir un premier modele
dont la position dépende de la pression dynamique du vent solaire. Vient ensuite le modele
de Némecek et Safrankovd (1991) dont la position et la forme dépendent maintenant du
nombre de Mach magnétosonore et de 'amplitude du champ magnétique interplanétaire,
en plus de la pression dynamique.

C’est le modele analytique de Farris et Russell (1994) qui le premier s’intéresse a
la limite a nombre de Mach faible. En effet, lorsque le nombre de Mach atteint 1, on
s’attend a ce que le choc disparaisse, puisque 1’écoulement atteint alors 'obstacle a une
vitesse inférieure a la vitesse de propagation de I'information dans le milieu. Cela revient
a dire que la distance entre le choc et ’obstacle tend vers I'infini quand le nombre de Mach
tend vers 1, comportement qui n’apparait pas dans les modeles précédemment cités. Afin
de modifier I'équation pour la rendre valable a nombre de Mach faible, Farris et
Russell (1994)) s’appuient sur le fait que 'inverse du rapport de compression et le rapport
M3/(1 — M3), ot M; est le nombre de Mach aval, tendent vers la méme valeur dans la
limite des grands nombres de Mach :

—~1
P, 1 (3.8)
p2 v+1
M3 v—1
- — 3.9
1— M2 v+1 (39)

D’autre part, on peut exprimer le nombre de Mach aval en fonction du nombre de Mach
amont par la formule de Landau et Lifshitz (1959) :

2 2"’(7_1)]\/[12

_ (3.10)
LM - (v - 1)
Finalement, on peut réécrire la formule de la fagon suivante :
—1)M} +2
Rchocszpu-u(7 )M (3.11)

(v + (M- 1)

On constate que si M; — 1, le dénominateur tend vers 0 et Ruo. diverge. Dans la
limite des nombres de Mach grands, on retrouve les mémes résultats qu’avec la formule
B.-5 On notera toutefois que le modele de Farris et Russell (1994) ne s’intéresse qu'a
la distance du choc a la Terre au point subsolaire. Si 'on veut modéliser la totalité de
I’'onde de choc, il faudra donc faire I’hypothese d'une forme pour 'onde de choc, et de plus
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utiliser un modele de magnétopause, car la position du choc est fonction de la position de
la magnétopause.

Parmi les modeles semi-empiriques largement utilisés par la communauté, on peut
encore citer le modele de Peredo et al. (1995). Toutefois, comme il a été observé que ce
modele donnait lieu a des écarts de 'ordre de 20% sur la position du choc, & cause d’erreurs
sur la localisation des satellites dans le jeu de données sur lequel il a été bati (Merka et al.,
2003; Mérka et al., 2005b), nous ne le présenterons pas en détail ici. En revanche, nous
nous pencherons un peu plus loin sur une version plus récente de ce modele, qui inclut
une correction de ce biais.

En ce qui concerne les modeles basés sur des simulations numériques, le modele de
Cairns et Lyon (1995) reste une référence dans le domaine. Tout en gardant la relation de
proportionnalité entre position du choc et rapport de compression, ce modele s’appuie sur
une nouvelle expression pour ce dernier, établie par Cairns et Grabbe (1994) dans le cadre
d’une théorie MHD, et non plus hydrodynamique comme c¢’était le cas pour I’équation [I.1]
Le rapport de compression, noté ici Reomp, dépend a présent des nombres de Mach sonique
et alfvénique, de l'indice polytropique ~ et de I'angle 0y entre le champ magnétique et
la vitesse du vent solaire. Les simulations MHD de Cairns et Lyon (1995) ont ensuite
permis d’affiner ces résultats en aboutissant a l’expression :

Rchoc
Ry

= 3,4 Reomp(Ma, v, Ms) + 0,4 (3.12)

Dans la limite des faibles nombres de Mach, le choc tend vers une distance finie :
Rehoe — 3,8 Rip (3.13)

Cette distance est suffisamment importante pour rester cohérente avec les observations
de choc les plus lointaines disponibles alors. Elle va toutefois a 'encontre de ce que 'on
s’attend a trouver dans cette limite, a savoir la disparition du choc quand M, = 1. De
méme que le modele de Farris et Russell (1994]), ce modele ne fournit que la position du
choc au point subsolaire. Il est suggéré que le choc peut étre approximé par un paraboloide
de la forme :

T = Rehoe — bchoc(y2 + Z2) (314)

mais seul R0 est explicité. Une dépendance du parametre d’évasement b, €n My, Oy
et pression dynamique est évoquée, mais n’a pas été traitée dans leur étude. Cela sera fait
dans le modeéle de Chapman et Cairns (2003) que nous verrons en détail un peu plus loin.

3.2.3 Etude comparative de Mérka et al.

Une étude comparative de modeles de choc a déja été menée par Mérka et al. (Mérka
et al., 2003; Mérka et al., 2005a)), dans un cadre tres général. Leur étude s’appuie sur une
base de données de traversées de choc particulierement riche (5870 traversées), issue de
pres de 30 ans d’observations du satellite IMP 8. Six modeles de choc, largement utilisés
dans la communauté, ont été sélectionnés dans le but de comparer leurs prédictions a
ces observations. Ces modeles, dont la plupart ont déja été cités précédemment, sont les
suivants :

— le modele de Formisano (1979)

— le modele de Némecek et Safrdankovd (1991)
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— le modele de Farris et Russell (1994])

— le modele de Cairns et Lyon (1995)

— le modele de Peredo et al. (1995))

— le modele de Verigin et al. (2001)

Dans le cas des modeles de Farris et Russell (1994) et de Cairns et Lyon (1995)), la
forme du choc est approximée par un paraboloide (voir équation [3.14)). Pour le parameétre
d’évasement, ils utilisent la forme donnée par Cairns et al. (1995) :

?

D\
behoe = 0, 0223 (11;) Ry' (3.15)

Pour chacune des traversées de choc d’'IMP 8, les auteurs calculent le rapport
Ryrea/ Robs, 0l Rpyeq est la distance du choc a la Terre prédite par les modeles et Rops celle
qui est effectivement observée. La distribution de ces ratios peut ensuite étre approximée
par une loi normale. Plus le pic de cette distribution sera étroit et proche de 1, meilleures
seront les prédictions du modele.

Sil’on s’intéresse a ’ensemble des observations, quelles que soient les conditions de vent
solaire, ce sont les modeles de Farris et Russell (1994)), Cairns et Lyon (1995) et Verigin
et al. (2001) qui donnent les meilleurs résultats, puisque la distribution de Rpcq/Robs
est centrée respectivement sur 0,97, 0,97 et 0,96, avec comme écart-type 0,02, 0,02 et
0,03. En revanche, la distribution du modele de Peredo et al. (1995) a une valeur la
plus probable de 1,21, ce qui met bien en évidence les écarts de plus de 20% évoqués
précédemment.

Le nombre particulierement important d’observations a leur disposition leur permet
aussi de tester les modeles dans différentes gammes de parametres du vent solaire, et
ainsi mettre en évidence la variabilité de la précision de leurs prédictions en fonction de
I’amplitude du champ magnétique interplanétaire, du nombre de Mach alfvénique, sonique
ou magnétosonore, ou encore de I'angle fgy. Si 'on s’intéresse a 'influence du nombre
de Mach d’Alfvén, on constate que pour M, > 4,5 la distribution des résultats est la
méme que pour I'ensemble des données. En revanche, si My est inférieur a 4,5, le pic de
la distribution des Rpreq/Robs est fortement modifié pour la plupart des modeles, qui ont
tendance a sous-estimer la distance du choc quand M, devient faible. Seule la distribution
du modele de Némecek et Safrdankovd (1991) reste centrée sur une valeur quasi identique
quel que soit le nombre de Mach d’Alfvén (1,18 pour My < 4,5 et 1,14 pour My > 4,5).
Bien que les prédictions de ce modele présentent un décalage important par rapport aux
observations, la variation du nombre de Mach d’Alfvén influe peu sur ses résultats. A
I'inverse, les modeles de Farris et Russell (1994), Cairns et Lyon (1995)), Peredo et al.
(1995) et Verigin et al. (2001), qui étaient annoncés comme fiables méme pour un nombre
de Mach faible, montrent une bien plus grande variabilité. En ce qui concerne les deux
premiers, une des raisons possibles de leurs faiblesses peut étre ’absence de dépendance
en My du parametre d’évasement (Cairns et al., |1995))

3.2.4 Modéeles de choc a faible nombre de Mach

La limite des nombres de Mach faibles est souvent peu traitée dans les modeles de
choc, qui, du fait méme de la fagon dont ils ont été développés, sont plus fiables pour les
cas de vent solaire normal. En effet, les jeux de données a partir desquels ils ont été établi
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comprennent principalement des observations en conditions de vent solaire moyennes. Il
existe néanmoins un certain nombre de modeles ou les conditions de faible nombre de
Mach ont été prises en compte, et qui devraient normalement étre utilisables dans des
cas de nuages magnétiques. Néanmoins, leurs prédictions dans de telles conditions ont
généralement été peu testées, voire pas du tout.

Sur la base des résultats de 'étude comparative menée par Mérka et al. (2003) et
Meérka et al. (2005a)) et des améliorations qui ont été apportées aux modeles depuis lors,
nous allons nous intéresser aux quatre modeles de choc suivants, susceptibles de fournir
des prédictions fiables a faible nombre de Mach :

— le modele de Wu et al. (2000))

— le modele de Chapman et Cairns (2003))

— le modele de Jerdb et al. (2005)

— le modele de Meérka et al. (2005b))

Le modeéle de Wu et al. (2000) (Wu00)

Le modele de Wu et al. (2000) (Wu00) est en réalité une combinaison du modele de
Farris et Russell (1994)), qui donne la position du point subsolaire du choc, et du modele
de magnétopause de Shue et al. (1997)), sur lequel ils s’appuient pour décrire la forme du
choc. Dans le modele de Shue et al. (1997), la magnétopause, dont la forme est supposée
invariante par rotation autour de l'axe Terre-Soleil, est décrite par un paraboloide de
révolution, régi par I'équation :

R 2™
r= —_— 3.16
P (1 + cos@) ( )

ou r est la distance a la Terre d'un point de la magnétopause dans la direction donnée
par I'angle ¢ mesuré par rapport a ’axe Terre-Soleil, et ou R, est la position du nez de
la magnétopause et o, un parametre d’évasement. Ces deux parametres dépendent de
la pression dynamique du vent solaire D), et de la composante B, du champ magnétique,
exprimée en coordonnées GSM, qui joue un role important dans la reconnexion magnétique
et donc va influer sur la forme de la magnétosphere, de la facon suivante :

Ry = { (11,4 + 0,01332)1);/6’6 B. >0 317
(11,44 0,140B.)D; /¢ B, <0
amp = (0,58 —0,0108,)(1 4+ 0,010D,) (3.18)
Le modele Wu00 utilise une forme similaire pour décrire I'onde de choc :
2 Qchoc
= Renoc (1—1—0039) (3.19)

ou R et a jouent le méme rdle que dans I’équation mais cette fois-ci pour le choc.
Leur dépendance en fonction des parametres du vent solaire est obtenue en combinant

les équations du modele de Shue et al. (1997) et du modele de Farris et
Russell (1994) :

(v + D(ME, - 1)

Renoe = [1 + ] (11,44 0,013B,) D, /o (3.20)
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% (0, 58) B.>0
% (0,58 — 0,02B,) B, <0

Le modele Wu00 n’a été testé que sur un unique cas de nuage magnétique, observé
entre le 18 et le 20 octobre 1995 par Wind dans le vent solaire et Geotail au niveau du
choc. Au cours de cet évenement, Geotail a traversé a de nombreuses reprises le choc,
qu’il a rencontré a des distances anormalement grandes, jusqu’a 25 Rg, du fait du faible
nombre de Mach (M,,s < 3 pendant la majeure partie du nuage magnétique). Il apparait
que les prédictions du modele sont en bon accord avec les observations de Geotail.

Comme le modele Wu0O se base sur une combinaison de deux modeéles qui ont lar-
gement été mis a l'épreuve par la communauté scientifique de par leur utilisation tres
fréquente, on peut supposer qu’il donnera des résultats satisfaisants si on I'applique a
d’autres cas de nuages magnétiques. On notera ici que ce modele dépend du nombre de
Mach magnétosonore, alors que nous nous sommes plutét intéressés jusqu’a présent au
nombre de Mach d’Alfvén. Nous avons vu dans le Chapitre [I] que la vitesse magnétoso-

(enoe = 0,6+ (1 +0,01D,) { (3.21)

nore s’exprime de la fagon suivante : Vi, = 1/V2 + ¢2. Dans le cas d’un nuage magnétique,
I’amplitude du champ magnétique est particulierement forte, tandis que la température
est faible. De ce fait, la vitesse du son est petite devant la vitesse d’Alfvén, ¢, < vy et
donc la vitesse magnétosonore se réduit a la vitesse d’Alfvén : v,s >~ va. Autrement dit,
en termes de nombres de Mach : M, ~ M,. Par la suite, on discutera donc uniquement
la dépendance en M, des modeles.

Le modéle de Chapman et Cairns (2003) (CC03)

Le modele de Chapman et Cairns (2003)) (CCO03) est la derniére version en date du
modele de Cairns et Lyon ((1995)), qu’il complete par I'ajout d’un parametre d’évasement
dépendant du nombre de Mach d’Alfvén et d’une dépendance de la forme du choc avec
I’angle fgy entre le champ magnétique interplanétaire et la vitesse V' du vent solaire. En
effet, ce modele se base sur les résultats d'une série de simulations MHD, qui ont été
effectuées avec différentes valeurs de My et de la pression dynamique, et deux valeurs de
Oy, a savoir 90° et 45°.

Dans le cas ou fgy = 90°, le choc est modélisé par un paraboloide présentant une
symétrie aube-crépuscule et par rapport au plan de I’écliptique. En revanche, quand 0gy =
45°, les simulations ont mis en évidence une asymétrie nord-sud de 1'onde de choc. Le
nez du choc ne se trouve alors plus le long de I'axe Terre-Soleil, mais est décalé a un
Z non nul. Dans un nouveau repere comprenant l'axe passant par le nez du choc, ce
dernier est a nouveau représenté par un paraboloide présentant les mémes symétries que
précédemment. Il est intéressant de noter que ce modele est le seul a inclure une asymétrie
nord-sud. En général, le choc est supposé symétrique par rapport au plan de I’écliptique,
pour pallier au manque de données dans un hémisphere ou dans 'autre, dans le cas des
modeles semi-empiriques.

Le modele CC03 se décline donc en deux versions, 'une pour fgy = 90° et I'autre
pour fgy = 45°. Nous allons commencer par présenter la premiere, ou l'onde de choc est
modélisée par un paraboloide d’équation :

T = Rehoe — bchoc,cbc(y2 + 22) (322)

ou x, y et z sont les coordonnées d’un point du choc, dans le repere GSE, R0 1a position
du point subsolaire, et bepoe o, le parametre d’évasement, dépendant de I'angle horaire @,
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c’est-a-dire la direction dans le plan YZ, car on n’a pas ici affaire a un paraboloide de
révolution. La position du point subsolaire est calculée au moyen de :

« D -/
Reboe = ! P R 3.23
b (O‘O * Mﬁ) (1,87nPa> B (3:23)

avec ap = 13,9 et oy = 32,2 et D, donné en nPa. Le parametre d’évasement est une
fonction de la distance Lg, du choc a la Terre au niveau du terminateur, c¢’est-a-dire dans
le plan z = 0 en coordonnées GSE qui sépare le c6té jour du coté nuit, et est exprimé de
la fagon suivante :

RC ocC
bchoc,‘I’c - L; RE (324)
b,
avec y
Bs D o
Le, = [A 3 P R 3.25
% ( @t M,§> (1,87nPa> E (3.25)
et
Ay, i+ jlcos®,| + kcos*®, (3.26)
Bs, = [+ m|cos® |+ ncos*®, (3.27)

Les parametres des équations ci-dessus ont été déterminés par ajustement des résultats
des simulations numériques par la méthode des moindres carrés (voir Chapman et Cairns,
2003, pour leurs valeurs). Que ce soit pour la position du nez du choc (équation ou
son parametre d’évasement (équation, ces parametres dépendent du nombre de Mach
d’Alfvén en 1/M3. Plus le nombre de Mach sera petit, et plus ces parameétres présenteront
de grandes variations.

Pour ce qui est du cas ou gy = 45°, le choc est décrit par un paraboloide similaire
au cas précédent, mais en changeant de référentiel, pour avoir a nouveau le nez du choc
le long d’un des axes du repere. Dans le nouveau repere, les coordonnées du choc sont
calculées a partir d’équations similaires a celles du cas gy = 90°. Seuls les parametres
d’ajustement de Lg, et les a; de la position du point subsolaire different d’un cas a ’autre
(voir l'article de Chapman et Cairns, 2003, pour plus de détails).

Lorsque nous calculerons la position du choc prédite par ce modele, afin de confronter
ses résultats aux observations, nous utiliserons pour chaque cas de nuage magnétique une
seule de ces versions, soit Ogy = 45°, soit Agy = 90°, en fonction de la valeur moyenne de
cet angle au cours de I’événement étudié.

Le modéle de Jerdb et al. (2005) (J05)

Le modele de Jerdb et al. (2005) (J05) est une amélioration du modele de Némecek et
Safrankovd (1991)) puisqu’il reprend une méthode et des équations similaires pour décrire
le choc, tout en s’appuyant sur un jeu de données bien plus conséquent. En effet, Meérka
et al. (2005a) avaient souligné que les défauts de la version antérieure du modele venaient
du manque de points de mesure, d’ou le manque de précision de ses prédictions de la
position du choc pour un vent solaire calme. Jerdb et al. (2005)) utilisent les données de 5
satellites qui leur fournissent environ 5300 traversées de choc, & comparer aux 21 traversées
exploitées dans le modele de Némecek et Safrdnkovd (1991). L’équation déterminant la
position du choc s’appuie sur celle de Farris et Russell (1994)) (voir équation , mais
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en remplagant le facteur 1,1 par un facteur dépendant linéairement de I'amplitude du
champ magnétique interplanétaire. Parmi les modeles que nous étudierons ici, celui de
Jerdab et al. (2005)) est le seul a dépendre explicitement de ce parametre.

La position du choc dans une direction (6, ¢) donnée est calculée comme :

Ry DY (v + D(ME - 1)

R0, ) = (3.28)

ol Ray (0, ) est la position d'une surface de référence dans la méme direction, donnée par
I’équation :

All‘z + A2y2 + A322 + A4l'y + A7I + Agy + AgZ + A10 = O (329)

avec Ay = 0,45, Ay =1, A3 =10,8 A, = 0,18, Ay = 46,6, Ag = —2,2, Ag = —0,6
et Ajg = —618 et ou x, y et z sont les coordonnées de la surface dans le repere GSE, en
Rg. Rg est la position du point subsolaire de cette surface de référence et vaut 11,9Rg.
C =91, 55 est une constante et D est une fonction de I'amplitude du champ magnétique,
donnée en nT :

D = 0,937 x (0,846 + 0, 042| B|) (3.30)

On notera qu’a la différence du modele de Némecek et Safrdnkovd (1991) le modele J05
nous donne la position du choc comme fonction du nombre de Mach d’Alfvén (équation
, a la place du nombre de Mach magnétosonore utilisé antérieurement. Ce changement
s’appuie sur 'étude de Peredo et al. (1995) qui montre que les variations du nombre de
Mach d’Alfvén conduisent a des modifications plus importantes de la forme du choc, avec
des effets allant de 6 & 10 %, que les nombres de Mach sonique (~5-6 %) et magnétosonore
(~2-3%). Du fait du manque de données au voisinage du point subsolaire, ce modeéle est
susceptible de sous-estimer la position du choc dans cette région, en particulier lorsque
x > 8Rg (Jerdb et al., 2005)). Toutefois, cet effet est faible, et nous verrons par la suite
que cela ne joue pas un réle majeur sur les prédictions de ce modele.

De la méme maniere que Meérka et al. (2003), Jerdb et al. (2005)) ont a leur disposition
un grand jeu de données et testent donc leur modele dans différentes gammes de valeurs
du champ magnétique interplanétaire. Cela leur permet de mettre en évidence que les
prédictions de ce modele dépendent peu des valeurs du champ magnétique. La dépendance
en Ma 1’y est pas détaillée, mais on peut s’attendre a une faible variabilité de la part de
ce modele, d’apres les conclusions de Mérka et al. (2005al) sur sa version antérieure.

Le modéle de Mérka et al. (2005b) (MO05)

Le modele de Mérka et al. (2005b)) (MO05) reprend les mémes données et la méme
méthode que le modele de Peredo et al. (1995)), mais en corrigeant le biais que présentaient
les prédictions de ce modele, qui était di a une erreur dans le traitement des données. Ce
nouveau modele s’appuie donc, a l'instar de son prédécesseur, sur les observations de 550
traversées de choc provenant de 17 satellites différents. Contrairement aux autres modeles
présentés dans cette partie (& I'exception de la version fgy = 45° du modele CC03), le
modele M05 ne fournit pas les coordonnées du choc dans le repere GSE, mais nécessite un
passage en coordonnées GPE, pour Geocentric Plasma Ecliptic. Il s’agit d’un repére tres
proche de I'habituel repére GSE, puisque 'axe z est le méme, et que les axes x et y sont
tournés de —4° dans le plan de I'écliptique par rapport a leur direction habituelle. Cette
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rotation permet de supprimer les effets dits "d’aberration" dus au mouvement orbital de
la Terre, qui crée cette déviation d’environ 4° du nez de I'onde de choc, d’ou 'appellation
"aberrated GSE" parfois employée pour ce systéme de coordonnées.

En plus de se placer en coordonnées GPE, on travaille en coordonnées normalisées,
c’est-a-dire que la distance du choc est donnée par le modele a un facteur de normalisation
pres, qui dépend de la pression dynamique du vent solaire :

VQ —1/6
Tchoc = Tn ( " ) (331)

Nav V;%

ou n et V sont la densité et la vitesse du vent solaire amont au moment ou 'on calcule
la position du choc et ng,, = 7,0cm™3 et V,, = 457,5 km/s les valeurs moyennes de ces
parametres dans I’échantillon étudié par Mérka et al. (2005b).

Dans le repere GPE et en coordonnées normalisées, la surface modélisant I'onde de
choc est décrite par une équation treés semblable a celle du modele J05 (voir Equation
3.29). De méme que dans le modele J05, le coefficient Ay est fixé a 1. En revanche, et
c’est la la particularité de ce modele, les autres coefficients ne sont pas des constantes,
mais dépendent explicitement du nombre de Mach d’Alfvén. De méme que dans 1’étude
de Peredo et al. (1995)), la dépendance en My, M et M, est testée, mais ce sont les
variations du nombre de Mach d’Alfvén qui ont le plus d’influence sur la forme et la
position du choc. Les valeurs des A; sont déterminées par la méthode de minimisation du
x? pour 4 intervalles de M,. Un ajustement des 4 points ainsi obtenus par une fonction
de M, permet d’obtenir les A;.

Ay = by +bpMy (
A; = bg +bgaMy (
Ay = by +byMy (
A7 = Dby +bpMa+br/(My —1) (335
As = bgi+ by (
Aig = bigi + big2My + bigg/ (M} — 1) (

Pour les valeurs des b;, voir 'article de Mérka et al. (2005b). Une fois que I’on a calculé
la position du choc en coordonnées GPE normalisées, il faut remultiplier ces coordonnées
par l'inverse du facteur de normalisation, puis effectuer une rotation de 4° des axes x et
y, pour finalement aboutir a la position du choc en coordonnées GSE.

Le modele M05 est le seul a fournir une estimation des erreurs associées a ses
parametres, erreurs qui sont d’autant plus grandes que le nombre de Mach devient faible,
en raison du manque de données dans l'intervalle M < 5. A partir de cette analyse des
incertitudes, Mérka et al. (2005b) concluent que leur modele est utilisable sur une gamme
de nombre de Mach alfvénique allant de 3 a 20, mis a part dans la région subsolaire ou il
a tendance a sous-estimer la position du choc quand Ma < 5.

Ces quatre modeles de choc ont donc été construits a partir de jeux de données diffé-
rents et reposent sur des hypothéses variées quant a la forme et les symétries du choc. Ils
ne présentent pas les mémes dépendances aux parametres du vent solaire, et auront donc
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Modele | Param. VS Forme Param. libres Symeétries Données
Wu00 | Mg, D,, B, | Paraboloide 2 Axiale 26 traversées
CCO03 | Ma, D,, 0gy | Paraboloide 2 Aube/Crépuscule | (simulations)
J05 My, Dy, B | Quadrique 6 Nord/Sud 5270 traversées
MO5 My, D, Quadrique 6 Nord/Sud 550 traversées

TABLE 3.1 — Tableau récapitulatif des caractéristiques des modeles de choc sélectionnés :
parametres du vent solaire pris en compte, forme, parametres libres, symétries et jeux de
données utilisés dans 1’élaboration des modeles.

de toute évidence une réponse différente aux variations de ces parametres. Les principales
caractéristiques de ces quatre modeles de choc sont résumées dans le tableau [3.1]

3.3 Comparaison des prédictions des modeles aux ob-
servations au cours de nuages magnétiques

3.3.1 Effets des conditions liées aux nuages magnétiques

La Figure montre ’allure du choc dans les plans XY et XZ prédite par les différents
modeles que nous avons présentés dans les paragraphes précédents, dans un cas de vent
solaire calme, & savoir V = 400km.s™!, B = 5nT et n = 6cm ™2, ce qui correspond &
un nombre de Mach d’Alfvén de 8,2. Chacun des modeles est repéré par une couleur
différente, a savoir noir pour le modele Wu00, bleu clair pour le modele CC03, avec un
trait plein pour la version fgy = 90° et des pointillés pour fgy = 45°, bleu foncé pour le
modele J05 et enfin gris pour le M05. Ce code de couleurs sera conservé dans toutes les
figures de ce chapitre.

La position du point subsolaire est assez semblable pour les différents modeles, qui
le placent entre 13 et 14 Rg, et est cohérente avec les observations de satellites dans
des conditions de vent solaire standards. Seul le modele JO5 le positionne nettement plus
pres de la Terre, aux environs de 11 Rg, mais nous avons déja souligné que ce modele
sous-estime la position du choc pour X > 8Rg. Quant a l'allure du choc, elle differe
légerement d’un modele a I’autre, du fait des asymétries que certains prennent en compte.
Sur le graphique de gauche de la Figure [3.1], on voit bien apparaitre une asymétrie aube-
crépuscule pour les modeles M05 et J05, ot le choc est plus évasé du coté des Y négatifs
que des Y positifs. Dans le plan XZ (figure de droite), on distingue au contraire la treés
légere asymétrie nord-sud de la version fgy = 45° du modele CC03. Au passage, on notera
que les différences entre les deux versions de ce modele sont assez minimes, tout du moins
pour des conditions de vent solaire normales. Enfin, le modele Wu00 étant un paraboloide
de révolution, on vérifie qu’il est bien symétrique dans les deux plans de coupe de la Figure
B.11

On s’intéresse maintenant a des conditions de vent solaire ot le nombre de Mach
d’Alfvén est faible. On pose V = 500km.s™%, B = 10nT et n = 6 cm 3, et donc My = 3, 2.
Les résultats donnés par les quatre modeles pour de tels parametres de vent solaire sont
tracés sur la Figure dans les mémes plans de coupe que la Figure [3.1]
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FIGURE 3.2 — Allure du choc dans les plans XY et XZ (GSE) prédite par les différents
modeles dans un cas de vent solaire a faible nombre de Mach d’Alfvén (M, = 3,2).

Lorsque le nombre de Mach d’Alfvén diminue, la plupart des modeles prédisent que le
choc s’éloigne de la Terre, mis a part le modele M05 ou la position du choc est pratique-
ment identique sur les Figures et Cet éloignement du choc est cohérent avec les
prédictions théoriques, ainsi qu’avec les observations, qui montrent que le choc terrestre
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TABLE 3.2 — Nuages magnétiques et traversées de choc a nombre de Mach faible. Le
nombre entre parenthéses dans la 3%™¢ colonne correspond au nombre de traversées ayant
lieu pour My < 5.

Début Fin Nbre de traversées My pendant  Version

(Ma < 5) les traversées de CCO03
19 Mar 2001 1700 UT 20 Mar 2001 0100 UT 11 (8) 3,3 -9,7 90°
31 Mar 2001 1700 UT 31 Mar 2001 2300 UT 11 (11) 2,0 —4,2 90°
22 Avr 2001 0600 UT 22 Avr 2001 1300 UT 7(7) 3,6 —3,9 90°
27 Jan 2003 0000 UT 27 Jan 2003 1500 UT 15 (12) 2,6 - 7,0 45°
14 Avr 2006 0030 UT 14 Avr 2006 0930 UT 9(9) 2,3 - 3,3 90°

peut étre rencontré a grande distance de la Terre lorsque le nombre de Mach est faible
(Lepping et al.,[1996; Tsubouchi et al.,(1997|; Fairfield et al., 2001); El-Alaoui et al., [2004)).
La forme du choc est aussi modifiée par la diminution du nombre de Mach : quel que soit
le modele considéré, son évasement est plus important sur la Figure que dans des
conditions de vent solaire classiques.

Enfin, les écarts entre les différents modeles sont beaucoup plus marqués quand le
nombre de Mach est faible. Cela se remarque notamment sur la position du point subso-
laire, situé autour de 13 Rg par le modele M05 et a environ 19 Rg par le modele CCO03,
soit une dispersion de 6 Rg.

3.3.2 Observations de Cluster

Parmi les nuages magnétiques identifiés sur la période 2001-2010, nous en avons trouvé
5 pendant lesquels Cluster traverse le choc a plusieurs reprises lors du passage du nuage
magnétique, et ou le nombre de Mach est faible, c’est-a-dire qu'on a M, < 5 durant la
majeure partie des traversées. Il s’agit des nuages magnétiques du 19 mars 2001, du 31
mars 2001, du 22 avril 2001, du 27 janvier 2003 et du 14 avril 2006, qui comportent chacun
entre 7 et 15 traversées de choc bien déterminées (voir Tableau [3.2). De la méme maniére
que dans les cas étudiés au Chapitre [2] les traversées de choc sont identifiées a 'aide des
flux d’électrons et du champ magnétique de Cluster.

On ne s’intéressera pas ici a ces nuages magnétiques dans leur totalité, mais on res-
treindra notre intervalle d’étude a la période ou Cluster rencontre le choc. Les temps de
début et de fin indiqués dans le tableau [3.2] sont donc généralement différents de ceux du
nuage magnétique lui-méme, et correspondent a la portion de I’évenement utile a notre
analyse, portion qui peut aller jusqu’a 15 heures, comme c’est le cas le 27 janvier 2003.
Sont aussi résumées dans le tableau [3.2| quelques caractéristiques importantes concer-
nant les cas étudiés. Les troisieme et quatriéme colonnes montrent que dans I’ensemble,
le nombre de Mach reste faible au cours de ces évenements, méme s’il présente parfois
quelques pics a des valeurs plus importantes, qui sont a l’origine des quelques traversées
de choc a M, > 5. Ces dernieres restent toutefois tres minoritaires. La derniere colonne
du tableau indique la version du modele CCO3 utilisée pour chaque cas, gy = 45° ou
Oy = 90°, qui est choisie en fonction de la valeur moyenne de I’angle fgy au cours de ce
nuage magnétique.
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FI1GURE 3.3 — Traversées de choc de Cluster lors des cing nuages magnétiques listés dans
le Tableau et allure du choc dans les plans XY et XZ (GSE) prédite par les différents
modeles dans un cas de vent solaire a faible nombre de Mach d’Alfvén (M, = 3,2).

La position a laquelle Cluster a franchi le choc lors de ces traversées est repérée sur
la Figure [3.3] par les différents symboles, dont chaque type correspond a un événement.
L’allure du choc prédite par les différents modeles pour un nombre de Mach d’Alfvén
égal a 3,2 est donnée a titre indicatif. On notera que nos points de données se trouvent
presque exclusivement dans ’hémisphere nord, et qu'un seul événement nous donne des
informations sur le c6té soir du choc, mais la couverture spatiale de notre jeu de données
reste relativement bonne compte tenu du faible nombre d’observations au niveau du choc
pendant le passage de nuages magnétiques.

3.3.3 Position du choc

Chaque modele de choc utilisé ici nécessite comme parametres d’entrée des données du
vent solaire en amont. Pour cela, nous allons utiliser les données du satellite ACE décalées
en temps pour tenir compte de la propagation de L; au choc d’étrave, comme au chapitre
précédent. La vitesse variant généralement peu au cceur d’'un nuage magnétique, 1’écart
temporel entre le temps de propagation minimum, correspondant a la vitesse maximum au
cours de ’évenement, et le temps de propagation maximum, donc a la vitesse minimum,
n’excede pas b minutes dans les cas présentés ici.
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FIGURE 3.4 — Partie supérieure : nombre de Mach d’Alfvén calculé a partir des données
ACE, décalé de 45 minutes pour correspondre aux observations de Cluster. Partie infé-
rieure : position du choc prédite par les différents modeles au cours du nuage magnétique
du 27 janvier 2003, dans la direction du satellite, et orbite de Cluster. Les losanges rouges
reperent les traversées de choc de Cluster.

La partie inférieure de la Figure montre la distance r du choc a la Terre prédite
par les différents modeles dans la direction de Cluster, au cours du nuage magnétique du
27 janvier 2003. On constate que, a l'exception du modele M05 apres 09:00, tous pré-
sentent les mémes variations, qui sont anti-corrélées a celles du nombre de Mach d’Alfvén
(voir le premier graphique de la Figure . Cela montre que, méme si certains modeles
dépendent explicitement d’autres parametres du vent solaire, la dynamique du choc est
essentiellement modulée par le nombre de Mach alfvénique. L’influence de 'amplitude du
champ magnétique ou de sa composante B,, dans les modeles J0O5 et Wu00O respective-
ment, est négligeable devant celle de M, dans la détermination des mouvements du choc,
tout du moins dans les cas a M, faible.

De plus, ces variations sont d’autant plus importantes que M, est faible. C’est
tout particulierement visible vers 08:45, ou le nombre de Mach descend en dessous de
2, provoquant une dilatation brusque du choc, qui recule subitement de 5 Rg dans
le cas du modele Wu00 ou méme de 14 Rg d’apreés le modele CCO3 en une dizaine
de minutes. Lorsque M, atteint sa plus basse valeur au cours de cet évenement,
aux environs de 09:15, le choc s’éloigne a plus de 40 Rg d’aprés le modele CCO3
qui donne les valeurs les plus extrémes. Ces larges fluctuations quand M, devient
particulierement faible avaient déja été soulignées par Wu et al. (2000), et sont dues a
la dépendance en 1/M3 ou 1/(M3 — 1) de la position du choc dans ces modeles. Au
contraire, le modele M05 ne présente pas une telle dépendance, et la position du choc qu’il
prédit est beaucoup moins sensible aux petites variations de My lorsque celui-ci est faible.

78



3.3. COMPARAISON DES PREDICTIONS DES MODELES AUX OBSERVATIONS
AU COURS DE NUAGES MAGNETIQUES

TABLE 3.3 — Pourcentage de prédictions correctes dans le vent solaire et la magnétogaine
pour les différents modeles, et pourcentage d’erreur, déterminés sur les cing évenements.

| Modéle || Wu00 | CCO3 | J05 | MO5 |

% de réussite

50 36 90 | 99

(vent solaire)

% de réussite 04 03 23 | o3

(magnétogaine)
% d’erreur 30 36 18 | 36

Sur la Figure [3.4] les traversées de choc de Cluster sont repérées sur sa trajectoire
par des losanges rouges. Le satellite, qui se dirige alors vers son apogée, rencontre donc
le choc sur une durée d’environ 15 heures, a des distances de plus en plus grandes de la
Terre. Cela est probablement di au fait que le choc, fortement comprimé a 'arrivée de la
gaine du nuage magnétique, se dilate peu a peu avec la diminution du nombre de Mach
alfvénique au cceur de ce méme nuage. Dans tous les évenements que nous avons étudiés
ici, Cluster se trouve toujours sur la partie ascendante, donc en direction de I'apogée, de
sa trajectoire. En effet, comme on s’intéresse a des cas a M, faible, donc ou le choc a
tendance a s’éloigner de la Terre, nous ne le rencontrerions qu’une seule fois si le satellite
se dirigeait vers son périgée, sans pouvoir observer cette dilatation progressive.

En-dehors des points ou Cluster croise le choc, nous n’avons aucune information précise
sur sa position : nous ne savons jamais a quelle distance du choc le satellite se trouve
quand il ne le franchit pas. En revanche, nous savons avec certitude dans quelle région
de l'environnement terrestre Cluster se trouve, c’est-a-dire s’il est dans le vent solaire
ou dans la magnétogaine, car les caractéristiques du plasma différent grandement d’une
zone a l'autre comme nous I'avons montré au Chapitre 2] La trajectoire de Cluster est
par conséquent tracée en violet sur la Figure quand le satellite se trouve dans le
vent solaire, et en vert quand il est situé dans la magnétogaine, pour permettre de bien
visualiser les différentes régions.

Lorsque le satellite est dans la magnétogaine, les modeles doivent donc, pour étre
en accord avec les observations, positionner le choc a une distance supérieure a celle de
Cluster. Au contraire, si la trajectoire est indiquée en violet, il faut que le choc soit placé
en-deca de l'orbite de Cluster pour que leurs prédictions soient correctes.

Afin de comparer quantitativement les modeles entre eux, nous allons, pour chaque
point de données, qui sont moyennées toutes les 5 minutes, et pour chaque évenement,
tester si le modele prédit correctement la région dans laquelle se trouve Cluster. De la,
nous pouvons déterminer un taux de succes de ces prédictions, d'une part dans le vent
solaire, et d’autre part dans la magnétogaine. Ce taux est tout simplement calculé en
divisant le nombre de points de mesure ou le modele localise correctement le satellite
dans telle région par le nombre total de points de mesure dans cette méme région. Les
pourcentages de prédictions correctes des différents modeles pour chacune des régions,
ainsi que le pourcentage total d’erreur (toutes régions confondues), sont présentés dans
le tableau [3.3] Ces résultats sont obtenus a partir des données des cinq événements listés
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dans le tableau 3.2

Ces taux de réussite montrent sans ambiguité que trois des quatre modeles positionnent
le choc soit trop loin (CCO03 et Wu00), soit trop pres (MO05) de la Terre. En effet, ces
modeles donnent de tres bons résultats dans 1'une des régions, avec un succes proche
de 100%, mais leur taux de réussite s’effondre dans l'autre région, ce qui signifie qu’ils
surestiment ou sous-estiment la position du choc de fagon générale. En ce qui concerne le
modele M05, cette conclusion était attendue, puisque les auteurs eux-mémes soulignent
que leur modele sous-estime la position du choc pour My < 5.

Le modele J05, en revanche, a des pourcentages de réussite supérieurs a 70% dans les
deux régions. Il parvient donc a prédire correctement la position du choc dans la plupart
des cas, sans privilégier de fagon trop marquée I'une des régions par rapport a l'autre. Par
ailleurs, on notera que son taux d’erreur est nettement plus faible que ceux des trois autres
modeles, ce qui est cohérent avec le fait que ses prédictions soient meilleures. Ces taux de
réussite importants, a la fois dans le vent solaire et la magnétogaine, nous permettent de
conclure que le modele J05 est celui de ces quatre modeles qui prédit le mieux la position
du choc lorsque My est faible.

3.3.4 Normale au choc et Op,

En plus de la position de I'onde de choc, la valeur de I'angle ©p, nous intéresse tout
particulierement, du fait du role clé qu’il joue sur I’évolution du champ magnétique dans
la magnétogaine, comme nous avons pu le mettre en évidence au cours de notre étude de
cas. La capacité des modeles a décrire correctement Op, sera donc un critere déterminant
dans I’évaluation de leur fiabilité, car nous nous appuierons par la suite sur les résultats
qu’ils nous fourniront pour savoir dans quel régime le choc a été franchi. Dans un premier
temps, il nous faudra donc déterminer la normale a la surface modélisant le choc, de fagon
a pouvoir ensuite calculer ©g,.

Calcul de la normale au choc a partir des modeles

Si une surface S est décrite par une équation du type F(z,y,2) = 0, alors la direc-
tion de la normale a cette surface en un point M donné (M € S) est le gradient de F
évalué en ce point. Sans entrer dans les notions de géométrie différentielle nécessaires a
la démonstration de cette formule, on peut la comprendre aisément en raisonnant sur les
variations infinitésimales. En effet, pour tout point au voisinage de M se trouvant aussi
sur la surface, la fonction F est nulle. Si on se déplace de dl = (dx, dy, dz), déplacement
infinitésimal sur cette surface, de M a M’, alors on a dF = F(M') — F(M) = 0.

Par définition : dF = ?Fdﬁ Sachant de plus que dF = 0, on en déduit immédiatement

que ?F est perpendiculaire a ﬁ Le gradient de F est donc orthogonal a tout déplacement
élémentaire sur la surface S au voisinage de M, ce qui est par définition la normale a une
surface en un point donné.

Prenons par exemple 1’équation de la surface utilisée dans le modele JO5, que nous
rappelons ici :

A1$2 + A2y2 -+ A322 -+ A4$y + A7.CE + Agy + AgZ -+ AlO =0 (338)

On a bien une équation du type F(x,y,z) = 0, on peut donc calculer la normale &
cette surface comme le gradient de F :
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OF /0x 2A 10 + Ay + Ay
VE=| 0F/oy | = | 2Asy + Aur + As (3.39)
OF /0 2Asz + Ag
On prend ¢ ¢ pour 1 le & la surf vE
n prendra umn vecteur norme pour la normale a la surrace : ?7

Calcul de la normale au choc a partir des observations

Il existe différentes méthodes pour déterminer la direction de la normale au choc a
partir des observations d’'un ou plusieurs satellites qui traversent cette frontiere. Nous
allons ici les présenter brievement.

Les méthodes basées sur les données d’un seul satellite reposent sur la description MHD
du choc que nous avons vue au paragraphe [1.2.2] c’est-a-dire les équations de Rankine-
Hugoniot et le théoreme de coplanarité (voir Schwartz, [1998)). Ceci implique donc que
I'on fait 'hypothese que le choc est stationnaire et qu’il puisse étre considéré localement
comme étant plan, et donc que I'on puisse se ramener & un probleme uni-dimensionnel. A
partir de la coplanarité du champ magnétique, on peut établir I’équation suivante pour
la direction de la normale au choc, qui ne dépend que du champ magnétique en amont et

en aval du choc :
N §2x§ ><A§

e =& §2><§ ><A§

ou l'indice 1 correspond a I’amont du choc et I'indice 2 a I’aval, et ou A[?] est la différence

(3.40)

entre 32 et ?1 (on conservera ces notations dans les équations suivantes). Cependant,
cette méthode ne peut étre appliquée dans les cas ou ©p, = 90° ou 0°. A fort nombre de
Mach et a ©p, proche de 90° ou de 0°, la normale au choc peut aussi étre approximée par
I’expression suivante, qui découle de la coplanarité de la vitesse :

V,-V
- 2 1
v —i| — (3.41)

Il existe aussi des méthodes qui combinent les données de champ magnétique et de
vitesse, en se basant sur le fait que les vecteurs vitesse en amont et en aval du choc se
trouvent aussi dans le méme plan que les vecteurs champ magnétique (Schwartz, [1998)).
Ceci découle des équations de conservation de la MHD. La normale au choc est alors
obtenue de la fagon suivante (voir par exemple Schwartz, 1998) :

B, x A[V]) x A[B]
Tax: = + (Bs 3.42
|<§1><A[ 1>><A[§1| 342
Tuxe = i( 2 X A[V]) x Al D] 3.43
r@xA[ ) x A[B] | 349
( X
( X

5]
b (3.44)
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Enfin, 'analyse de minimum variance, appliquée au champ magnétique, permet de
déterminer la normale au choc comme étant la direction le long de laquelle le champ
magnétique présente le moins de variation (Sonnerup et Scheible, 1998). En effet, nous
avons déja souligné que la composante normale du champ magnétique est conservée au
passage du choc (voir Equation . Si 'on arrive a trouver une direction unique ou
la variation du champ magnétique est négligeable, alors cette direction correspond a la
normale au choc. Cette méthode ne fonctionne pas dans le cadre d’'un choc purement
MHD, du fait de la coplanarité du champ magnétique, car la matrice de variance ainsi
obtenue est dégénérée : on a alors un plan ot la variance est minimum, et pas une direction
unique. Cependant, le théoreme de coplanarité n’est plus valide lorsque I'on a affaire a un
choc non-stationnaire, ce qui est le cas pour l'onde de choc terrestre (voir par exemple
Treumann et Jaroschek, 2008)). De plus, la présence d’une structure appelée la rampe,
formée par des ions réfléchis au niveau de ’onde de choc et donc due a des effets cinétiques,
viole la coplanarité. Par conséquent, il apparait que I'analyse de minimum variance permet
en général de déterminer sa normale de fagon unique. Notons aussi que, contrairement
aux autres méthodes présentées ci-dessus ou l'on s’intéresse aux parametres en amont et
en aval du choc, en excluant la discontinuité, I’analyse de minimum variance doit étre
appliquée a un jeu de données comprenant la transition du choc.

En général, le champ magnétique est mesuré avec une plus grande précision et une
plus grande résolution temporelle que la vitesse. Par exemple, dans les données Cluster,
le champ magnétique est mesuré 22 fois par seconde en mode normal, tandis que la vi-
tesse n’est déterminée qu’une fois toutes les 4s. De ce fait, on privilégiera souvent les
méthodes basées uniquement sur le champ magnétique, c’est-a-dire la coplanarité ma-
gnétique (Equation et 'analyse de minimum variance, par rapport aux méthodes
mixtes et la coplanarité de la vitesse.

Dans le cas ou plusieurs satellites rencontrent le choc, on peut combiner leurs jeux de
données pour remonter a la direction de la normale au choc. Cette méthode suppose que le
choc est un plan qui se déplace a une certaine vitesse Voo constante et dirigée le long de
sa normale (Maksimouvic et al., 2003). Elle n’est cependant applicable que si les différents
satellites considérés ne sont pas contenus dans un méme plan. Dans le cas de Cluster,
par exemple, la constellation de satellites doit former un tétraedre bien défini pour que
la direction de la normale au choc soit bien définie. De plus, les satellites doivent étre
relativement proches les uns des autres, afin que I’hypotheése d’un choc plan soit justifiée,
ce qui n’est plus le cas a grande échelle.

Ces différentes méthodes de détermination de la normale au choc a partir des données
satellites ont toutes leurs points forts et leurs limitations. Il n’existe pas de régle absolue
pour privilégier une technique par rapport a une autre, car certaines seront plus adaptées
dans des cas donnés, et d’autres dans d’autres situations. Le fait que le champ magnétique
soit mesuré plus précisément que la vitesse du plasma est certes un argument en faveur des
méthodes s’appuyant uniquement sur ce parametre. Toutefois, la meilleure approche reste
encore d’appliquer plusieurs de ces méthodes et de comparer les résultats ainsi obtenus
afin de déterminer au mieux la normale au choc.

Nous avons donc commencé par tester ces différentes méthodes (Equations a,
ainsi que I'analyse de minimum variance) sur quelques-uns des cas de nuages magnétiques
étudiés. Toutes donnaient des résultats similaires pour la direction de la normale au choc,
et nous avons choisi d’appliquer aux autres cas uniquement I’analyse de minimum variance.
Les résultats ainsi obtenus sont considérés comme satisfaisants s’ils remplissent les criteres
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FIGURE 3.5 — Variation de I'angle ©g, au cours du nuage magnétique du 27 Janvier 2003
d’apres les modeles (lignes continues) et d’apres les observations de Cluster (losanges
rouges).

suivants, qui reposent sur les propriétés de ’analyse de minimum variance. D’une part, les
valeurs propres de la matrice de variance magnétique doivent étre suffisamment distinctes
pour que 'on considere que ’axe de minimum variance est bien déterminé. Nous imposons
par conséquent que le ratio entre les valeurs propres intermédiaire et minimum soit au
moins supérieur a 3. Par ailleurs, la direction de la normale ainsi calculée ne doit pas étre
modifiée si ’on change 'intervalle de temps sur lequel est appliquée I'analyse de minimum
variance. Si I'un ou 'autre de ces criteres de validité n’est pas rempli pour une traversée
de choc donnée, nous considérons que la normale au choc obtenue n’est pas fiable et nous
écartons ce point de mesure de la suite de notre étude.

Calcul de 65,

Une fois la direction de la normale au choc déterminée, nous pouvons calculer I’angle
Opn prédit par les différents modeles a 'aide de la donnée du champ magnétique inter-
planétaire en amont du choc. Pour cela, nous utilisons comme précédemment les données
du satellite ACE propagées jusqu’au choc. Méme si Cluster nous fournit des mesures de
champ magnétique a proximité du choc, donc ne nécessitant pas d’hypotheses sur leur
propagation, nous prendrons les observations en L; pour la simple et bonne raison que
Cluster ne nous fournit pas des mesures en continu dans le vent solaire, puisqu’il se trouve
régulierement dans la magnétogaine. Les modeles nous donnant acces a la normale au choc
tout au long des événements étudiés, il sera intéressant d’observer 1’évolution de l'angle
Opg, sur toute cette durée, méme si 'on n’aura aucune indication sur sa valeur réelle en
dehors des points de traversée de Cluster. En ce qui concerne ces derniers, nous n’avons
cette fois-ci acces a la direction de la normale qu’a des instants donnés, et pas en continu
comme c’est le cas pour les modeles. Par conséquent, nous utiliserons les données de
champ magnétique directement mesurées par Cluster en amont du choc lors du calcul des
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FIGURE 3.6 — Variation de 'angle O, au cours du nuage magnétique du 19 Mars 2001
d’apres les modeles (lignes continues) et d’apres les observations de Cluster (losanges
rouges).

valeurs de ©g, observées par le satellite.

Les valeurs de Og, ainsi obtenues pendant le nuage magnétique du 27 Janvier 2003
sont présentées sur la Figure [3.5] en lignes continues pour les prédictions des modeles.
On constate tout d’abord que, de facon surprenante, les 4 modeles nous donnent pra-
tiquement les mémes résultats pour I'angle ©p,. Méme si leurs prédictions different, et
parfois grandement, en ce qui concerne la position du choc (voir graphique inférieur de
la Figure , les valeurs de ©g, sont quasiment identiques d’un modele a 'autre, avec
au maximum un écart de 10°, au cours des deux premieres heures d’observations. Tous
prédisent une variation lente de cet angle de 90° a 40°, soit une transition progressive d’un
régime quasi-perpendiculaire a un régime plus oblique au fur et a mesure du passage du
nuage magnétique. Ces résultats sont en excellent accord avec les observations de Cluster
(losanges rouges), qui présentent aussi cette diminution graduelle de Op,. Les valeurs
prédites sont tres proches des valeurs mesurées, avec des écarts inférieurs a 10°. Quel que
soit le modele, tous fournissent une tres bonne estimation de I’angle Og,,.

De méme, pour le nuage magnétique du 19 Mars 2001, 'accord entre les prédictions
des modeles et les observations de Cluster est tres bon, comme on peut le voir sur la Figure
3.6l L’angle Ogp, croit cette fois-ci de 40° & 90° pendant les premiéres heures d’observation,
puis se maintient en régime quasi-perpendiculaire pendant le reste du nuage magnétique.
L’écart entre valeurs prédites et observées est encore plus faible que dans le cas précédent.
Sur tous les cas que nous avons étudiés ici, les résultats obtenus nous permettent d’aboutir
aux mémes conclusions : les 4 modeles donnent des valeurs similaires de Og,, quelles que
soient leurs prédictions en terme de position du choc, et sont en tres bon accord avec les
observations.
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3.4 Un cas particulier : le nuage magnétique du 15
Mai 2005

Au cours de ce travail, nous nous sommes aussi penchés sur le cas du nuage magnétique
du 15 mai 2005, que nous avons vu en détail dans le chapitre précédent (cas 2). Le choc est
en effet traversé a de nombreuses reprises par Cluster au cours de ce nuage magnétique.
Toutefois, nous ’avons écarté de notre étude comparative, car il s’agit d’un cas de vent
solaire particulierement extréme, ou il s’avere qu’aucun des modeles n’est capable de
prédire correctement la position du choc. Dans tous les autres cas étudiés, les modeles, ou
au moins une partie d’entre eux, prédisent plus ou moins bien la position du choc, sans
jamais en étre trop éloignés. En revanche, le 15 mai 2005, tous les modeles placent le choc
parfois a plus de 10 Rg de I'endroit ou il se trouve réellement. C’est pourquoi nous lui
consacrons une section a part.

3.4.1 Position du choc

Le nuage magnétique du 15 Mai 2005, qui s’étend sur 3 jours, du 15 au 17 Mai, est I'un
des évenements de vent solaire les plus extrémes du cycle solaire 23. ’amplitude du champ
magnétique interplanétaire est montée au-dela de 50 nT dans le vent solaire, tandis que
la densité a chuté & moins d'une particule par cm3. Ces valeurs particuliérement extrémes
ont provoqué un passage en régime sub-alfvénique pendant une vingtaine de minutes entre
09:25 et 09:45. Le nombre de Mach d’Alfvén au cours de cet évenement est tracé sur la
partie supérieure de la Figure [3.7] La ligne en pointillé indique la valeur My = 1. La
courbe noire passe légerement en dessous de cette limite aux alentours de 09:30.

La période qui nous intéresse ici, au cours de laquelle Cluster traverse le choc a maintes
reprises, s’étale sur 16 heures dans la premieére partie du nuage magnétique. Le nuage
magnétique lui-méme débute aux environs de 06:00, soit une demi-heure avant le début
de lintervalle étudié ici. Le champ magnétique décroit progressivement de 55 a 20 nT
tout au long de ces 16 heures d’observations, mais le nombre de Mach d’Alfvén reste tres
bas en raison de la faible densité de particules : il est inférieur a 3,5 pendant au moins
16 heures (voir la Figure , graphique supérieur). On notera que les traversées de choc
étudiées dans ce paragraphe sont celles visibles sur la Figure [3.7] sur lesquelles 'analyse
de minimum variance a été appliquée au paragraphe [2.3]

La position du choc prédite par les différents modeles, ainsi que 'orbite de Cluster et
ses traversées du choc, sont présentées sur la partie centrale de la Figure [3.7] suivant le
méme code de couleurs que la Figure [3.4] Au cours des deux premiéres heures d’obser-
vation, les modeles sont relativement proches de la position de Cluster, mais seul le M05
place le choc en-dec¢a de sa trajectoire lorsque le satellite se trouve dans le vent solaire
(portions violettes). Sachant que nous sommes en dehors du domaine de validité de ce
modele et qu’il a tendance a sous-estimer la position du choc, il est difficile de juger de
la qualité de ses prédictions. Il est néanmoins le seul a étre un minimum en accord avec
les observations, sur une breve portion de I’événement étudié. Par la suite, ses prédictions
rejoignent celles de Wu00 et sont donc aussi éloignées des observations que ces dernieres.

Apres 08:30, le nombre de Mach alfvénique descend en dessous de 2 et s’y maintient
au cours des 8 heures suivantes. Les prédictions des modeles s’emballent alors, placant le
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F1GURE 3.7 — De haut en bas : nombre de Mach d’Alfvén calculé a partir des données
ACE, décalé de 45 minutes pour correspondre aux observations de Cluster — position du
choc prédite par les différents modeles au cours du nuage magnétique du 15 Mai 2005,
dans la direction du satellite, et orbite de Cluster — variation de I’angle ©g, au cours
du nuage magnétique du 15 Mai 2005 d’apres les modeles (lignes continues) et d’apres les
observations de Cluster (losanges rouges).

choc a des distances considérables et allant jusqu’a diverger quand M, passe en dessous
de 1, présentant d’amples fluctuations a chaque petite variation de M. Les observations
nous montrent au contraire que le choc était observé régulierement a moins de 20 R,
puisque Cluster passe a plusieurs reprises dans le vent solaire apres 08:30 et y reste méme
pendant une heure et demie, entre 12:00 et 13:30. Les modeéles surestiment donc largement
la position du choc, et ce jusqu’a la fin de la période étudiée ici. Entre 16:30 et 17:30, ils
se rapprochent a nouveau brievement de 'orbite de Cluster, mais sans parvenir a prédire
correctement son passage dans le vent solaire. Méme le modele J05, dont les prédictions
étaient les plus fiables dans les autres cas analysés, est incapable de localiser correctement
le choc dans un cas aussi violent que le nuage magnétique du 15 Mai 2005.

Une raison qui pourrait expliquer 1’échec des modeles a localiser correctement le choc
en conditions de vent solaire particulierement extrémes est que tous s’appuient sur 1’hy-
pothese que le choc est dans un état d’équilibre et répond instantanément aux variations
des parametres amont. Mais 'on sait que le choc se déplace a une vitesse finie et qu’il
n’est pas dans un état d’équilibre, mais a au contraire une "histoire". Par exemple, dans le
cas qui nous intéresse ici, le choc a été particulierement comprimé par I’arrivée de la gaine
du nuage magnétique. Celle-ci atteint en effet le voisinage de la Terre avec une pression
dynamique de plus de 30 nPa, qui va nécessairement provoquer la compression du choc
d’étrave.

Par la suite, lorsque la pression dynamique diminue, le choc se dilate pour rejoindre
une nouvelle position d’équilibre, mais cette dilatation a une dynamique. On peut donc
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avancer I'hypothese que si le choc est observé beaucoup plus preés de la Terre que ce
que prédisent les modeles, c’est parce qu’il a été fortement comprimé dans les heures qui
précedent, et qu’il est en train de se dilater progressivement. Ceci n’est pas décrit par les
modeles actuels, et nécessiterait une formulation autrement plus complexe.

Une autre hypothese envisageable est une mauvaise détermination de la densité dans
le vent solaire, qui entralne une estimation incorrecte du nombre de Mach d’Alfvén. En
effet, on sait que plus la densité est faible, moins les mesures effectuées par les instruments
particules a bord de satellites tels qu’ACE sont fiables. Nous avons déja mentionné un peu
plus tot que lorsque le nombre de Mach d’Alfvén est faible, des petites fluctuations de ce
parametre suffisent a faire varier grandement la position de I’onde de choc, ce qui pourrait
expliquer les écarts entre modeles et observations. Cependant, dans le cas du 15 Mai 2005,
la densité du plasma est faible, parfois en dessous de 1cm™2, mais reste tout de méme la
majeure partie du temps dans une gamme similaire a celle rencontrée habituellement dans
le vent solaire. En particulier, de 09:15 & 19:30, la densité est de ordre de 2 & 5 cm ™3, et
devrait donc étre mesurée avec une précision suffisante, alors qu’on observe un profond
désaccord entre modeles et observations sur cette période (voir Figure . L’imprécision
sur les mesures de densité ne peut donc pas a elle seule expliquer les écarts observés.

3.4.2 Angle Op,

Un autre fait surprenant lorsque l'on s’intéresse aux prédictions des modeles pour le
nuage magnétique du 15 Mai 2005 est le résultat obtenu en ce qui concerne I'angle Og,.
On vient de voir qu’aucun des modeles ne parvient a localiser correctement le choc car ils
le positionnent a des distances tres éloignées de Cluster.

Et pourtant, comme le montre la partie inférieure de la Figure [3.7] leurs prédictions
sont en excellent accord avec les observations, sauf peut-étre entre 08:30 et 11:00. On a
tout d’abord des traversées de choc en régime quasi-parallele, jusqu’a 16:30, puis on passe
a un régime quasi-perpendiculaire, comme cela est confirmé a partir de 18:30 par les angles
Opgn observés par Cluster au cours des dernieres heures d’étude. On constate par ailleurs
que malgré la déformation importante du choc selon le modele M05, la normale au choc
est peu différente des autres : ’écart entre le ©g, du modele M05 et les autres n’excede
jamais 20°. De la méme manieére qu’au paragraphe [3.3.4] on retrouvait les mémes valeurs
de Op, quelles que soient les estimations du modele en terme de localisation du choc,
les modeles prédisent ici correctement les variations de cet angle, c’est-a-dire la forme du
choc, méme s'ils situent le choc a une dizaine de rayons terrestres de sa position effective.

3.5 Conclusion de cette étude

Dans ce chapitre, nous avons sélectionné quatre modeles de choc, dont nous avons
testé les prédictions en conditions de nombre de Mach d’Alfvén faible, correspondant
aux conditions rencontrées au cours de nuages magnétiques, en comparant celles-ci aux
observations de Cluster. Il est apparu que, en ce qui concerne la position du choc, un de
ces modeles, le modele JO5, donne de bien meilleurs résultats que les autres. Ce modele
parvient a situer correctement le satellite dans le vent solaire ou dans la magnétogaine,
avec un taux de réussite d’au moins 73 % dans ces deux régions. Les modeles CCO3 et
Wu00, en revanche, ont tendance a surestimer la distance du choc a la Terre. Le modele

87



CHAPITRE 3. ETUDE COMPARATIVE DE MODELES DE CHOC

MO05, utilisé a la limite de son domaine de validité au cours d’une grande partie des
évenements étudiés, sous-estime comme attendu la position du choc.

En ce qui concerne I'angle Op,, dont le role majeur n’est plus a rappeler, nous avons
pu constater que tous les modeles s’accordent sur sa valeur, et sont en bon accord avec
les observations, a une dizaine de degrés pres. N'importe lequel d’entre eux pourrait donc
étre utilisé pour I’évaluer. Ceci montre que ces quatre modeles prédisent correctement la
forme de l'onde de choc. Nous préférons toutefois utiliser le modele JO5 qui donne des
résultats plus réalistes pour la position du choc dans les cas de nuages magnétiques a
nombre de Mach d’Alfvén faible.

Il existe cependant des limites a l’emploi de ces modeéles, comme nous avons pu
I'observer concretement en nous penchant sur le cas du nuage magnétique du 15 Mai
2005. Dans des cas de vent solaire particulierement extrémes, quand on s’approche ou
qu’on atteint un régime sub-alfvénique, les modeles ne parviennent plus a localiser cor-
rectement le choc. De tels évenements sont néanmoins suffisamment rares pour que 'on
puisse appliquer les modeéles a la majorité des cas, avec un niveau de confiance satisfaisant.

L’étude présentée dans ce chapitre a fait 'objet d’une publication dans la revue An-
nales Geophysicae (Turc et al., 2013, Annexe .
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Chapitre 4

Développement d’un modele de ma-
gnétogaine

Motivations

L’étude de cas menée au Chapitre [2| suggere que les parameétres du choc d’étrave
influent notablement sur la modification de la structure des nuages magnétiques en aval
de celui-ci. Pour comprendre comment le choc altere cette structure, il est nécessaire de
pouvoir relier les observations effectuées dans la magnétogaine a celles dans le vent solaire,
et donc de remonter aux conditions rencontrées a la traversée du choc. Dans le Chapitre [3]
nous avons sélectionné un modele de choc adapté aux cas de nuages magnétiques. Grace a
ce modele, nous avons maintenant acces a la distance du choc a la Terre et a la direction
de la normale a sa surface en tout point, a partir de la seule donnée des parametres de vent
solaire. Reste maintenant a faire le lien entre une position donnée dans la magnétogaine,
correspondant par exemple a celle d'un satellite, et le point d’entrée du plasma au niveau
de 'onde de choc. Pour cela, il nous faut donc modéliser le profil d’écoulement dans
la magnétogaine au cours du passage d'un nuage magnétique. Le développement et la
validation du modele de magnétogaine que nous avons développé, ainsi qu’'une premiere
étude basée sur ses résultats, seront I'objet du présent chapitre.

Les modeles de magnétogaine existants

L’écoulement du plasma du vent solaire autour de 'obstacle formé par la magnéto-
sphere terrestre peut étre décrit en résolvant numériquement les équations de la magné-
tohydrodynamique, ou bien plus simplement avec celles de I’hydrodynamique si I'on fait
I’hypothese d’un écoulement non-magnétisé. C’est par exemple ce que fait le modele de
Spreiter et al. (1966), largement utilisé et dont les résultats montrent un bon accord
avec les observations satellites (voir par exemple 'article de synthese de Stahara, [2002).
Cependant, de telles simulations requiérent des temps de calcul importants, qui sont dif-
ficilement compatibles avec des études portant sur de nombreux cas nécessitant chacun
leur propre simulation avec des parametres d’entrée donnés.

Afin de pallier a ce probleme de temps de calcul, des modeles analytiques ou semi-
empiriques ont été développés afin de déterminer ’écoulement du plasma ou le champ
magnétique dans la magnétogaine a ’aide d’'un nombre restreint d’équations pouvant étre
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résolues simplement. Le modele de Russell et al. (1983) propose une formule analytique
permettant de retracer les lignes d’écoulement dans la magnétogaine et de relier des
phénomenes observés en aval du choc aux conditions rencontrées au niveau de celui-ci.

Le modele de Kobel et Flickiger (1994) permet de déterminer le champ magnétique
dans la magnétogaine pour des conditions de vent solaire stationnaires, en faisant 1'hy-
pothese que cette région peut étre considérée comme étant dépourvue de courants, qui
sont supposés confinés au niveau du choc et de la magnétopause. Dans le cadre de cette
approximation, le champ magnétique se réduit a un potentiel scalaire satisfaisant 1’équa-
tion de Laplace, et peut donc étre calculé analytiquement. Il a été montré que, dans le
cas particulier d'un champ magnétique interplanétaire radial, ¢’est-a-dire strictement pa-
rallele a 'axe Terre-Soleil, le modele de Kobel et Fliickiger (1994) peut étre utilisé comme
un modele d’écoulement. En effet, dans cette configuration spécifique, les lignes de champ
magnétique et les lignes d’écoulement du plasma sont confondues. Cette application pos-
sible du modele de Kobel et Flickiger (1994), soulignée par les auteurs eux-mémes, a
récemment été utilisée et améliorée par Génot et al. (2011)).

Kallio et Koskinen (2000) ont développé un modele semi-empirique permettant de
déterminer a la fois la vitesse et le champ magnétique dans la magnétogaine. En plus
des parametres d’entrée habituellement requis par les modeles, comme les conditions de
vent solaire amont et la forme et la position des frontieres, leur modele nécessite une
description spécifique du champ magnétique a l'intérieur de la magnétosphere. Ce modele
est dit semi-empirique car ses parametres libres ont été ajustés par rapport a des résultats
de simulations fluides globales. Plus récemment, Romashets et al. (2008) ont introduit un
modele analytique du champ magnétique dans la magnétogaine reposant sur les conditions
aux limites imposées par le choc et la magnétopause.

Ces trois modeles de champ magnétique (Kobel et Flickiger,|1994); Kallio et Koskinen,
2000; Romashets et al., 2008) sont formulés en coordonnées paraboliques car la géométrie
du probleme s’y préte : le choc et la magnétopause y sont décrits par des paraboloides, dont
les foyers sont en général communs. Soucek et Escoubet (2012)) ont récemment proposé une
extension du modele de Kobel et Flickiger (1994), permettant d’utiliser n’importe quel
modele de magnétopause et n’importe quel modele de choc ou celui-ci est un paraboloide,
sans contrainte sur leurs foyers. Ces auteurs ont de plus repris et poursuivi les travaux
de Génot et al. (2011)), et utilisent donc le modele de Kobel et Fliickiger (1994) avec les
modifications qu’ils y ont apportées comme un modele d’écoulement.

Le modele de magnétogaine développé dans le cadre de cette these a pour vocation de
dépeindre de maniere simple 'interaction de nuages magnétiques avec le choc terrestre et
leur propagation en aval de celui-ci. L’écoulement du plasma en aval de 'onde de choc
sera décrit par le modele de Soucek et Escoubet (2012)), car il n’impose pas de contraintes
fortes sur la forme et la position des frontieres. Une fois le profil d’écoulement déterminé,
nous calculerons le champ magnétique dans la magnétogaine.

4.1 Description du modele

Notre modele de magnétogaine est tridimensionnel et est formulé en coordonnées GSE.
Par la suite, toutes les grandeurs seront données dans ce systeme de coordonnées. Nous
présenterons principalement les résultats dans des plans de coupe, plan équatorial (XY)
et plan contenant les poles (XZ), mais le champ magnétique peut étre calculé dans la
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totalité de la magnétogaine.

4.1.1 Frontiéres

L’écoulement dans la magnétogaine est principalement contraint par les frontieres qui
délimitent cette région, a savoir le choc et la magnétopause. Pour décrire la position
et la forme de 'onde de choc, nous utiliserons le modele de Jerdb et al. (2005) qui est
particulierement bien adapté aux conditions associées aux nuages magnétiques (voir le
paragraphe pour la description détaillée de ce modele).

En ce qui concerne la magnétopause, nous nous appuierons sur le modele de Shue
et al. (1998) qui est tres largement utilisé dans les études de l'environnement terrestre.
Il s’agit d'une extension du modele de Shue et al. (1997) mentionné au Chapitre [3| qui
étend le domaine d’application de ce dernier a une gamme plus large de parametres du
vent solaire. Le modele de Shue et al. (1998) est axisymétrique, par rotation autour de
I’axe Terre-Soleil. La distance géocentrique r de la magnétopause dans une direction 6
par rapport a I’axe Terre-Soleil est donnée par ’expression suivante :

r=rg (2>a (4.1)

1+ cos6

ou

1
ro = (10,22 + 1,29 tanh|0, 184(B, + 8, 14)]) Dy °° (4.2)

est la position du nez de la magnétopause et
a= (0,58 —0,0078,)(1 +0,0241n(D,)) (4.3)

est un parametre d’évasement. B, est la composante du champ magnétique interplané-
taire le long de I'axe du dipole magnétique terrestre, donc donnée en coordonnées GSM
(Geocentric Solar Magnetic), et D, la pression dynamique du vent solaire. Dans le présent
chapitre, nous travaillerons uniquement sur des cas synthétiques, pour lesquels le repere
GSM n’est pas défini puisque la direction de 'axe du dipole terrestre varie au cours du
temps. Nous ne ferons donc pas la distinction entre les coordonnées GSE et GSM. En
revanche, lorsque par la suite nous nous intéresserons a des évenements réels, le B, uti-
lisé pour calculer la position de la magnétopause sera donné dans le repere GSM. Les
équations [4.1] [.2) et [4.3] sont valables pour B, € [—20;20] nT, D,, € [0, 5;60] nPa et pour
x> —40 RT.

4.1.2 Ecoulement dans la magnétogaine

Le profil d’écoulement du plasma entre les deux frontieres définies par les modeles de
Jerdb et al. (2005) et de Shue et al. (1998) est déterminé grace a la méthode proposée par
Soucek et Escoubet (2012). Cette méthode repose essentiellement sur le modele de Kobel
et Flickiger (1994)), que nous avons mentionné un peu plus t6t comme étant un modele
analytique du champ magnétique dans la magnétogaine qui peut aussi étre employé comme
un modele d’écoulement (Génot et al., 2011).

La limitation principale du modele de Kobel et Flickiger (1994) vient des contraintes
tres fortes qui sont imposées sur les frontieres de la magnétogaine : le choc et la magnéto-
pause doivent étre décrits par des paraboloides de révolution de méme foyer. Cela laisse
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FIGURE 4.1 — Lignes d’écoulement du plasma (noir) dans le vent solaire puis dans la
magnétogaine, entre le choc (en rouge) et la magnétopause (en bleu). Les courbes en

traits pleins correspondent a notre modele, et celles en pointillés au modele de Kobel et
Fliickiger (1994]).

donc tres peu de latitude quant au choix des modeles, et en particulier le modele de Jerdb
et al. (2005)) ne peut pas étre utilisé puisque sa forme n’est pas celle d'un paraboloide
de révolution. Cependant, le modele de Soucek et Escoubet (2012) propose un moyen de
contourner cette restriction.

Les grandes étapes de la procédure employée sont schématisées sur la Figure [£.1 On
procede tout d’abord a ’ajustement de la forme du choc donnée par le modele de Jerdb et
al. (2005) (trait plein rouge) par une parabole (tirets rouges) s’en rapprochant au mieux.
A cette parabole sont associés un parametre d’évasement et un foyer, ajustés tous deux
de fagon a reproduire au mieux la forme donnée par le modele de Jerdb et al. (2005). Une
fois ces parametres fixés, la forme et la position de la magnétopause dans le modele de
Kobel et Flickiger (1994) sont completement déterminées. La magnétopause de Kobel et
Fliickiger (1994) ainsi imposée est représentée en tirets bleus. Nous allons pour Iinstant
nous concentrer sur la magnétogaine délimitée par les deux frontieres paraboliques, en
pointillés bleus et rouges, que nous qualifierons de magnétogaine de Kobel et Flickiger
(1994). Dans cette magnétogaine de Kobel et Flickiger (1994), les lignes d’écoulement
du plasma peuvent étre déterminées de fagon analytique grace aux équations établies par
Kobel et Flickiger (1994)), que nous ne détaillerons pas ici. En guise d’exemples, cing
lignes d’écoulement dans la magnétogaine de Kobel et Flickiger (1994)) sont représentées
sur la Figure (tirets noirs).

Il est alors évident que la magnétopause du modele de Kobel et Flickiger (1994)) (tirets
bleus) differe tres largement de celle obtenue a I'aide du modele de Shue et al. (1998)
(courbe en trait plein bleu), qui est supposée plus réaliste. L’étape suivante de la méthode
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de Soucek et Escoubet (2012)) consiste a 'remettre a 1’échelle’ ce profil d’écoulement,
c’est-a-dire a le ré-agencer de fagon a ce qu’il s’adapte a la magnétogaine délimitée par
les modeles de frontieres de notre choix, ici les modeles de Jerdb et al. (2005) et de
Shue et al. (1998). Pour cela, Soucek et Escoubet (2012) se basent sur le fait que, dans
une direction donnée, il existe une correspondance entre la vitesse en un point de la
magnétogaine "réelle" et la vitesse au point situé a la méme distance fractionnaire dans
la magnétogaine de Kobel et Fliickiger (1994), par conservation du débit volumique. On
définit la distance fractionnaire comme F'(0) = (r(0) — ryp(6))/(Fenoc(0) — rup(6)), ot r
est la position du point considéré, ryp celle de la magnétopause et rq,0 celle du choc, dans
la direction donnée par l'angle polaire 6 par rapport a ’axe Terre-Soleil. En effet, dans
le modele de Soucek et Escoubet (2012), le profil d’écoulement dans la magnétogaine est
supposé symétrique par rotation autour de I’axe Terre-Soleil. Par définition, la distance
fractionnaire vaut 1 au niveau du choc et 0 a la magnétopause.

La relation ainsi établie nous permet de reconstruire le profil d’écoulement entre le
choc de Jerdb et al. (2005)) et la magnétopause de Shue et al. (1998). Les lignes d’écou-
lement recalculées a partir des lignes initiales de Kobel et Fliickiger (1994) (tirets) sont
dessinées en traits pleins noirs sur la Figure 4.1 On notera qu’au niveau du choc, les lignes
d’écoulement du modele de Kobel et Flickiger (1994)) (tirets noirs) et celles du modele de
Soucek et Escoubet (2012) (traits pleins) se rejoignent, car les modeles de choc de Jerdb
et al. (2005) et de Kobel et Fliickiger (1994) sont confondus.

La derniere étape pour obtenir le profil de vitesse du plasma dans la magnétogaine
consiste a donner aux vecteurs définissant le profil d’écoulement calculé ci-dessus la di-
mension d’une vitesse. En effet, nous avons évoqué plus tét que le modele de Kobel et
Fliickiger (1994)) est a la base un modele de champ magnétique. Par conséquent, si la di-
rection des vecteurs que nous avons déterminés est correcte, leur dimension reste toutefois
celle d’'un champ magnétique. Pour calculer le facteur de conversion requis pour passer
d’un champ magnétique a une vitesse, nous allons tout d’abord nous placer juste en aval
du choc, ou 'amplitude de la vitesse peut étre obtenue directement a 1’aide des relations
de Rankine-Hugoniot. On établit ainsi le coefficient Vo par lequel doivent étre multipliés
les vecteurs "vitesse' @ obtenus avec le modéle de Soucek et Escoubet (2012) pour obtenir
la vitesse dans la magnétogaine :

V'l(t)

VmO = W (44)

ou Vl(t) est la composante tangentielle de la vitesse du vent solaire, a I’endroit ou la ligne
d’écoulement rejoint le choc, et u® la composante tangentielle du vecteur "vitesse" obtenu
dans la magnétogaine, juste en aval du choc, avec le modele de Soucek et Escoubet (2012).
La vitesse en n’importe quel point de la magnétogaine sera donc donnée par :

7Mgaine = ‘/mO7 (45)

L’expression de Vo donnée ci-dessus, pour étre valable en tout point de la magnéto-

gaine, implique une densité constante dans cette région. Si I’on suppose que celle-ci varie,
on peut remplacer ’expression ci-dessus par :

VmO =

Vl(t) N
— 4.6

u®

ol no est la densité juste en aval du choc et n la densité au point considéré dans la
magnétogaine. A l'instar de Génot et al. (2011), nous utiliserons dans notre modele le
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profil de densité suivant, qui modélise grossierement la diminution de densité observée au
voisinage de la magnétopause :

na

2 —0,840,2 x tanh(4F) (4.7)
n

ou F est a nouveau la distance fractionnaire a I'intérieur de la magnétogaine. Le coefficient
Vino variera donc en fonction de la position dans la magnétogaine.

4.1.3 Calcul du champ magnétique

Une fois déterminé le profil de vitesse dans la magnétogaine, nous allons pouvoir
calculer le champ magnétique a l'intérieur de cette région. Nous ferons '’hypothese que le
comportement du plasma dans la magnétogaine peut étre décrit par la MHD idéale, et
donc que le champ magnétique est gelé dans le plasma. Nous allons nous appuyer sur les
trois équations suivantes :

VE = 0 (4.8)

VxE = —9B/ot (4.9)
E+VxB =0 (4.10)

qui sont respectivement la conservation du flux magnétique, I’équation de Faraday et la
loi d’Ohm idéale.
En combinant ces trois équations, on peut écrire que :

oBjot+(V.N)B=(BN)V-B(V.V) (4.11)

ce qui nous donne la variation du champ magnétique au cours du temps et de I’écoulement
du plasma. Sachant que le champ magnétique dans la magnétogaine juste en aval de I'onde
de choc peut étre obtenu grace aux équations de Rankine-Hugoniot, il sera ensuite possible,
a partir de cette condition initiale, de le propager pas a pas le long de la ligne d’écoulement
grace a l'équation [.11] puisque la vitesse est connue dans toute la magnétogaine. De plus,
on imposera la conservation du flux magnétique au cours de la propagation du champ
magnétique, c’est-a-dire que I’équation devra étre satisfaite en tout point.

(Be—a{{{(

FIGURE 4.2 — Schéma d’une corde de flux. Les lignes de champ magnétique, dont 1’orien-
tation est donnée par les fleches, s’enroulent autour de ’axe central. Elles sont orientées
le long de cet axe au centre de la corde de flux, et le long de la direction tangentielle sur
la partie la plus externe. Figure tirée de Russell (1999)).
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4.1.4 Parametres d’entrée

Les parameétres d’entrée de notre modele de magnétogaine sont les parametres du vent
solaire en amont de l'onde de choc. Le nuage magnétique est modélisé par une corde
de flux (voir Figure dont le champ magnétique vérifie la relation ? X § = ab,
ol « est une constante (Burlaga, |1988]). On suppose de plus que le nuage magnétique est
symétrique par rotation autour de son axe central. On définit un repere cylindrique centré
sur 'axe du nuage magnétique ou A est la direction de cet axe, R la direction radiale et
T la direction tangentielle, comme schématisé sur la Figure [4.3] Dans ce repere, le champ
magnétique du nuage magnétique est donné par :

BA = B()J()(CLR) (4].2)
Br = 0 (4.13)
BT = B[)HJ1 (CLR) (414)

ou Jy et J; sont les fonctions de Bessel a 'ordre 0 et a I'ordre 1, respectivement, R est
la distance a ’axe, a une constante et H = =41 indique le sens de rotation du champ
magnétique autour de 'axe central (Lundquist, [1950).

By est une constante correspondant au champ magnétique axial du nuage magnétique.
Nous fixerons sa valeur & 20 nT. En effet, des études statistiques (Echer et al., 2005; Wu
et Lepping, [2011)) montrent que le champ magnétique maximum observé par des satellites

A
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TO X -
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. MOTION
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FIGURE 4.3 — Schéma du repere utilisé pour calculer le champ magnétique du nuage ma-
gnétique représenté par une corde de flux. Les axes X, Y et Z correspondent au référentiel
GSE. Les angles 6 et ¢y définissent 'orientation de I’axe du nuage magnétique dans ce
référentiel. Figure tirée de Burlaga (1988).
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lorsqu’ils traversent des nuages magnétiques est compris en moyenne entre 16 et 18 nT.
Sachant que les satellites rencontrent les nuages magnétiques a des distances variables de
I’axe, nous avons fait le choix de prendre une valeur du champ axial légerement supérieure
aux moyennes observées. La durée moyenne du passage d’un nuage magnétique au niveau
de la Terre est de l'ordre d’un jour (Lepping et al., 2006). Le rayon Ry, de la corde de
flux sera donc fixé a 3400 Rg pour une vitesse du vent solaire de 500 km/s. Dans une
corde de flux, le champ magnétique axial du nuage magnétique, B4, doit s’annuler quand
R = Rp.x. Il en découle que la constante a vaut a = Jg /Rinaz OU JY ~ 24048 est le
premier zéro de la fonction de Bessel J,.

Le modele de corde de flux de Burlaga (1988)) nous donne acces a la distribution 3D du
champ magnétique a 'intérieur du nuage, en fonction de la position par rapport a l'axe de
ce dernier. Par conséquent, nous ne prendrons pas un champ magnétique identique partout
en amont du choc, mais nous calculerons sa valeur au niveau de cette frontiere en chaque
point considéré a partir des équations a En général, le champ magnétique varie
peu le long de I'onde de choc, car les dimensions du nuage magnétique sont considérables
par rapport a celles de 'environnement terrestre. Cependant, a proximité de I'axe de la
corde de flux, 'orientation de son champ magnétique peut changer sur des distances plus
courtes.

En ce qui concerne la densité et la vitesse du vent solaire, ces parametres restent
constants au cours de tous les nuages magnétiques qui sont décrits dans le présent chapitre,
car nous nous concentrons principalement sur I’évolution de leur structure magnétique.
La vitesse du vent solaire est uniquement orientée le long de I'axe x, comme imposé par le
modele de Soucek et Escoubet (2012). Les relations de Rankine-Hugoniot nous permettent
de déterminer l'intensité du champ magnétique, la vitesse et la densité juste en aval de
I’onde de choc. Le rapport de compression utilisé est celui de Landau et Lifshitz (1959) :

pr _ (y+ 1M}
p (y—1)MP+2

ou l'on prendra M; = My, ou My est le nombre de Mach d’Alfvén.

(4.15)

4.2 Validation du modéle

4.2.1 Vitesse dans la magnétogaine

Avant d’appliquer notre modele a des cas de nuages magnétiques, nous allons tester
sa validité en comparant ses résultats a ceux de modeles antérieurs pour un vent solaire
stationnaire. En ce qui concerne le profil de vitesse dans la magnétogaine, le modele de
Soucek et Escoubet (2012)) nous servira de point de référence. Nous allons donc nous placer
dans des conditions de vent solaire stationnaires identiques a celles employées par Soucek
et Escoubet (2012) pour tracer la Figure 4 de leur article. Il s’agit des parametres OMNI
du 6 Janvier 2001 & 00:00 UT, c’est-a-dire V = 410kms=*, n =4,5cm 2 et B =7,2nT.
Le nombre de Mach d’Alfvén correspondant vaut 6,1. Il est important de souligner que
Soucek et Escoubet (2012) utilisent un modele de choc différent de celui que nous avons
sélectionné, le modele de Farris et al. (1991). Afin de pouvoir comparer directement nos
résultats aux leurs, nous allons dans un premier temps nous appuyer sur ce méme modele
de choc.
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FIGURE 4.4 — Vitesse dans la magnétogaine, calculée par le modele de Soucek et Escoubet
(2012) (a) et par notre modele, avec le modele de choc de Farris et al. (1991) (b) et le
modele de choc de Jerdb et al. (2005) (c).

La Figure [£.4] présente la norme de la vitesse dans la magnétogaine, calculée par le
modele de Soucek et Escoubet (graphique (a), en haut a gauche — Figure 4 de leur
article) et par notre modele (graphique (b)). Les cartes de vitesse dans la magnétogaine
ainsi obtenues sont globalement tres similaires, autant par leur allure générale que par les
amplitudes observées. Comme attendu, la vitesse dans la magnétogaine est inférieure a
celle dans le vent solaire. Les valeurs les plus faibles sont observées au voisinage du point
subsolaire, et ’écoulement réaccélere sur les flancs de la magnétopause, au fur et a mesure
qu’il contourne la magnétosphere. Ce profil de vitesse est aussi en accord qualitatif avec
celui obtenu par Génot et al. avec le modele de Kobel et Flickiger (1994), et avec
les résultats de simulations numériques de Spreiter et Stahara .

Dans notre étude, nous n’utiliserons toutefois pas le modele de choc de Farris et al.
(1991), mais le modele de Jerdb et al. (2005)), qui est plus adapté aux conditions de nombre
de Mach d’Alfvén faible associées aux nuages magnétiques. Le profil de vitesse dans la
magnétogaine obtenu pour les mémes parametres de vent solaire que ci-dessus, mais en
décrivant le choc avec le modele de Jerdb et al. , est présenté sur le graphique (c) de
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la Figure Nous retrouvons alors une carte de vitesse tres proche de celle obtenue avec
le modele de Farris et al. (1991)), & quelques différences pres, dues au choix du modele
de choc. D’une part, le modele de Jerdb et al. (2005) positionne le choc plus pres de
la magnétopause que le modele de Farris et al. (1991)), entrainant un rétrécissement de
la magnétogaine. D’autre part, I’évasement du choc est plus important dans le modele
de Jerdb et al. (2005)), ce qui a un impact direct sur 'amplitude de la vitesse dans la
magnétogaine. En effet, celle-ci dépend de la composante tangentielle de la vitesse du
vent solaire au niveau du choc (voir Equation , et comme le choc est plus évasé,
cette composante tangentielle diminue. D’ou des vitesses globalement plus faibles dans
la magnétogaine du graphique .4, par rapport a celles des graphiques et [d.4p.
Exception faite de ces différences mineures dues au choix du modele de choc, le profil de
vitesse dans la magnétogaine est tout a fait en accord avec ceux obtenus précédemment.

4.2.2 Champ magnétique dans la magnétogaine

Afin de tester le calcul du champ magnétique dans notre modele, nous allons choisir une
orientation simple du champ magnétique interplanétaire, de fagcon a pouvoir interpréter
aisément les résultats obtenus dans la magnétogaine. Nous nous concentrerons ici sur un
champ magnétique parallele a I'axe z et orienté vers le sud, § — B, 7 avec B, = —10 nT.
On fixera par ailleurs les autres parametres a des valeurs standards dans le vent solaire,
V = 400kms! et n = 5ecm~3. Le nombre de Mach d’Alfvén associé a ces conditions
de vent solaire vaut 4,1 et appartient donc bien a la gamme de M, dans laquelle les
prédictions du modele de Jerdb et al. (2005) ont été mises a I’épreuve dans le chapitre
précédent.

Modéle de Kobel et Fliickiger (1994)

La Figure présente les résultats obtenus avec le modele analytique de Kobel et
Fliickiger (1994) pour ces parameétres de vent solaire dans le plan XZ, qui contient donc le
champ magnétique interplanétaire. Les équations du modele de Kobel et Flickiger (1994))
ne peuvent étre appliquées que dans une magnétogaine délimitée par des paraboles de
méme foyer, situé en Ryp/2, ou Ryp est la position du nez de la magnétopause. Nous
fixerons ici Ryp et Renoc aux valeurs fournies par les modeles de Shue et al. (1998) et de
Jerdb et al. (2005), respectivement, pour ces conditions de vent solaire, ce qui aura pour
effet de déterminer completement la forme des deux frontieres.

La composante B, du champ magnétique (Figure ), nulle dans le vent solaire,
prend de I'importance dans la magnétogaine. Elle est positive dans la moitié nord et né-
gative dans la moiti¢ sud de la Figure [{.5h. L’apparition d’une composante B,, et son
changement de signe de part et d’autre de I’axe Terre-Soleil, traduit le drapé des lignes
de champ magnétique autour de la magnétosphere. B, est maximum sur les flancs de la
magnétopause, ou les lignes de champ sont tangentes a cette frontiere. La composante
B, (Figure ), nulle en amont du choc, reste nulle dans la magnétogaine. Quant a la
composante B, (Figure ), elle augmente en valeur absolue dans la magnétogaine et est
maximum au nez de la magnétopause. Elle garde le méme signe partout dans la magné-
togaine. Comme attendu, I'amplitude du champ magnétique (Figure ) augmente a la
traversée du choc, ou elle passe de 10 a environ 30 nT. De méme que la composante B,,
elle est maximale dans la région subsolaire, du fait de ’empilement des lignes de champ
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FIGURE 4.5 — Résultats du modele de Kobel et Fliickiger (1994)) dans le plan XZ, calculés
avec des conditions de vent solaire stationnaires. Les différents graphiques correspondent
a (a) By, (b) By, (c) B, (d) B, (e) ¢ et (f) Op,.

magnétique au nez de la magnétopause.

Sur la Figure est tracé I'angle v, qui est défini comme ’angle entre le champ
magnétique dans le vent solaire et dans la magnétogaine (voir Chapitre . Cet angle est
minimum dans la région subsolaire, ou 'orientation du champ magnétique est pratique-
ment la méme que dans le vent solaire, puisque v y est inférieur a 10°. ¢ est maximum sur
les flancs de la magnétosphere, traduisant une forte variation de l'orientation du champ
magnétique que nous pouvons une fois de plus associer au drapé des lignes de champ.
La Figure représente la valeur de l'angle ©Og, rencontré lors de la traversée du choc
par le plasma s’écoulant dans la magnétogaine. L’angle ©p, est mesuré entre la normale
a la surface du choc et la direction du champ magnétique en amont de celui-ci. Comme
prévu pour un champ magnétique interplanétaire ou B, est nul, le point subsolaire du
choc est en configuration strictement perpendiculaire, c¢’est-a-dire Og, = 90°. Op, dé-
croit ensuite au fur et a mesure que l'on s’éloigne sur les flancs, du fait de la variation
de l'orientation de la normale au choc, mais en restant toujours dans une configuration
quasi-perpendiculaire.

Etape intermédiaire : calcul du champ magnétique basé sur la MHD idéale et
frontiéres du modele de Kobel et Fliickiger (1994)

Les résultats présentés sur la Figure [4.6| sont déterminés avec les mémes parametres
d’entrée que la Figure mais le champ magnétique dans la magnétogaine est non plus
calculé a partir des équations analytiques du modele de Kobel et Fliickiger (1994), mais
en le propageant le long des lignes d’écoulement du plasma, suivant la méthode décrite au
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FIGURE 4.6 — Résultats de notre méthode de propagation du champ magnétique dans la
magnétogaine de Kobel et Fliickiger (1994) dans le plan XZ, calculés avec des conditions
de vent solaire stationnaires. Méme format que la Figure [£.5

paragraphe Afin de faciliter la comparaison avec la Figure [4.5] nous nous sommes a
nouveau placés dans la magnétogaine de Kobel et Flickiger (1994)), c’est-a-dire la région
délimitée par les paraboles de foyer commun décrivant le choc et la magnétopause dans
le modele de Kobel et Flickiger (1994)).

Le champ magnétique obtenu avec notre méthode de propagation est extrémement
similaire a celui donné par le modele de Kobel et Flickiger . On retrouve d’une
part les effets du drapé des lignes de champ qui causent I’apparition d’une composante
B, dans la magnétogaine (Figure [4.6h), et d’autre part 'augmentation de I'amplitude
du champ magnétique due a la compression au niveau du choc, puis a 'empilement des
lignes de champ a l'avant de la magnétosphere (Figure et ) La composante B,
(Figure |4.6p) reste a nouveau identiquement nulle dans toute la magnétogaine, car la
vitesse du plasma dans le plan XZ, ot nous nous plagons ici, n’a pas de composante V.
En effet, le modeéle d’écoulement de Soucek et Escoubet suppose que 1'écoulement
dans la magnétogaine est planaire. De ce fait, dans le plan XZ présenté ici, la déformation
des lignes de champ magnétique due a I’écoulement autour de la magnétosphere se fait
uniquement dans ce méme plan et ne fait pas apparaitre de composante B,,.

Il apparait que notre modele a tendance a prédire un accroissement du champ magné-
tique dans la magnétogaine plus grand que dans le modele de Kobel et Flickiger (1994).
Par exemple, avec notre méthode de calcul, 'amplitude du champ magnétique est de
I'ordre de 80 n'T dans la région subsolaire, contre seulement 45 nT dans cette méme zone
avec le modele de Kobel et Fliickiger .

Dans notre modele, 'intensité du champ magnétique est étroitement liée au choix du
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FI1GURE 4.7 — Résultats de notre modele de magnétogaine dans le plan X7, calculés avec
des conditions de vent solaire stationnaires. Méme format que la Figure

rapport de compression au niveau du choc, qui varie en fonction du nombre de Mach,
tandis que le modele de Kobel et Fliickiger ne tient pas compte d’une telle dé-
pendance. Par ailleurs, le modele de Kobel et Flickiger se base sur ’hypothese de
I’absence de courants dans la magnétogaine pour y établir I’expression du champ magné-
tique, hypothese qui n’est pas faite dans notre modele. Les écarts d’amplitude observés
entre les résultats de notre modele et ceux du modele de Kobel et Fliickiger (1994) sont
donc vraisemblablement dus a une combinaison de ces différents facteurs. On note en
revanche qu’en ce qui concerne la direction du champ magnétique (Figures et ),
les deux modeles sont en excellent accord.

La comparaison des Figures et [4.6] nous permet donc de valider notre méthode
de propagation du champ magnétique le long des lignes d’écoulement. Dans les résultats
que nous présenterons par la suite, le champ magnétique sera toujours calculé a 'aide de
ces équations découlant de la MHD, qui, contrairement au modele de Kobel et Fliickiger
(1994), n’imposent aucune contrainte sur la forme de la magnétopause et du choc et ne
requierent pas d’hypotheses sur la présence de courants dans la magnétogaine ni sur la
stationnarité du champ magnétique interplanétaire.

Modéele complet : calcul du champ magnétique basé sur la MHD idéale et
frontiéres adaptées aux nuages magnétiques

Ceci nous amene finalement a la version complete de notre modele, qui calcule le
champ magnétique dans la magnétogaine délimitée par les modeles de Jerdb et al. (2005)
et Shue et al. (1998), en le propageant depuis le choc le long des lignes d’écoulement
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décrites par le modele de Soucek et Escoubet (2012)). La Figure présente les résultats
de notre modele obtenus avec les mémes conditions de vent solaire que les Figures 4.5| et
4.0l

La principale différence, évidente, entre la Figure [4.7] et les deux figures commentées
précédemment est la forme de la magnétogaine, du fait de I'application des modeles de
Shue et al. (1998) et Jerdb et al. (2005). Les deux frontieres, et tout particulierement
I'onde de choc, sont plus évasées que celles décrites par le modele de Kobel et Fliickiger
(1994). Toutefois, malgré cette modification, les cartes de champ magnétique dans la
magnétogaine restent tres similaires a celles obtenues dans la magnétogaine de Kobel et
Fliickiger (1994)). Les composantes B, (Figure [1.7h) et B, (Figure[1.7¢) mettent toujours
en évidence le drapé des lignes de champ magnétique et leur empilement dans la région
subsolaire, respectivement. Quant a 'amplitude du champ magnétique (Figure ), elle
est elle aussi tres semblable a celle présentée sur la Figure [4.6]

On notera l'apparition d’'une composante B, (Figure ) dans la magnétogaine,
négative dans la partie nord de la magnétogaine et positive dans la partie sud. Cette
composante B, est vraisemblablement due au fait que dans le modele de Jerdb et al. (2005))
le choc n’est pas décrit par un paraboloide de révolution. La normale a sa surface dans le
plan XZ n’est donc pas contenue dans ce plan, mais présente une petite composante n,. Par
conséquent, a la traversée du choc, il apparait une composante B, au champ magnétique,
qui est ensuite propagée dans la magnétogaine sans étre modifiée puisque 1’écoulement est
contenu dans le plan XZ. Cette composante B, reste toutefois négligeable par rapport aux
autres composantes du champ magnétique, et n’engendre donc pas une différence notable
par rapport aux profils de champ magnétique obtenus précédemment.

La variation importante de la forme du choc lorsque I'on passe du modele de Kobel et
Fliickiger (1994) au modele de Jerdb et al. (2005)) entraine une modification conséquente

20 ::

10, .
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FIGURE 4.8 — Vecteurs du champ magnétique dans le plan XZ. Les losanges indiquent le
point de départ des vecteurs. La courbe rouge représente le choc donné par le modele de
Jerdb et al. (2005) et la courbe bleue la magnétopause de Shue et al. (1998).
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des valeurs de I'angle Op,. En effet, si le point subsolaire du choc est toujours dans une
configuration strictement perpendiculaire, la gamme de Op, rencontrés le long du choc
sur la Figure [4.7f, de 60° & 90°, est bien moins étendue que sur les Figures et ou
Opn va de 45° a 90°. Il s’agit simplement d’un effet géométrique : le modele de choc de
Jerdb et al. (2005) étant plus évasé que la parabole utilisée dans le modele de Kobel et
Fliickiger (1994)), la normale & sa surface varie moins dans la région considérée.

Enfin, il est intéressant de souligner qu’a I’'augmentation des valeurs de ©p,, est associée
une diminution de l'angle 1 le long du choc. Sur la Figure .7, cet angle est inférieur a
20° au niveau du choc, tandis qu’il dépasse les 30° sur les flancs du choc sur les Figures
et [4.0p, 1a ou les valeurs de Op, sont les plus petites.

Le champ magnétique est a peu de choses prés contenu dans le plan X7, puisque sa
composante B, est négligeable (voir Figure ) et est représenté sur la Figure dans
ce plan. Les losanges reperent le point a partir duquel chaque vecteur est tracé. En guise
de référence, 'orientation du champ magnétique interplanétaire est indiquée en amont du
choc. Nous retrouvons bien 'augmentation de 'amplitude du champ magnétique au fur
et a mesure que 1'on se rapproche de la magnétopause et le drapé des lignes de champ
magnétique autour de la magnétosphere.

Dans le cas d’'un champ magnétique interplanétaire orienté vers le nord, au lieu de
I'orientation vers le sud choisie ici, nous aboutissons aux mémes résultats que ceux pré-
sentés dans la Figure [4.7] Les seules différences sont le signe de B,, qui devient alors
positif, et le signe de B, qui s’inverse dans la magnétogaine.

4.3 Résultats sur les nuages magnétiques
Nous allons a présent nous intéresser a 1’évolution de la structure magnétique de

nuages magnétiques a travers l'onde de choc et au cours de leur propagation dans la
magnétogaine. Pour cela, nous allons utiliser le modele de corde de flux présenté dans

1
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Cas plein nord Cas nord-sud

)

-—

FIGURE 4.9 — Différentes orientations de cordes de flux : plein nord (& gauche) et nord-sud
(a droite) (schéma adapté de Marubashi (1986])).
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la partie [£.1.4] modélisant le champ magnétique variable du nuage magnétique. En ce
qui concerne les parametres du plasma, nous fixerons V' = 500kms™' et n = 8,6cm ™3,
ce qui correspond approximativement aux valeurs moyennes rencontrées dans les nuages
magnétiques (Echer et al., [2005); Wu et Lepping, 2011).

Notre modele de magnétogaine propose une description quasi-stationnaire de cette
région. Par conséquent, la position des frontieres, qui régit le profil d’écoulement a 1'inté-
rieur de la magnétogaine, ne doit pas étre modifiée de fagon significative entre I'instant
ou le plasma traverse le choc et celui ou il quitte la section de la magnétogaine modélisée.
Ce temps est en moyenne de l'ordre de quelques minutes, pendant lesquelles I'intensité
du champ magnétique en amont du choc varie de moins de 1%. La variation du champ
magnétique du nuage magnétique est donc suffisamment lente pour que 1’on puisse consi-
dérer que la magnétogaine se trouve dans une succession d’états stationnaires au cours
du passage de la corde de flux.

Les nuages magnétiques peuvent étre classés en différentes catégories, en fonction de
lorientation de leur axe central. Ces classifications reposent généralement sur le signe
de la composante B, dans le nuage magnétique, en raison de son role important dans la
reconnexion avec le champ magnétique terrestre (Bothmer et Schwenn, 1998|; Mulligan
et al., |1998|; Gopalswamy et al., 2008)). Dans ce chapitre, nous utiliserons la classifica-
tion proposée par Gopalswamy et al. (2008)) pour désigner les différentes orientations des
nuages magnétiques. Les cordes de flux sont alors divisées en quatre grandes familles. Si
la composante B, garde le méme signe au cours du nuage magnétique, donc que l'axe
central est principalement le long de la direction z, nous qualifierons ce cas de plein nord
(a gauche sur la Figure ou plein sud, selon I'orientation du champ magnétique axial.
Au contraire, si le signe de B, s’inverse de part et d’autre de 'axe central du nuage

|Nuage magnétique|

FIGURE 4.10 — Schéma dans le plan XY (GSE) de l'interaction d’'un nuage magnétique
dont l'axe est parallele a z avec I'environnement terrestre. gy, correspond au parametre
d’impact du nuage magnétique, distance entre ’axe Terre-Soleil et I'intersection de son
axe avec le plan de I'écliptique. Les croix colorées représentent la position des satellites
virtuels dans la magnétogaine.
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magnétique, on parlera de configuration nord-sud (a droite sur la Figure ou sud-
nord, indiquant 1’orientation du B, dans la partie avant et dans la partie arriere du nuage
magnétique. L’axe du nuage magnétique est alors principalement orienté le long de y.

L’interaction d’'un nuage magnétique avec l'environnement terrestre telle qu’elle est
décrite dans notre modele est représentée schématiquement sur la Figure dans le
plan de I'écliptique (plan XY dans le repeére GSE). L’environnement terrestre est en haut
a droite de la figure, et ’axe Terre-Soleil est repéré par des pointillés noirs. Les cercles
concentriques correspondent aux lignes de champ du nuage magnétique, dont l'axe est
ici parallele a z. Nous définissons le parametre d’impact y, comme la distance entre
I’axe Terre-Soleil et le point d’intersection de I’axe du nuage magnétique avec le plan de
I’écliptique. Comme on suppose que la vitesse du vent solaire, et donc celle du nuage
magnétique, est dirigée le long de z, le parametre d’impact reste constant au cours de la
propagation de la corde de flux vers la Terre.

Pour étudier les variations temporelles dans la magnétogaine au fur et a mesure du
passage du nuage magnétique, nous utiliserons des satellites virtuels positionnés dans
différents secteurs de la magnétogaine, comme indiqué par les croix colorées sur la Figure
Un de ces satellites (en rouge) sonde la région subsolaire, tandis que les deux autres
(en vert et en bleu) se trouvent plus loin sur les flancs. De la méme fagon, nous placerons
d’autres satellites dans le plan XZ, perpendiculaire a celui représenté ici. Les positions
de ces satellites correspondent approximativement a des régions de la magnétogaine qui
peuvent étre traversées par Cluster, Themis ou Geotail.

Comme mentionné plus tot, nous pouvons faire varier librement ’orientation de 1'axe
du nuage magnétique, ainsi que la position de cet axe par rapport a I’environnement ter-
restre. Avant d’aborder des configurations plus complexes, nous nous intéresserons dans un
premier temps a des cas simples, c¢’est-a-dire des cordes de flux strictement plein nord /plein
sud ou nord-sud/sud-nord et ou la partie centrale du nuage magnétique interagit avec
I’environnement terrestre, donc ou yo = 0.

4.3.1 Nuages magnétiques de référence
Nuage magnétique plein sud

Le premier cas que nous allons examiner est une interaction frontale, donc de parametre
d’impact yo nul, avec un nuage magnétique dont ’axe est paralléle a z (voir Figure .
Les observations des satellites virtuels dans le plan XY au cours de ce nuage magnétique
sont présentées sur la Figure [4.12 A ¢ = 0, Paxe du nuage magnétique se trouve a
r = 3400Rg en amont de la Terre, et se déplace ensuite & V = 500kms™! jusqu’a
atteindre x = —3400 Rg a la fin de l'intervalle modélisé.

Le champ magnétique du nuage magnétique en amont de I’environnement terrestre est
tracé en noir sur la Figure . L’amplitude de celui-ci (graphique ) augmente de
10 nT au début du nuage magnétique a 20 nT au niveau de son axe central, pour ensuite
redescendre progressivement a 10 nT. La composante B, (graphique [4.12b) est nulle tout
au long du nuage magnétique car x est ici la direction radiale dans le repere de la corde
de flux, on Br = 0 (voir Equation. B, (graphique ) est positif dans la premiere
moitié du nuage magnétique, puis s’annule au niveau de son axe pour devenir ensuite
négatif. Quant au B, (graphique ), il est négatif en permanence, indiquant que nous
avons affaire a une configuration dite plein sud. B, est maximum, en valeur absolue, au
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‘ Nuage magnétique‘

FIGURE 4.11 — Schéma dans le plan XY (GSE) de l'interaction frontale d’un nuage magné-
tique plein sud avec ’environnement terrestre. Les croix colorées représentent la position
des satellites virtuels dans la magnétogaine.

niveau de 'axe du nuage magnétique.

Les courbes rouges, bleues et vertes sur la Figure correspondent aux observa-
tions des satellites virtuels dans la magnétogaine, dans la région subsolaire (rouge), du
cOté matin (vert) et du coté soir (bleu). Globalement, le comportement du champ ma-
gnétique mesuré par chacun des satellites est assez similaire d'une région a 'autre de la
magnétogaine et par rapport au vent solaire. L’augmentation de 'amplitude du champ
magnétique dans la magnétogaine (courbes rouge, verte et bleue sur le graphique )
est due a la compression au niveau de I’onde de choc. Sa variation temporelle est quant a
elle tres semblable a ce qui est observé en amont du choc : I'intensité du champ magné-
tique est maximum au milieu du nuage magnétique, et ce pour tous les satellites virtuels.
On remarque aussi que 'amplitude du champ magnétique est plus importante dans la
région subsolaire (courbe rouge) que plus loin sur les flancs (courbes verte et bleue), en
raison de I'empilement des lignes de champ a ’avant de la magnétosphere. De méme que
I'amplitude du champ magnétique, ses composantes B, et B, (graphiques et )
présentent la méme évolution temporelle que dans le vent solaire.

La composante B, (graphique ) est celle qui présente le plus de différences par
rapport au vent solaire, puisqu’elle devient non nulle en aval du choc. De plus, son signe
différe selon que l'on soit du c6té matin (courbe verte) ou du coté soir (courbes rouge
et bleue) et s’inverse au milieu du nuage magnétique. Comme dans le cas de vent solaire
stationnaire que nous avons étudié au paragraphe [£.2.2] Papparition d’une composante
B, est due au drapé des lignes de champ magnétique autour de la magnétosphere. Le
signe de B, de part et d’autre de I'axe Terre-Soleil est directement lié au signe de B,,
d’ou l'inversion du B, au milieu du nuage magnétique.

Sur le graphique est tracée la variation de l'angle ©p, au niveau du choc, en
amont de chacun des satellites virtuels. ©g, reste compris entre 60° et 90° donc les sa-
tellites sont situés en aval d'un choc quasi-perpendiculaire tout au long du passage de
ce nuage magnétique. L’angle ¢ (graphique [4.12f) reste inférieur a 25°, indiquant que la
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FI1GURE 4.12 — Observations de satellites virtuels dans le plan XY au cours du passage de
la partie centrale d'un nuage magnétique plein sud, dans le vent solaire (noir), et du coté
matin (vert), du c6té soir (bleu) et dans la région subsolaire (rouge) de la magnétogaine.
De haut en bas :(a) B, (b) B, (c) By, (d) B., (e) ¢, (f) Og,.

variation de l'orientation du champ magnétique du vent solaire aux régions de la ma-
gnétogaine sondées par les satellites virtuels est peu importante. En particulier, dans la
région subsolaire, 1) ne dépasse pas les 5°, et c’est la que les valeurs de Og, sont les plus
élevées, et restent continuellement tres proches de 90°.

La Figure 4.13| présente un instantané de la magnétogaine dans le plan XY a ¢t = 510
minutes (indiqué par les tirets verticaux sur la Figure , c’est-a-dire lorsque l'axe
central du nuage magnétique se trouve a x = 1000 Rg en amont de la Terre. Le graphique
de gauche, ou est tracé I’angle ©p,, montre que toute la magnétogaine jusqu'a z = —5Rg
se trouve alors en aval d'un choc quasi-perpendiculaire. Les valeurs de I'angle ¢ (graphique
de droite) sont alors tres faibles, en dessous de 20°. Juste en aval du choc, 1 n’excede
pas les 10°, ce qui montre que l'orientation du champ magnétique du nuage magnétique
est pratiquement inchangée lors de la traversée du choc d’étrave. Dans toute la région
subsolaire, 1 est méme inférieur a 5°, et ce jusqu’a la magnétopause.

Dans le plan XZ, tout se passe comme ce qui est décrit ci-dessus pour le plan XY.
De méme, le choix du signe de B, dans le nuage magnétique n’a pas d’impact sur les
conclusions tirées dans la magnétogaine. Si I'on prend une configuration plein nord au
lieu de plein sud, on aboutira a des résultats identiques, mis a part que les signes de B,
et de B, seront inversés.
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FIGURE 4.13 — Instantanés de la magnétogaine dans le plan XY lors du passage de la
partie centrale d’un nuage magnétique plein sud lorsque son axe est situé en x = 1000 Rg.
A gauche : angle Og,. A droite : angle .

Nuage magnétique nord—sud

Nous considérons maintenant le passage d'un nuage magnétique dont I’axe est parallele
a y. Les observations de satellites virtuels dans le plan XY de la magnétogaine sont
présentées sur la Figure [1.14] Dans le vent solaire (courbes noires), la seule différence entre
ce cas et le précédent apparait au niveau des composantes B, et B, dont les variations
sont inversées par rapport au nuage magnétique plein sud. Ici, la composante B, reste
continuellement positive, tandis que le B, est positif dans la premiere moitié du nuage
magnétique et négatif dans la seconde. Il s’agit donc d’une configuration nord—sud d’apres
la classification de Gopalswamy et al. (2008).

En ce qui concerne les observations dans la magnétogaine, elles sont elles aussi tres
semblables au cas plein sud. Bien que 'amplitude du champ magnétique s’accroisse au
passage du choc, du fait de la compression, le comportement des différentes composantes
reste similaire d’un satellite & 'autre. Seul le B, (graphique [4.14b) est notablement mo-
difié, une fois de plus a cause du drapé des lignes de champ. Ici, le signe de B, ne change
pas au cours du passage du nuage magnétique car B, ne s’inverse pas.

Les valeurs de 'angle Og, (graphique ) montrent a nouveau que les satellites se
trouvent tous en aval d'un choc quasi-perpendiculaire, et O, reste continument autour
de 90° dans la région subsolaire. Quant a 'angle ¢ (graphique ), il est d’autant plus
grand que Op, diminue, mais demeure néanmoins relativement faible, en dessous de 30°.

Dans le plan XZ, on retrouve une variation similaire du champ magnétique du nuage
magnétique du vent solaire a la magnétogaine. Une configuration sud-nord du nuage
magnétique, au lieu de la configuration nord-sud présentée ici, aboutit aux mémes
résultats.

En conclusion, lors de I'interaction frontale de ces nuages magnétiques de référence avec
I’environnement terrestre, les seules modifications notables sont dues a la compression du
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FIGURE 4.14 — Observations de satellites virtuels dans le plan XY au cours du passage
de la partie centrale d’'un nuage magnétique nord—sud. Méme format que la Figure .

champ magnétique au niveau du choc et au drapé des lignes de champ autour de la
magnétosphere. La structure magnétique du nuage magnétique est peu altérée dans une
grande part de la magnétogaine diurne, comme le montrent les valeurs de 1) qui restent
inférieures a 30°. Cette faible variation de la structure du nuage magnétique est associée a
une configuration quasi-perpendiculaire au niveau du choc, et ce tout au long du passage
des nuages magnétiques considérés.

4.3.2 Autres configurations de nuages magnétiques

Nous allons a présent nous pencher sur des configurations plus complexes de nuages
magnétiques, puisque notre modele nous permet de faire varier librement 'orientation de
I’axe de la corde de flux et la position de celui-ci par rapport a la Terre. Nous commence-
rons par étudier I'influence du parametre d’impact, avant de nous intéresser a des cordes
de flux fortement inclinées.

Nuage magnétique plein sud rencontré loin de son axe

Dans cette partie, nous allons reprendre le cas du nuage magnétique plein sud, donc
dont Paxe est parallele a z, présenté dans la section [4.3.1] mais en considérant cette fois-ci
que seule la partie externe de cette corde de flux interagit avec I'environnement terrestre.
Plus précisément, la valeur du parametre d’impact sera fixée a yy = 3000 Rg, sachant que
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le rayon de la corde de flux mesure 3400 Rg. La partie centrale de ce nuage magnétique,
que nous avons étudiée au paragraphe [4.3.1] passera a grande distance de la Terre, du
cOté soir (voir Figure [£.10)).

A nouveau, nous allons utiliser des satellites virtuels pour analyser la variation tempo-
relle du champ magnétique au cours du passage du nuage magnétique. Leurs observations
dans le plan XY sont présentées sur la Figure au méme format que les Figures et
Dans le vent solaire (courbes noires), la différence majeure entre cette configuration
et celle détaillée dans la partie[4.3.1] est la présence d'une composante B,, composante qui
était constamment nulle en amont du choc dans tous les cas vus jusqu’a présent. En outre,
B, est méme la composante dominante dans ce nuage magnétique avant son interaction
avec I’environnement terrestre, puisqu’elle est continiment de l'ordre de —10nT, tandis
que B, et B, avoisinent au maximum 5nT, en valeur absolue. Le champ magnétique in-
terplanétaire a donc une orientation quasi radiale, c¢’est-a-dire que 'angle qu’il fait avec
I’axe Terre-Soleil est inférieur a 30°, et ce pour toute la durée de ce nuage magnétique.

En ce qui concerne le champ magnétique dans la magnétogaine, la premiere constata-
tion, évidente, qui est faite au vu de la Figure est que les satellites virtuels observent
des variations de ses composantes et méme de son intensité tres différentes les unes des
autres. Non seulement leur évolution temporelle differe fortement de celle rencontrée dans
le vent solaire, mais elle dépend en plus de la région de la magnétogaine considérée. Par
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FIGURE 4.15 — Observations de satellites virtuels dans le plan XY au cours du passage
d’un nuage magnétique plein sud rencontré loin de son axe. Méme format que la Figure
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exemple, 'amplitude du champ magnétique mesurée par le satellite c6té soir (courbe bleue
sur le graphique ) est maximale a 'arrivée du nuage magnétique, et décroit ensuite
progressivement tout au long de son passage, tandis que le satellite situé dans la région
subsolaire (courbe rouge) observe une diminution de ce parameétre dans la premiere moitié
de I’évenement, puis une augmentation dans la seconde moitié. Seule la composante B,
(graphique ) présente un comportement similaire quel que soit le satellite pris en
compte. Rappelons néanmoins que tous les points d’observations présentés sur la Figure
4.15| se trouvent dans le plan XY et que I’écoulement du plasma reste contenu dans ce
plan. Il était donc attendu que la composante B, soit la moins altérée dans ce plan de la
magnétogaine.

Les valeurs de ©Op, (graphique [4.15¢) sont bien inférieures a celles rencontrées lors des
exemples précédents, et varient dans une gamme beaucoup plus large : ©p, passe de 60°
a 0° en amont du satellite coté soir (courbe bleue), et inversement c6té matin (courbe
verte). Dans la région subsolaire (courbe rouge), 'angle Op, reste compris entre 15° et
30°. Nous avons donc affaire a un choc en configuration quasi-paralléle. Si 'on compare
la variation de ©p, en amont de chacun des trois satellites dans la magnétogaine et celle
de l'intensité du champ magnétique au niveau de ces mémes satellites, il apparait que
ces deux parametres présentent la méme évolution temporelle. Sachant que seule la com-
posante du champ magnétique tangente a la surface du choc augmente a la traversée de
celui-ci, comme nous I’avons montré dans la partie [[.2.2] plus Op, diminue et moins la
compression sera importante. En effet, plus la composante tangentielle du champ magné-
tique est négligeable et plus Op, devient petit. Les variations de I'amplitude du champ
magnétique dans la magnétogaine observées par chacun des satellites virtuels sont donc
directement dues aux variations de ©g, au niveau du choc en amont de ceux-ci.

Simultanément, les valeurs de I’angle 1) entre le champ magnétique dans le vent solaire
et celui dans la magnétogaine (graphique ) sont bien plus élevées que précédemment.
En particulier, le satellite situé pres du point subsolaire (courbe rouge) observe une va-
riation de l'orientation du champ magnétique de plus de 50° en aval de 'onde de choc.
La structure magnétique de la corde de flux est donc profondément altérée dans cette
région de la magnétogaine. Cette modification importante semble étre due aux valeurs de
Ogn particulierement faibles en amont de ce satellite. Le choc reste continuellement en
configuration quasi-paralléle dans la région subsolaire. Quant aux satellites sur les flancs
(courbes verte et bleue), si 1 y est plus variable, il reste principalement autour de 30°,
ce qui traduit une modification significative de la direction du champ magnétique dans
la magnétogaine. A nouveau, ces grandes valeurs de 1) sont associées a une géométrie
quasi-parallele au niveau du choc.

Dans le plan XZ, les observations des satellites virtuels dans les flancs nord et sud
et dans la région subsolaire de la magnétogaine conduisent a des résultats tres similaires
(voir Figure . A nouveau, les variations temporelles de 'amplitude (graphique )
et des composantes du champ magnétique (graphiques a d) dépendent de la position
du satellite dans la magnétogaine et different de celles dans le vent solaire. Le choc est
la aussi dans une géométrie quasi-paralléle, et les valeurs de Op, (graphique ) y
sont globalement plus faibles, inférieures a 40°, que dans le plan XY. La variation de
lorientation du champ magnétique du vent solaire a la magnétogaine (graphique )
est tres importante quel que soit le satellite considéré, 'angle v restant continuellement
au-dessus de 20° et pouvant atteindre plus de 50°.

111



CHAPITRE 4. DEVELOPPEMENT D’UN MODELE DE MAGNETOGAINE

a)
=2
St
m 1
b)
C
) =
E T T e e —— . — — — — — — — —
>
m
d  —
e) — Vent solaire e NoOrd Sud = Subsolaire |
=
a8
0
60
f) 50
40 ~
v, 30z
207
10
0

0 100 200 300 400 500 600
Temps dans le nuage magnetique (min)

FI1GURE 4.16 — Observations de satellites virtuels dans le plan XZ au cours du passage d'un
nuage magnétique plein sud rencontré loin de son axe, dans le vent solaire (noir), et dans
la partie sud (vert), nord (bleu) et dans la région subsolaire (violet) de la magnétogaine.
Méme format que la Figure .12}

Seule la composante B, conserve la méme évolution temporelle pour tous les satel-
lites, et est méme identique sur les flancs nord et sud de la magnétogaine. Tout comme la
composante B, dans le plan XY (graphique ), il apparait a nouveau ici que la com-
posante du champ magnétique hors du plan contenant 1’écoulement est moins altérée que
les autres au passage du choc. Cette absence de variation est vraisemblablement due a une
combinaison de deux facteurs. D’une part, comme la composante du champ magnétique
hors du plan considéré (B, dans le plan XY ou B, dans le plan XZ) correspond a une
composante tangentielle a la surface du choc, elle variera toujours de la méme maniere a la
traversée de celui-ci : elle augmentera du rapport de compression. D’autre part, le champ
magnétique étant gelé dans le plasma, sa direction est modifiée au cours de 1’écoulement
dans la magnétogaine. Cependant, comme la vitesse n’a pas de composante hors du plan
de ’écoulement, la composante du champ magnétique hors de ce méme plan sera a son
tour peu modifiée au cours de la propagation dans la magnétogaine. Ceci explique donc
le comportement similaire de B, observé au niveau de tous les satellites dans le plan XZ,
et de B, dans le plan XY.

Portons maintenant notre attention sur la composante B,, tracée sur le graphique
[4.16{d. Nous avons évoqué dans l'introduction de cette these le role important joué par le
signe de cette composante dans les processus de reconnexion du champ magnétique inter-
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planétaire avec le champ magnétique terrestre. Cependant, comme le montre le graphique
4.16[, nous observons ici un B, positif dans la partie nord de la magnétogaine (courbe
bleue), alors que cette composante est négative dans le vent solaire (courbe noire) et au
niveau de tous les autres satellites virtuels. Au cours d’une partie de ce nuage magné-
tique, nous avons donc simultanément un B, nord et un B, sud dans différentes zones de
la magnétogaine.

Par ailleurs, il est aussi intéressant de souligner qu’au début et a la fin du nuage
magnétique, bien que B, soit négligeable dans le vent solaire comparé aux deux autres
composantes, son importance relative croit dans la magnétogaine. Par exemple, dans la
partie nord de celle-ci, B, vaut 10nT, et est donc grossierement du méme ordre de gran-
deur que B, et B,, qui valent respectivement 15 et 20nT. Une composante B, négligeable
dans le vent solaire peut donc devenir significative dans la magnétogaine : la traversée du
choc peut modifier la prédominance de certaines composantes par rapport aux autres.

La Figure [4.17] présente des instantanés de la magnétogaine dans le plan XZ a ¢t = 141
minutes apres le début de l'interaction de ce nuage magnétique avec la magnétosphere
terrestre, c¢’est-a-dire quand son axe se trouve en x = 1000 Rg en amont de la Terre. Le
format utilisé est le méme que pour la Figure[4.7] L’instant auquel sont pris ces instantanés
est repéré par les tirets verticaux sur la Figure

Mise & part la composante B, (graphique ) dont les valeurs sont distribuées de
fagon symétrique en aval du choc, tous les parametres tracés sur la Figure [£.17] révelent
de tres fortes disparités d'une région de la magnétogaine a une autre. Par exemple, la
composante B, (graphique ) est de 'ordre de —18 n'T' le long de la partie sud de la
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FIGURE 4.17 — Instantanés de la magnétogaine dans le plan XZ lors du passage d'un nuage
magnétique plein sud rencontré loin de son axe, lorsque celui-ci est situé en x = 1000 Rg.
Méme format que la Figure 1.5
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magnétopause, tandis qu’elle est pratiquement nulle sur sa partie nord. Des différences
importantes, qui pourraient avoir des conséquences notables sur la magnétosphere, sont
aussi observées sur 'amplitude du champ magnétique (graphique ) Au lieu d’avoir
une augmentation progressive de son intensité au fur et a mesure que 'on se rapproche
de la magnétopause, comme c’était le cas sur la Figure [4.7] le graphique met en
évidence une distribution spatiale de ce parametre bien plus complexe. Si cet accroisse-
ment & I'approche de la magnétopause est toujours visible dans la région subsolaire, il
n’est au contraire pas du tout présent dans la partie nord de la magnétogaine, ou ’am-
plitude du champ magnétique reste petite méme au voisinage de la magnétosphere. Ces
faibles valeurs sont vraisemblablement dues a la compression réduite au niveau du choc
quasi-paralléle. Sachant qu’une variation de l'intensité du champ magnétique implique
une variation de la pression magnétique, cette distribution asymétrique de I'amplitude
du champ magnétique pourrait entrainer une déformation de la magnétopause. Elle pour-
rait aussi potentiellement affecter les systemes de courant dans la magnétosphere et la
magnétogaine.

La différence majeure entre ce cas et ceux traités précédemment, et dont découlent
vraisemblablement les asymétries observées dans la magnétogaine, est la géométrie du
choc rencontré. En effet, le graphique montre que le choc est en configuration quasi-
parallele, contrairement au régime quasi-perpendiculaire vu auparavant, puisque Og, est
inférieur a 45°. De plus, les valeurs de cet angle ne sont pas réparties de facon symétrique
par rapport a ’axe Terre-Soleil, a la différence de ce qui avait été observé sur les Figures
A7 et [4.13f. Ici, Op, varie de 45° & 20° dans la partie sud de 'onde de choc, tandis qu'il
reste au voisinage de 20° dans sa moitié nord.

A ces faibles valeurs de Op, est associée une forte variation de ’orientation du champ
magnétique du vent solaire a la magnétogaine, et ce deés la traversée du choc d’étrave,
comme le montrent les grandes valeurs de 1 sur le graphique [£.17e. Au niveau de l'onde
de choc, ¥ dépasse les 20°, et atteint méme 40° dans la région subsolaire. Nous avions
vu au contraire sur les Figures 1.7 et que v n’allait pas au-dela de 20° le long du
choc. Ainsi, la direction du champ magnétique est fortement modifiée des I'entrée dans
la magnétogaine lors de la traversée d'un choc quasi-parallele. Dans la partie nord du
graphique [£.17p, lorsque l'on s’approche de la magnétosphére, ¢» augmente encore, pour
avoisiner les 70° le long de la magnétopause, mais ceci provient pour partie du drapé des
lignes de champ autour de celle-ci.

L’un des aspects les plus intéressants de ’exemple présenté ici est le renversement de
la composante B, dans la partie nord de la magnétogaine. La Figure [1.17c nous montre
que le changement de signe de B, n’est pas confiné a une petite zone, mais qu’une large
fraction de la partie nord de la magnétogaine est concernée. Le plan XZ n’est néanmoins
pas le meilleur choix pour visualiser I’étendue de ce renversement et pour estimer s’il aura
un impact significatif. En effet, c’est a la magnétopause, frontiere de la magnétosphere,
que ce changement de signe aura le plus de conséquences.

Nous avons donc cartographié la composante B, le long de la magnétopause décrite
par le modele de Shue et al. (1998)|I|7 du point subsolaire jusqu’au terminateur, au méme
temps que les instantanés de la Figure [4.17] Ces résultats sont présentés sur la Figure
Cette carte de la magnétopause est construite dans un repere polaire. La croix
noire au centre de la figure repére le point subsolaire. La distance radiale au centre de la

1. Le modele de magnétopause de Shue et al. (1998) ne prend pas en compte les cornets polaires.
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FI1GURE 4.18 — Carte de la composante B, du champ magnétique dans la magnétogaine, le
long de la magnétopause, au méme temps que les instantanés de la Figure [£.17] Le centre
de la carte correspond au point subsolaire. La distance au centre est proportionnelle a
I’angle zénithal.

figure correspond a 'angle zénithal, autrement dit I’angle par rapport a I’axe Terre-Soleil.
Cet angle vaut 0 au point subsolaire, donc au centre de la figure, et 90° au niveau du
terminateur, donc sur le pourtour de la carte. La direction azimuthale est équivalente
au "clock angle', c’est-a-dire la direction dans le plan YZ dans le référentiel GSE. La
Figure nous confirme qu'une fraction importante de la magnétopause rencontre une
composante B, positive alors que B, est négatif dans le vent solaire. De plus, la position
et I’étendue de cette région ou B, change de signe varient au cours du passage du nuage
magnétique.

De la méme maniere, si nous prenons le cas d’un nuage magnétique ou B, est positif au
lieu de négatif en amont de 'onde de choc, en gardant les autres composantes inchangées,
nous aboutissons aussi a un renversement du B,. Ce sera alors dans la partie sud de la
magnétogaine, du c6té aube, que B, changera de signe, mais I'étendue de cette région
restera identique a celle présentée sur la Figure pour un B, négatif.

Interaction frontale avec un nuage magnétique oblique

Le dernier exemple que nous présenterons dans ce chapitre est un nuage magnétique
dont l'axe est fortement incliné par rapport au plan YZ, contrairement a tous les cas
présentés précédemment ou ’axe de la corde de flux était contenu dans ce plan. Pour étre
plus précis, I'orientation de I'axe du nuage magnétique étudié ici est donnée par 0,,, = 70°
et Yaxe = 20°, ol B,y correspond a la direction par rapport a I’axe z et v, a I’angle dans
le plan XY.

Les observations des satellites virtuels situés dans le plan XZ sont présentées sur la
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Figure Elles mettent en évidence un certain nombre de similitudes avec le cas vu
au paragraphe précédent. A nouveau, nous constatons la présence d’'une composante B,
particulierement importante en amont de I’onde de choc, allant de 10 a 20 nT au cours du
passage du nuage magnétique (voir courbe noire sur le graphique ) Par ailleurs, nous
retrouvons une configuration majoritairement quasi-parallele au niveau du choc terrestre
(graphique ) : Opy décroit jusqu’a moins de 20°. Celle-ci s’accompagne d’une varia-
tion importante de l'orientation du champ magnétique du vent solaire a la magnétogaine,
comme le montrent les valeurs de ¢ (graphique 4.19f) qui cotoient occasionnellement les
60°. En particulier, comme sur les Figures [£.15f et [4.16f, v est maximal dans la région
subsolaire de la magnétogaine.

Il est intéressant de souligner que, tandis que les deux autres satellites rencontrent des
orientations du champ magnétique tres modifiées par rapport a celle du vent solaire, le
satellite dans la partie sud de la magnétogaine (courbe verte) observe une rotation lente
assez similaire a celle présente en amont du choc, car les valeurs de v y restent inférieures
a 30° (graphique [£.19f). C’est d’ailleurs en amont de ce méme satellite que Op,, est le plus
élevé (45° < Op, < 60°), indiquant une configuration de choc que 'on pourrait qualifier
d’oblique.

La courbe noire sur le graphique montre que dans le vent solaire la composante
B., initialement positive, devient négative vers ¢ = 1300 minutes, soit quelques heures
avant la fin du passage du nuage magnétique. En aval du choc, cependant, le renverse-
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FIGURE 4.19 — Observations de satellites virtuels dans le plan XZ au cours du passage de
la partie centrale d’'un nuage magnétique oblique. Méme format que la Figure @
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ment de cette composante se produit a des temps tres différents selon le satellite virtuel
considéré : B, se renverse beaucoup plus tot, vers ¢t = 950 minutes dans la partie nord de
la magnétogaine (courbe bleue), ou bien ne change tout simplement pas de signe dans la
partie sud (courbe verte). Selon que 'on choisisse de s’appuyer sur les observations de
I'un ou l'autre de ces satellites, on aboutira a une évaluation completement différente
de la durée de l'intervalle ou B, est négatif au cours de ce nuage magnétique, et donc
potentiellement a une estimation différente de la géoeffectivité de ce nuage magnétique.

En conclusion, nous avons donc mis en évidence a travers quelques exemples que
dans certaines configurations de nuages magnétiques, leur structure magnétique peut étre
fortement modifiée du vent solaire a la magnétogaine. De plus, cette altération de la
rotation lente du champ magnétique differe d’une région de la magnétogaine a une autre,
et varie aussi au cours du passage du nuage magnétique. Dans les deux cas présentés ici, le
choc est majoritairement dans une configuration quasi-parallele tout au long du passage
du nuage magnétique, et nous avons montré que la direction du champ magnétique est
déja fortement altérée juste en aval du choc et subit des rotations qui peuvent avoisiner et
méme dépasser les 60°. Il semblerait donc que la géométrie quasi-parallele soit a ’origine
du comportement du champ magnétique dans la magnétogaine différent de celui observé
dans les cas de référence de la section 311

4.4 Impact sur la magnétosphere

Comme cela a été détaillé dans 'introduction de cette these et au chapitre|l} des études
statistiques montrent que la géoeffectivité des nuages magnétiques peut généralement
étre reliée au signe de leur composante B,. De ce fait, lorsque 1'on cherche a estimer
I'impact possible d'un nuage magnétique sur I’environnement terrestre, on se concentre
d’ordinaire sur le signe du B, au cours du passage de cette structure. L’importance de
cette composante découle directement de la structure du champ magnétique terrestre :
au niveau de I’équateur, le champ magnétique de la Terre est essentiellement orienté vers
le nord. Par conséquent, un champ magnétique interplanétaire sud, donc antiparallele
aux lignes de champ magnétosphériques, est particulierement favorable aux processus de
reconnexion dans le plan équatorial (Dungey, 1961)). De plus, c’est lorsque la reconnexion a
lieu dans la région subsolaire que le transfert d’énergie du vent solaire a la magnétosphere
est le plus efficace, et donc est le plus propice au développement de perturbations dans
I'environnement terrestre (Fairfield et Cahill, 1966).

Cependant, les processus de reconnexion entre champs magnétiques interplanétaire et
terrestre ne se limitent pas a la magnétopause équatoriale, mais peuvent aussi se produire
n’importe ou le long de cette frontiere. Il a notamment été montré qu’un champ magné-
tique interplanétaire nord a tendance a se reconnecter au champ magnétosphérique au
niveau des lobes, en aval des cornets polaires (Dungey, [1961/; Song et al., [1999|; Fuselier
et al., 2000). De méme, des cas de reconnexion avec des angles de cisaillement différents
de 180° ont été observés (voir par exemple Fuselier et al., 2000); Trattner et al., 2004];
Trattner et al., 2007), mais de maniere générale, c’est la présence de lignes de champ
antiparalleles de part et d’autre de la magnétopause qui est considérée comme propice a
la reconnexion (Crooker,|1979)). Il peut donc y avoir reconnexion a la magnétopause quelle
que soit l'orientation du champ magnétique interplanétaire. On gardera toutefois a l’es-
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prit que la quantité d’énergie transférée du vent solaire a la magnétosphere est beaucoup
moins importante dans le cas de la reconnexion aux lobes que lorsqu’elle se produit dans
la région subsolaire (Tsurutani et Gonzalez, [1995[; Russell, 2000).

Le modele de magnétogaine développé dans le cadre de cette these ne permet pas de
décrire les processus de reconnexion. Toutefois, il peut étre utilisé pour estimer si nous
nous trouvons dans des conditions propices a ceux-ci ou non, et ce en apportant deux
améliorations notables par rapport aux prédictions basées uniquement sur le signe de B,
dans le vent solaire. D'une part, nous allons nous appuyer sur toutes les composantes
du champ magnétique, et non pas seulement B,, pour déterminer les régions de champs
antiparalleles le long de la magnétopause. D’autre part, et c’est 1a le point le plus crucial,
notre modele nous donne acces au champ magnétique dans la magnétogaine a proximité de
la magnétopause. Comme nous I'avons mis en évidence dans la partiel4.3.2] son orientation
peut étre tres différente de celle du champ magnétique dans le vent solaire, et le signe
de certaines de ses composantes peut s’inverser dans certaines parties de la magnétogaine
(voir par exemple la Figure [4.18).

Afin de déterminer ou sont localisées les régions de champs antiparalleles le long de
la magnétopause, nous avons aussi besoin de connaitre le champ magnétique sur le bord
interne de cette frontiere, c¢’est-a-dire co6té magnétosphere. Pour cela, nous utiliserons le
modele de magnétosphere développé par N. Tsyganenko et disponible en libre acces sur
http://geo.phys.spbu.ru/tsyganenko/modeling.html. Dans le cadre de notre étude géné-
rique, nous nous appuierons sur la version T96 du modele de Tsyganenko ( Tsyganenko,
1995; Tsyganenko,|1996) dans lequel le champ magnétique interne de la Terre est modélisé
par un dipole. Le modele T96 prend en compte la variation saisonniere de I'inclinaison de
I’axe du dipdle magnétique. Cependant, comme nos évenements synthétiques ne corres-
pondent a aucune date réelle, nous avons fixé cet angle d’inclinaison a 0°, de méme que
I'inclinaison de I'axe de rotation de la Terre, de fagon a avoir une configuration moyenne
du champ magnétique dans la magnétosphere. L’axe du dipole magnétique et 1'axe de
rotation de la Terre sont donc tous deux confondus avec la direction z dans notre modele.
Nous avons par ailleurs vérifié que nous aboutissons aux mémes conclusions pour des
inclinaisons réelles de ces deux axes.

Les parametres d’entrée du modele T96 sont la vitesse du vent solaire, sa pression
dynamique, les composantes B, et B, du champ magnétique interplanétaire et l'indice
Dst. A T'exception de ce dernier, tous ces parametres seront identiques a ceux utilisés
dans le modele de magnétogaine. Quant au Dst, il s’agit d’un indice magnétique mesuré
au sol aux latitudes équatoriales dont les variations refletent celles du courant annulaire
et du courant de la magnétopause, et donc indique que la magnétosphere est perturbée.
N’ayant aucune estimation du Dst au cours des nuages magnétiques synthétiques étudiés
ici, sa valeur sera fixée a zéro, ce qui correspond a une magnétosphere calme. Nous nous
sommes assurés que nos résultats n’étaient pas affectés par le choix de cet indice en testant
d’autres valeurs.

A partir de la distribution du champ magnétique de part et d’autre de la magnéto-
pause, nous pouvons maintenant calculer ’angle de cisaillement entre le champ magné-
tique dans la magnétogaine et celui dans la magnétosphere le long de la frontiere séparant
ces deux régions, qui nous permettra de déterminer ol ceux-ci sont antiparalleles.
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4.4.1 Nuage magnétique plein sud

Commencons par 'interaction frontale avec le nuage magnétique plein sud étudiée au
paragraphe[4.3.1} Nous avons vu que son champ magnétique en amont de 'onde de choc est
tout d’abord orienté principalement suivant +B5,, puis suivant —B., et enfin suivant —B,,.
On s’attend donc a ce que la partie centrale du nuage magnétique soit particulierement
propice a la reconnexion, tandis que ses parties avant et arriere devraient moins 1’étre
puisque la composante B, y est faible. L’angle de cisaillement le long de la magnétopause
est présenté sur la Figure [4.20] a trois instants différents au cours du passage du nuage
magnétique, au début de celui-ci (carte (1)), au milieu (carte (2)) et a la fin (carte (3)).
Le format de ces cartes est le méme que celui de la Figure [£.18]

La premiere carte correspond au début de ce nuage magnétique, quand son axe est
situé en x = 3000 Rg en amont de ’environnement terrestre ; la composante dominante du
champ magnétique dans le vent solaire est alors B,. Les zones rouges observées sur cette
carte, correspondant a des angles de cisaillement supérieurs a 140°, indiquent la présence
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F1GURE 4.20 — Cartes de 'angle de cisaillement le long de la magnétopause, a trois temps
différents au cours du passage de la partie centrale du nuage magnétique plein sud. Position
de l'axe du nuage magnétique : (1) z = 3000 Rg, (2) x = 1000 Rg et (3) x = —3000 Rg.
Méme format que la Figure [.18|
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F1GURE 4.21 — Carte de I'angle de cisaillement le long de la magnétopause lors du passage
d’un nuage magnétique plein nord, lorsque son axe est situé en x = 1000 Rg. Méme format
que la Figure 4.18,

de champs antiparalléles dans la partie sud du c6té aube de la magnétopause et dans la
partie nord du c6té soir. Au milieu du nuage magnétique (carte (2) de la Figure ,
on observe alors une grande région de champs antiparalleles dans le plan équatorial. Cela
correspond bien au résultat attendu pour un champ magnétique orienté essentiellement
vers le sud. L’inclinaison de cette région vers le sud du c6té matin, et vers le nord du coté
soir, est vraisemblablement liée a la composante B, du champ magnétique dans le vent
solaire. Enfin, dans la derniére partie du nuage magnétique (carte (3) de la Figure [£.20)),
on obtient une configuration antisymétrique par rapport a celle de la carte (1). Cela vient
du fait que dans le vent solaire seul le signe de B, differe entre ces deux configurations,
et nous avions montré au paragraphe [4.3.1] que 'orientation du champ magnétique était
peu modifiée dans la magnétogaine.

Ces cartes de I'angle de cisaillement mettent en évidence une modification des régions
de champs antiparalleles, et donc vraisemblablement des zones ot la reconnexion a lieu, au
fur et & mesure de la propagation du nuage magnétique. C’est lors du passage de la partie
centrale de la corde de flux que les champs antiparalleles sont les plus proches du point
subsolaire. On s’attend donc a ce que la reconnexion soit la plus efficace a ce moment-la
de l'interaction du nuage magnétique avec la magnétosphere. Cependant, méme au tout
début et a la toute fin de ce nuage magnétique, des champs antiparalleles sont observés
a la magnétopause. Il en découle qu’il peut donc y avoir reconnexion tout au long du
passage de ce nuage magnétique.

4.4.2 Nuage magnétique plein nord

Dans le cas d'un nuage magnétique plein nord, au lieu de la configuration plein sud
présentée ici, nous retrouvons des résultats similaires aux cartes (1) et (3) de la Figure

120



4.4. IMPACT SUR LA MAGNETOSPHERE

dans les parties avant et arriere de la corde de flux, c’est-a-dire quand B, est domi-
nant. Dans la partie centrale, puisque B, est orienté vers le nord, les champs antiparalléles
sont localisés pres des poles, comme l'illustre la carte (4) tracée sur la Figure . Les
résultats de la Figure sont bien cohérents avec la reconnexion aux lobes attendue
pour un B, positif.

4.4.3 Nuage magnétique nord—sud

Si 'on s’intéresse a présent a la configuration nord-sud, les cartes de ’angle de cisaille-
ment ainsi obtenues seront une combinaison de celles des cas plein nord et plein sud. Dans
un premier temps, les champs antiparalleles seront concentrés dans les régions polaires
(carte (4)), puisque la composante dominante est un B, positif a 'avant du nuage magné-
tique. Ensuite, ils se déplaceront du coté aube et du coté crépuscule de la magnétopause,
soit vers le nord, soit vers le sud, (cartes (1) et (3)), selon le signe de B, dans la corde de
flux. Enfin, ils aboutiront au voisinage du point subsolaire, comme dans la partie centrale
du cas plein sud (carte (2)). On notera que méme si la composante B, est plus petite
dans la configuration nord-sud que dans les configurations plein sud et plein nord, ou elle
correspond au champ magnétique axial de la corde de flux, cela n’affecte pas de fagon
significative la position et I’étendue des régions de champs antiparalleles.

4.4.4 Nuage magnétique plein sud rencontré loin de son axe

Passons maintenant a un exemple de nuage magnétique plein sud dont ’axe central
passe loin de la Terre du c6té soir. Nous avons vu au paragraphe que l'orientation
de son champ magnétique est fortement altérée au passage du choc et la composante B,
se renverse dans une partie de la magnétogaine. La carte de I'angle de cisaillement de la
Figure a été tracée au méme instant que la carte de B, (Figure au cours du
nuage magnétique plein sud rencontré loin de son axe central.

La Figure montre qu'une importante région favorable a la reconnexion est ob-
servée dans le plan équatorial, prés du point subsolaire, comme attendu pour un B, sud
dans le vent solaire. Cette région de champs antiparalleles n’est cependant pas centrée
sur celui-ci, mais s’étend uniquement dans la moitié matin de la magnétopause. C’est
vraisemblablement lié au fait que B, est positif, car dans la seconde moitié¢ du nuage ma-
gnétique, B, devient négatif, tandis que B, et B, ne changent pas de signe, et on trouve
une configuration inversée par rapport a celle présentée ici, c’est-a-dire que la région de
champs anti-paralleles située dans le plan équatorial se trouve sur le c6té soir. De plus, lors
de l'interaction de la partie centrale de ce nuage magnétique, la composante B, devient
négligeable dans le vent solaire, et la région favorable a la reconnexion est alors centrée
sur point subsolaire.

Par ailleurs, la Figure met en évidence qu’en plus de cette région de champs anti-
paralléles au voisinage du point subsolaire, une configuration favorable a la reconnexion est
aussi présente a haute latitude, pres du pole nord. Cette derniere est vraisemblablement
due au changement de signe de la composante B, dans une partie de la magnétogaine.
La coexistence d'un B, positif et d'un B, négatif en aval du choc semble donc entrainer
I’apparition simultanée des régions de champs antiparalléles caractéristiques de chacun de
ces deux orientations du champ magnétique interplanétaire.
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FIGURE 4.22 — Carte de ’angle de cisaillement le long de la magnétopause lors du passage
d’un nuage magnétique plein sud rencontré loin de son axe, lorsque celui-ci est situé en
z = 1000 Rg. Méme format que la Figure [.18]

4.4.5 Nuage magnétique plein nord rencontré loin de son axe

Nous examinons a présent le cas inverse, ou B, est initialement positif dans le vent
solaire et devient négatif dans la magnétogaine. Sans tenir compte des modifications dues
au choc, les seules régions favorables a la reconnexion attendues devraient se situer au
niveau des poles. Pourtant, les valeurs de I'angle de cisaillement présentées sur la carte de
gauche de la Figure [£.23] montrent une distribution complétement différente. Ces valeurs
ont été calculées pour un nuage magnétique plein nord rencontré loin de son axe, au méme
instant que la Figure [£.22] Les composantes du champ magnétique interplanétaire sont
alors identiques a celles utilisées pour obtenir la Figure [4.22] mis a part B, dont le signe a
été changé. En cartographiant la valeur de cette composante le long de la magnétopause,
il apparait que c’est cette fois dans la partie sud de la magnétogaine, du c6té matin, que
B, se renverse (voir carte de droite de la Figure . A nouveau, le renversement de B,
modifie profondément la localisation des maxima de 'angle de cisaillement : en plus de
la reconnexion aux lobes attendue (en rouge pres du pole nord), la Figure met en
évidence une région de champs antiparalleles dans la partie sud, c6té aube, de la magnéto-
pause, précisément la ou le signe de B, est inversé. De plus, cette zone est plus proche de
la région subsolaire que ce qui est attendu pour une configuration de champ magnétique
plein nord, et pourrait donc engendrer efficacement des perturbations géomagnétiques par
I'intermédiaire de processus de reconnexion. Ainsi, méme si la composante B, du champ
magnétique interplanétaire est positive, son signe peut changer dans la magnétogaine et
son orientation devenir favorable a la reconnexion au niveau de la magnétopause a plus
basse latitude qu’attendu.

Enfin, il est intéressant de souligner que les deux cas, plein sud et plein nord, présentés
sur les Figures et aboutissent tous deux a des conditions propices a la recon-
nexion, et correspondent I'un et l'autre a des nuages magnétiques rencontrés loin de leur
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FIGURE 4.23 — A gauche : carte de I'angle de cisaillement le long de la magnétopause lors
du passage d'un nuage magnétique plein nord rencontré loin de son axe, lorsque celui-ci
est situé en = 1000 Rg. A droite : carte de la composante B, du champ magnétique
dans la magnétogaine, le long de la magnétopause au méme instant. Les deux cartes sont
tracées dans le méme format que la Figure [£.18]

axe central. Intuitivement, on s’attend a ce que ces interactions distantes soient moins
efficaces pour déclencher des perturbations géomagnétiques que les interactions frontales.
Cela tend a étre confirmé par les études menées par Wang et al., 2007 et Ontiveros et
Gonzalez-Esparza, 2010, qui examinent I'influence du parametre d’impact sur la géoeffec-
tivité et montrent que les tempétes les plus intenses sont dues a des structures rencontrées
dans leur partie centrale. Cela est notamment di au champ magnétique qui y est plus
intense (Wang et al., 2007). Toutefois, les résultats des Figures m et suggerent que
les interactions lointaines pourraient elles aussi avoir une géoeffectivité importante, du
fait des modifications de 'orientation du champ magnétique a la traversée du choc, qui
ont un impact sur les régions de champs antiparalleles.

Conclusions

Dans le cadre de cette these, nous avons développé un modele de magnétogaine adapté
aux conditions particulieres associées aux nuages magnétiques, c¢’est-a-dire notamment un
nombre de Mach d’Alfvén faible, dont la motivation premiere était de nous permettre de
relier les observations de satellites dans la magnétogaine aux conditions rencontrées en
amont de 'onde de choc. Comme pour une étude de faisabilité, il s’agissait de développer
en premiere approche un modele simplifié et peu cofliteux en temps de calcul décrivant
I'interaction d’un nuage magnétique avec le choc d’étrave terrestre. Dans notre modele,
nous avons inclus a la fois le calcul du profil d’écoulement du plasma dans cette région,
mais aussi celui du champ magnétique. De ce fait, nous avons acces au profil de champ
magnétique dans toute la magnétogaine, ce qui nous permet d’avoir une vision globale de
Iinteraction des nuages magnétiques avec l’environnement terrestre.

Dans le présent chapitre, nous nous sommes intéressés uniquement a des nuages ma-
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gnétiques synthétiques, c’est-a-dire a des cordes de flux idéales dont nous pouvons faire
varier librement 'orientation et le parametre d’impact par rapport a la Terre. Nous avons
ainsi pu montrer que lors de l'interaction avec la partie centrale de nuages magnétiques
dont 'axe est parallele a y ou z (dans le référentiel GSE), le choc terrestre reste en configu-
ration quasi-perpendiculaire tout au long de leur passage, et que la structure magnétique
de ces cordes de flux est globalement préservée a l'intérieur de la magnétogaine. Comme
attendu, pres de la magnétopause, le drapé des lignes de champ a tendance a altérer
I'orientation du champ magnétique.

En revanche, si ces mémes nuages magnétiques sont rencontrés loin de leur axe central,
ou si 'on considere des cordes de flux tres inclinées par rapport au plan YZ, la situation
se complexifie en raison de la présence d’une forte composante B, dans ce type de confi-
gurations. L’onde de choc terrestre est responsable d’'une modification de 'orientation du
champ magnétique qui peut étre tres importante, et dépend fortement de la partie de la
magnétogaine considérée. Les valeurs de Op,, angle entre la normale au choc et le champ
magnétique en amont de celui-ci, varient sur une gamme plus étendue que dans les cas
précédents, et surtout une large partie du choc est en configuration quasi-parallele. La
modification de la direction du champ magnétique dans la magnétogaine peut entrainer
un changement de signe de certaines de ses composantes. En particulier, nous avons pu
mettre en évidence un renversement de B, dans une partie de la magnétogaine, ce qui
pourrait avoir de fortes implications pour la géoeffectivité du nuage magnétique concerné.

Afin d’approfondir les conséquences possibles de ce changement d’orientation du
champ magnétique dans la magnétogaine sur la magnétosphere, nous avons calculé 'angle
de cisaillement entre les vecteurs champ magnétique de part et d’autre de la magnéto-
pause, ce qui nous fournit une estimation des régions favorables a la reconnexion. Il est
ressorti de cette étude qu’il existe en permanence des régions de champs antiparalleles le
long de la magnétopause, mais que leur position et leur étendue varient au cours du pas-
sage des nuages magnétiques. Dans les cas ou B, change de signe dans la magnétogaine,
les régions favorables a la reconnexion semblent étre une combinaison de la configuration
attendue pour un champ magnétique nord dans le vent solaire et de celle attendue pour
un champ sud. Ainsi, le renversement du B., qui de positif dans le vent solaire devient
négatif dans une partie de la magnétogaine, entraine I'apparition d'une région de champs
antiparalleles au voisinage du point subsolaire, ce qui n’était pas prévisible a partir de la
seule donnée de l'orientation du champ magnétique en amont de 'onde de choc et a des
conséquences importantes en termes de géoeffectivité.

Ces modifications profondes de la structure magnétique du nuage magnétique dans
la magnétogaine sont associées a la présence d’une composante B, importante dans son
champ magnétique en amont de 'onde de choc. B, est méme la composante dominante
tout au long du nuage magnétique ou la composante B, change de signe dans une région
de la magnétogaine. Ces résultats suggerent que la composante B, influe fortement sur
la capacité du choc a altérer de facon significative la structure magnétique du nuage
magnétique, et donc sur la géoeffectivité d'un évenement.

Il est important de souligner ici que notre modele n’a pas été conc¢u pour inclure la
physique complexe associée au régime quasi-parallele. Malgré cette limitation, nous re-
trouvons une partie des propriétés attendues dans la magnétogaine en aval d’un choc
quasi-parallele. En particulier, la réduction de la compression du champ magnétique asso-
ciée a la diminution de Op,, y est bien décrite. Comme nous I'avons vu dans 'introduction,
cette région de 'onde de choc se caractérise par un fort niveau de turbulence. Il faudrait
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donc descendre aux échelles cinétiques pour décrire les phénomenes qui s’y produisent,
et une telle description n’est pas envisageable dans le cadre d'un modele semi-analytique
simplifié tel que celui présenté ici mais appartient plutot au domaine de la simulation
numeérique.

Enfin, bien que nous ayons principalement appliqué notre modele a des exemples de
nuages magnétiques, donc avec un champ magnétique variant lentement au cours du
temps, il peut aussi étre utilisé pour calculer le champ magnétique dans la magnétogaine
pour des conditions de vent solaire stationnaires, et ce pour n’importe quelle orientation
du champ magnétique interplanétaire. De plus, tous les instantanés de la magnétogaine
présentés dans ce chapitre peuvent étre interprétés comme montrant le champ magnétique
de cette région pour une direction du champ magnétique donnée dans le vent solaire, qui
est a chaque fois précisée sur les cartes. On gardera toutefois a ’esprit que 'onde de choc
est ici décrite par le modele de Jerdb et al. (2005), bien adapté aux conditions de vent
solaire a faible nombre de Mach d’Alfvén. Pour appliquer notre modele de magnétogaine
a un vent solaire plus "standard", il sera sans doute nécessaire de s’appuyer sur un autre
modele de choc.

En conclusion, cette étude, basée sur des nuages magnétiques synthétiques, confirme
et généralise les résultats expérimentaux déduits des observations des satellites Cluster
dans la magnétogaine présentées au Chapitre 2] La géométrie du choc semble jouer un
role majeur sur la structure des nuages magnétiques dans la magnétogaine : celle-ci est
pratiquement inchangée a la traversée d'un choc quasi-perpendiculaire, et fortement
modifiée dans le cas d'un choc quasi-parallele.

Ce modele de magnétogaine et les résultats obtenus pour des nuages magnétiques

synthétiques qui ont été détaillés dans le présent chapitre ont été publiés dans la revue
Annales Geophysicae (Turc et al., 2014a, Annexe |C]).
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Chapitre 5

Application du modele aux observa-
tions

Le modele de magnétogaine que nous avons développé au Chapitre |4 permet d’ex-
pliquer qualitativement les effets de 'onde de choc sur les nuages magnétiques que nous
avons observés au Chapitre [2| Trois types d’observations ont alors été identifiés :

— la rotation lente du champ magnétique est similaire en amont comme en aval du

choc;

— la rotation lente est présente en aval du choc, mais décalée d’'un angle important ;

— la rotation lente semble disparaitre dans la magnétogaine.

De plus, nous avons mis en évidence des variations spatiales, entre deux régions de la
magnétogaine, et des variations temporelles, au cours du passage du nuage magnétique, de
la modification de la structure magnétique du nuage magnétique. Nous allons maintenant
chercher a comparer de fagon quantitative les résultats de notre modele de magnétogaine
aux observations effectuées dans la magnétogaine par Cluster et Geotail.

Méthode employée

Pour déterminer le champ magnétique fourni par notre modele de magnétogaine au
cours des nuages magnétiques étudiés au Chapitre [2] nous allons nous appuyer sur les
mesures que nous procure ACE en L. Ces données sont tout d’abord décalées en temps,
de facon a tenir compte de la propagation depuis la position du satellite jusqu’a 'onde de
choc, de la méme manieére que celle décrite au paragraphe [2.1.2] Les observations de ACE
ainsi propagées servent alors de parametres d’entrée a notre modele de magnétogaine
et controlent la position du choc, a travers le modele de Jerdb et al. (2005), et de la
magnétopause, a travers le modele de Shue et al. (1998), ainsi que la valeur du rapport
de compression.

Les parametres du plasma juste en aval de I'onde de choc sont calculés a I'aide des
relations de Rankine-Hugoniot et dépendent donc directement du rapport de compression.
Ensuite, 1’écoulement dans la magnétogaine est retracé comme détaillé au Chapitre []
Enfin, le modele de magnétogaine permet de calculer le champ magnétique a la position
réelle du satellite qui nous intéresse, le long de sa trajectoire au cours du passage du
nuage magnétique. Les sorties du modele peuvent alors étre directement comparées aux
observations.
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Notre modele de magnétogaine repose sur une description quasi-stationnaire de cette
région. Autrement dit, le profil d’écoulement, ainsi que la forme et la position des fron-
tieres, ne doivent pas changer de fagon significative au cours du laps de temps nécessaire
au plasma pour se propager du choc a tout point de la magnétogaine modélisée ici, c’est-
a-dire principalement son coté diurne. Ce temps étant de I'ordre de quelques minutes,
les données de ACE moyennées en amont de 'onde seront moyennées sur cinq minutes.
Sachant de plus que les parameétres du plasma varient en général lentement au cours du
passage de nuages magnétiques, nous pouvons alors considérer que nous avons affaire a
une succession d’états quasi-stationnaires de la magnétogaine.

5.1 Exemple d’application du modele a un cas ob-
servé par Cluster

Le premier cas que nous avons étudié au Chapitre [2| est le nuage magnétique du 20
Mai 2005, au cours duquel les observations de Cluster montrent que la structure du nuage
magnétique est globalement conservée dans la magnétogaine. De fagon similaire a ce qui
a été vu au Chapitre [3] la trajectoire de Cluster au cours du nuage magnétique du 20 Mai
2005 est tracée sur la Figure [5.1) en violet quand le satellite est dans le vent solaire, en
vert dans la magnétogaine et en noir dans la magnétosphere. Les traversées de frontiere,
choc et magnétopause, sont repérées par les losanges rouges. La courbe bleue correspond
a la distance géocentrique du choc de Jerdb et al. (2005) dans la direction de Cluster, et
la courbe rouge a celle de la magnétopause de Shue et al. (1998]).

Globalement, le modele est en bon accord avec les observations : Cluster reste tout

Bow shock and magnetopause position during the 2005-5-20 MC
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FI1GURE 5.1 — Trajectoire de Cluster au cours du nuage magnétique du 20 Mai 2005 : en
violet dans le vent solaire, en vert dans la magnétogaine et en noir dans la magnétosphere
— Losanges rouges : traversées de frontieres de Cluster — Courbe bleue (rouge) : position
du choc (de la magnétopause) dans la direction de Cluster, d’apres le modele de Jerdb
et al. (2005) (Shue et al. (1998)).
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CLUSTER

d’abord dans le vent solaire, puis effectue un certain nombre d’allers-retours entre le vent
solaire et la magnétogaine de 08:00 a 16:00, avant de rester dans cette derniere. Enfin,
il franchit la magnétopause vers 04:00 le 21 Mai 2005. Si 'on regarde de plus pres les
intervalles ot le satellite rencontre le choc a de nombreuses reprises, on constate qu’il y a
généralement un décalage entre les traversées modélisées et celles effectivement observées,
décalage qui peut aller jusqu’a 1h pour la traversée de choc autour de 15:00. Ces écarts
restent néanmoins assez faibles et sont vraisemblablement dus au fait que le modele de
choc, construit sur des statistiques de la position de cette frontiere, ne prend pas en
compte sa dynamique. L’absence de barres d’erreur associées au modele de Jerdb et al.
(2005) nous empéche de discuter plus avant les décalages observés, car nous ne savons pas
dans quelle limite nous pouvons considérer que le modele prédit de fagon acceptable une
traversée du choc. De plus, la Figure montre que Cluster reste tres pres du choc sur de
longues périodes, notamment entre 07:30 et 09:30 et entre 14:30 et 17:00. Ceci peut aussi
expliquer que le modele prédise les traversées de choc de fagon imprécise, car un petit
écart sur la position du choc suffit alors a faire passer le satellite d’un c6té ou de 'autre
de cette frontiere. En définitive, le modele de choc nous donne une estimation satisfaisante
de la position de cette frontiere par rapport a Cluster au cours de cet événement.

Nous nous intéressons maintenant au rapport de compression, c’est-a-dire au ratio
entre densité en aval et densité en amont du choc, et en particulier a son influence sur
I’amplitude du champ magnétique dans la magnétogaine. Il existe différentes expressions
reliant ce parametre aux conditions de vent solaire amont, et nous allons ici nous appuyer
sur trois d’entre elles. Nous utiliserons tout d’abord la relation basée sur la dynamique
des gaz introduite par Landau et Lifshitz (1959)) et que nous avons déja employée au
Chapitre {4 (voir Equation . Grabbe et Cairns (1995) proposent une autre expression
de ce rapport de compression, découlant cette fois de la MHD, qui dépend de I'angle 7
entre le champ magnétique dans le vent solaire et 1’axe Terre-Soleil. Pour n € [0°; 75°],
I'inverse de ce ratio s’écrit :

&:(’y—l) 2 l1+ sin?n ]
P2 (7 + 1) (7 + 1) M52 (7 - 1)M/§ (5 1)
2sin?n v cos?n 1 1 '
ot [ =i 02 | =

ol p; est la densité en amont du choc, ps la densité en aval, M le nombre de Mach sonique
et My le nombre de Mach d’Alfvén. Cette formule découle de la résolution analytique des
équations de saut de la MHD a l’aide de la théorie des perturbations. Les parametres de
perturbations fixés sont 1/M3 et 1/M2, qui sont en général du méme ordre de grandeur
dans le vent solaire. Quand n s’approche de 90°, les termes d’ordre supérieur a 2, qui ne
sont pas pris en compte pour obtenir I’Equation [5.1], deviennent importants et faussent les
résultats donnés par cette expression. Pour pallier a ce probleme, Grabbe et Cairns (1995))
établissent conjointement une autre formulation du rapport de compression, valable cette
fois pour n € [50°;90°] :

o _ _C;a (14 VT= 416+ cotn = 2) /G + )C2M)) (5.2)
e [ =D v+ (y+2)cos’y 2
o R >3
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FIGURE 5.2 — Intensité du champ magnétique durant le nuage magnétique du 20 Mai
2005, mesurée par Cluster (courbe bleue), et calculée par le modele de magnétogaine
(en pointillés) avec la formule du rapport de compression donnée par Landau et Lifshitz
(1959) (courbe rouge), Grabbe et Cairns (1995) (courbe verte) et Borovsky (2013) (courbe
violette).

Dans nos calculs du rapport de compression, nous nous appuierons sur 1'Equation [5.1]
lorsque 7 sera inférieur a 50°, sur ’Equation lorsque 7 sera supérieur a 75°, et sur la
moyenne des résultats fournis par ces deux expressions pour les valeurs intermédiaires de
7.

Enfin, nous utiliserons la formule empirique déterminée par Borovsky (2013)), qui est
aussi fonction de cet angle 7 :

4
1+ 3M;2

P2 in2p[2,44.107 4 (1 +1,381In(M,)) 71/6+ 1 — sin?
n n

. (5.4)

Ce rapport de compression, exprimé ici a partir du ratio de la densité de part et d’autre
du choc, influe aussi sur I'intensité du champ magnétique, mais de fagon indirecte. En effet,
comme mentionné au paragraphe la composante tangentielle du champ magnétique
au niveau de I'onde de choc augmente du rapport de compression au passage de cette
frontiere, tandis que sa composante normale reste inchangée. On a alors :

B, =B, (5.5)

P1

La Figure reprend l'intensité du champ magnétique mesurée par Cluster (trait plein
bleu) au cours du nuage magnétique du 20 Mai 2005, déja présentées dans la partie .
On s’est limité cette fois-ci a 'intervalle de temps correspondant au nuage magnétique lui-
méme. La position de Cluster par rapport a I'onde de choc est renseignée par 'amplitude
du champ magnétique : quand elle est autour de 10 nT, le satellite est dans le vent solaire,
tandis que lorsqu’elle dépasse les 30 n'T, il est dans la magnétogaine.

Les données de ACE propagées jusqu'a l'onde de choc au cours de ce méme nuage
magnétique sont injectées comme parametres d’entrée dans le modele de magnétogaine,
dans lequel nous avons implémenté les trois méthodes de calcul du rapport de compression
que nous avons exposées ci-dessus. Les résultats fournis par le modele a la position de
Cluster pour chacune des expressions de ce parametre sont superposés aux observations de
ce satellite sur la Figure[5.2] ou elles sont tracées en pointillés. La courbe rouge correspond
au rapport de compression calculé a Iaide de la formule de Landau et Lifshitz (1959)), la
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courbe verte a une combinaison des expressions données par Grabbe et Cairns (1995), en
fonction des valeurs de 7, et enfin la courbe violette a celle de Borovsky (2013).

Sur la Figure[5.2] les variations brusques de I'intensité du champ magnétique montrent
que les traversées de choc prédites par le modele (en pointillés) ne coincident pas exacte-
ment avec observées par Cluster (en trait plein bleu), comme attendu au vu de la Figure
[b.1] car le satellite reste au voisinage du choc. Dans 1'ensemble, le modele reproduit néan-
moins de fagon satisfaisante de quel c6té du choc se trouve Cluster.

Ensuite, il ressort de cette figure que quelle que soit la méthode de calcul choisie pour le
rapport de compression, I'intensité du champ magnétique en aval du choc est quelque peu
surestimée dans le modele, méme si ’ordre de grandeur obtenu est correct. La dépendance
de la valeur du rapport de compression aux conditions rencontrées en amont de l'onde
de choc, qui n’est connue que de fagon approximative, peut étre a l'origine de cette
surestimation. Le profil d’écoulement dans la magnétogaine simplifié que nous utilisons
dans notre modele, ainsi que la distribution de la densité dans cette région, influent aussi
sur 'amplitude du champ magnétique. L’écart entre les valeurs obtenues avec notre modele
et le champ magnétique effectivement observé par Cluster est vraisemblablement dii a une
combinaison de ces différents facteurs.

Les plus grands écarts entre l'intensité du champ magnétique mesurée par Cluster et
celle fournie par le modeéle sont observés lorsque le rapport de compression est calculé a
l'aide de I'équation de Landau et Lifshitz (1959)) (courbe rouge). Cela est vraisemblable-
ment dii au fait que cette expression découle de la dynamique des fluides non magnétisés,
tandis que les travaux de Grabbe et Cairns (1995)) et Borovsky (2013) reposent sur la
MHD.

L’utilisation des formules de Grabbe et Cairns (1995)) (en vert) améliore les résultats
obtenus dans la magnétogaine, mais 'amplitude du champ magnétique ainsi modélisée
reste globalement bien au-dessus de celle observée par Cluster. Ces erreurs sont proba-
blement attribuables aux nombres de Mach inhabituels rencontrés au cours des nuages
magnétiques, qui sont tres différents de ceux présupposés lors de I’établissement des Equa-
tions B.1] et 5.2l Au lieu d’avoir un nombre de Mach d’Alfvén et un nombre de Mach
sonique du méme ordre de grandeur, comme c’est le cas dans un vent solaire calme, on
a au contraire un tres faible nombre de Mach d’Alfvén, de 'ordre de 5, et un tres fort
nombre de Mach sonique, supérieur a 20, pendant les nuages magnétiques, car leur champ
magnétique est intense et leur température est basse.

Au final, la meilleure estimation de 'amplitude du champ magnétique est donnée par
I'équation établie par Borovsky (2013)). Des tendances similaires ont été observées sur
d’autres exemples de nuages magnétiques, c¢’est pourquoi seuls les résultats obtenus avec
la formule introduite par Borovsky (2013) seront présentés dans la suite de ce chapitre.

5.2 Résultats

5.2.1 Cas 1 : nuage magnétique du 20 Mai 2005

Les observations de Cluster au cours du nuage magnétique du 20 Mai 2005, accompa-
gnées des sorties du modele de magnétogaine calculées a I’aide du rapport de compression
sélectionné sont tracées sur la Figure . Sur I'amplitude du champ magnétique (gra-
phique ), nous retrouvons tout d’abord ce que nous avons déja relevé sur la Figure
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FIGURE 5.3 — De haut en bas : (a) B, (b) 6, (c) ¢, (d) ¢, (e) Op,. Traits pleins : obser-
vations de Cluster. Pointillés : résultats du modele de magnétogaine. Losanges rouges :
valeurs de Op, déterminées a partir des données Cluster au niveau des traversées de choc
du satellite.

5.1} a savoir que les traversées de choc prédites par le modele sont souvent décalées en
temps par rapport aux traversées observées, ainsi que le fait que le modele a tendance a
surestimer quelque peu 'amplitude du champ magnétique en aval du choc, notamment
dans le dernier intervalle dans la magnétogaine, apres 16:45.

La direction du champ magnétique (graphiques et [5.3¢) est en revanche en ex-
cellent accord avec les observations. Les écarts entre 6 et ¢ observés et calculés sont mi-
nimes. Cela se retrouve aussi sur I’angle v entre le champ magnétique dans le vent solaire
et celui dans la magnétogaine (graphique [5.3d) ou 1’écart entre les résultats du modele et
les observations de Cluster ne dépasse jamais les 10°. Dans les deux cas, les valeurs de
sont dans I’ensemble assez faibles, donc la structure magnétique du nuage magnétique est
pratiquement inchangée dans la magnétogaine. 1) augmente seulement quand le satellite
s’approche de la magnétopause a la fin de I’évenement, ce que nous avons attribué a la
déformation des lignes de force le long de la magnétosphere (voir paragraphe .

Le bon accord entre champs magnétiques observé et modélisé nous permet de valider
le fonctionnement de notre modele de magnétogaine. Celui-ci nous donne de plus acces a
un parametre-clé de 'onde de choc : 'angle entre la normale a sa surface et le champ
magnétique en amont, Op,. Les valeurs de cet angle calculées a l'origine de la ligne
d’écoulement sur laquelle se trouve le satellite, sur tous les intervalles ou celui-ci est en aval
du choc, sont tracées en pointillés sur le graphique [5.3g). Pendant ce nuage magnétique,
il se trouve que nous avons en fait quelques points de comparaison pour Og,, puisque
cet anlge a pu étre déterminé au niveau de certaines traversées de choc du satellite (voir
paragraphe . Les valeurs de Og, listées dans le tableau ont été reportées sur la
Figure[5.3|sous forme de losanges rouges. A nouveau, le modele de magnétogaine reproduit
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bien les valeurs observées. L’information supplémentaire qu’il nous apporte est que Og,
reste tres proche de 90° pendant toute la durée du nuage magnétique, mis a part entre
09:15 et 10:15 ou il descend autour de 55°. Cluster est donc toujours en aval d'un choc
quasi-perpendiculaire.

Si 'on compare les variations de ¥ et de Op,, du début du nuage jusqu’a environ
22:00, il semblerait que ces deux parametres soient anti-corrélés. En particulier, nous
avions souligné que 1) montait autour de 20° entre 09:00 et 11:00, et a cette augmentation
correspond une diminution de ©g,, qui passe alors de 90° a 55°.

Apres 22:00, toutefois, cette anti-corrélation disparailt, et 1) augmente graduellement
alors que Op, reste autour de 90°. Dans le Chapitre [2| nous avions émis I’hypothese que
I’augmentation de 1) soit causée par le drapé des lignes de champ autour de la magné-
tosphere, puisque Cluster se rapproche alors de plus en plus de la magnétopause. Les
résultats du modele de magnétogaine semblent effectivement confirmer cette conjecture
car d’une part 'augmentation de 1) n’est pas reliée a une variation de Og,, et d’autre part
le drapé des lignes de champ est inclus dans notre modele de magnétogaine, et celui-ci
reproduit quasiment a l'identique 'augmentation de ¢ a I’'approche de la magnétosphere.

5.2.2 Cas 2 : nuage magnétique du 15 Mai 2005

Au Chapitre , nous avons analysé le cas du nuage magnétique du 15 Mai 2005 (cas
2), dans la premiere partie duquel Cluster observe un champ magnétique dans la magné-
togaine tres différent de celui présent dans le vent solaire. Ensuite, dans la seconde partie
de cet évenement, la situation change du tout au tout, et on retrouve la méme rotation
lente du champ magnétique de part et d’autre de 'onde de choc. La détermination de
I’angle ©g, au niveau des traversées de choc de Cluster nous a permis de déduire que le
choc rencontré est en configuration quasi-parallele au cours de la premiere partie de ce
nuage magnétique, et en configuration quasi-perpendiculaire dans la seconde partie.

Il ne sera toutefois pas possible d’appliquer notre modele de magnétogaine a ce cas
car, ainsi que nous 'avons montré au Chapitre [3| ni le modele de choc de Jerdb et al.
(2005) ni aucun autre des modeles testés ne parviennent a positionner correctement cette
frontiere au cours de ce nuage magnétique. Comme 1’écoulement dans la magnétogaine est
fortement contraint par la forme et la position de I’onde de choc, et que celle-ci n’est pas
correctement modélisée, nous ne pouvons pas nous appuyer sur le modele de magnétogaine
que nous avons développé.

Les résultats qualitatifs obtenus avec ce modele au Chapitre 4] pour des nuages ma-
gnétiques synthétiques nous permettent néanmoins de donner une assise plus solide aux
conclusions tirées sur cet évenement au Chapitre 2 En effet, nous avons montré au Cha-
pitre 4] que la structure du nuage magnétique est peu modifiée dans un régime quasi-
perpendiculaire, tandis qu’elle varie fortement si le choc rencontré est en configuration
quasi-parallele. Ces différents comportements associés aux différentes géométries du choc
sont bien cohérents avec les observations de Cluster au cours du nuage magnétique du 15
Mai 2005, dont la premiere partie correspond a des conditions de choc quasi-parallele, et
la seconde partie a une configuration de choc quasi-perpendiculaire.
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FIGURE 5.4 — De haut en bas : (a) B, (b) 6, (c) ¢, (d) ¥, (e) Op,. Traits pleins :
observations de Cluster (bleu) et Geotail (vert). Pointillés : résultats du modele de ma-
gnétogaine au niveau de Cluster (bleu) et de Geotail (vert). Losanges rouges : valeurs de
Ogn déterminées a partir des données Cluster au niveau des traversées de choc du satellite.

5.2.3 Cas 3 : nuage magnétique du 22 Avril 2001

Au cours du nuage magnétique du 22 Avril 2001, Cluster et Geotail se trouvent tous
deux dans la magnétogaine, de part et d’autre de ’axe Terre-Soleil. Cluster sonde le flanc
cOté matin de la magnétogaine pendant les six premieres heures du nuage magnétique, puis
passe dans le vent solaire apres des traversées de choc multiples. Pour sa part, Geotail reste
en aval du choc, co6té soir, pendant toute la durée de I’événement étudié au paragraphe
2.2.0l

Les observations de Cluster (en bleu) et de Geotail (en vert) durant le passage de
ce nuage magnétique sont présentées sur la Figure (traits pleins), accompagnées des
sorties du modele de magnétogaine correspondant & chacun de ces deux satellites (traits
pointillés). L’amplitude du champ magnétique calculée par le modele a la position de
Geotail et a celle de Cluster reproduit bien celle observée (graphique ) Le modele a
tendance a légerement surestimer 'intensité du champ magnétique dans la magnétogaine,
notamment apres 08:00 au niveau de Geotail. On notera toutefois que 'orbite de ce
satellite franchit le terminateur autour de 11:30, et donc sort du domaine de validité de
notre modele de magnétogaine. Quant a la direction du champ magnétique, donnée par les
angles 0 et ¢ (graphiques et ), et a sa variation du vent solaire a la magnétogaine
illustrée par I’angle v (graphique ), on obtient comme dans le cas précédent un tres
bon accord entre modele et observations. ¢ est de 'ordre de 10° au niveau de Cluster, et
décroit progressivement de 40° a moins de 10° a la position de Geotail.

Au cours de ce nuage magnétique, seul Cluster rencontre ’onde de choc, qu’il traverse
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entre 06:30 et 08:30, puis vers 12:00. Par analyse de minimum variance, nous avions pu
déterminer que le choc était alors dans une configuration quasi-perpendiculaire, comme le
montrent les valeurs de Op, trés proches de 90° (losanges rouges sur le graphique[5.4k). Les
valeurs de Op, obtenues avec le modele au niveau de Cluster (courbe bleue en pointillés
sur le graphique ) sont une fois de plus en bon accord avec les observations. En outre,
le modele montre que Cluster reste en aval d'un choc quasi-perpendiculaire pendant tout
Iintervalle ou il est situé dans la magnétogaine, de 00:30 a 08:30, car Op, reste au-dessus
de 60° sur toute cette période.

Mais la ou le modele de magnétogaine prend toute son importance est lorsqu’il s’agit
de déterminer la configuration du choc en amont de Geotail, sur laquelle nous n’avions
jusqu’a présent aucune information. Les valeurs de Og, ainsi obtenues sont représentées
par la courbe verte en pointillés sur le graphique [5.4e. Pendant la premieére moitié de 'in-
tervalle présenté sur la Figure les valeurs de Og, au niveau de Geotail sont comprises
entre 40° et 70°, ce qui correspond a une configuration oblique du choc. Sur ce méme
intervalle, les valeurs de v sont comprises entre 20° et 40°. En d’autres termes, a cette
configuration oblique du choc est associée une variation assez importante de la structure
du nuage magnétique dans la magnétogaine, ou la rotation lente est toujours visible mais
se fait a d’autres angles. Par la suite, apres 09:00, Op, reste au dessus de 60° et ¢ redes-
cend en dessous de 20°, donc la variation de 'orientation du champ magnétique devient
négligeable. On notera de plus que les variations de Og, et de 1) au cours du temps au
niveau de Geotail semblent étre anti-corrélées, et ce sur tout 'intervalle présenté sur la
Figure [5.4]

Avant 06:30, lorsque Cluster et Geotail sont tous deux dans la magnétogaine, nous
avons déja souligné que leurs observations different : Cluster rencontre la méme rota-
tion lente que dans le vent solaire, et Geotail 1'observe avec un décalage en angle. Ces
différences entre les mesures des deux satellites sont vraisemblablement liées aux diffé-
rentes configuration du choc en amont de ces deux satellites. La variation de 'orientation
du champ magnétique au passage du choc plus importante au niveau de Geotail que de
Cluster serait donc expliquée par des valeurs de O, plus faibles, correspondant a une
géométrie oblique du choc, ce qui est bien cohérent avec les conclusions que nous avons
tirées des autres cas étudiés.

5.2.4 Cas 4 : nuage magnétique du 22 Janvier 2004

Le dernier cas auquel nous allons appliquer le modele de magnétogaine est le nuage
magnétique du 22 Janvier 2004 (cas 4). Au Chapitre , nous avons vu que la principale
caractéristique de cet évenement est que le champ magnétique observé par Cluster présente
des fluctuations importantes, en amont comme en aval du choc, qui n’apparaissent pas
sur les données ACE. La trajectoire de Cluster au cours de ce nuage magnétique est
représentée sur la Figure 5.5 en violet dans le vent solaire et en vert dans la magnétogaine.
Le modele de choc de Jerdb et al. (2005) (courbe bleue) coupe l'orbite de Cluster vers
15:45, et reste par la suite toujours au-dela de celle-ci. Le modele prédit donc le passage
du satellite dans la magnétogaine environ 45 minutes trop tot par rapport aux traversées
effectives de Cluster. On remarque que, comme dans le cas 1, le satellite reste a proximité
du choc sur une longue période. En particulier, le choc est & moins d’un rayon terrestre en
amont de Cluster pendant les 45 minutes ot le modele de Jerdb et al. (2005) positionne
le satellite dans la magnétogaine, alors que ce dernier est encore dans le vent solaire. Une
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FIGURE 5.5 — Partie supérieure : trajectoire de Cluster au cours du nuage magnétique du
22 Janvier 2004 : en violet dans le vent solaire, en vert dans la magnétogaine et en noir
dans la magnétosphere — Losanges rouges : traversées de frontieres de Cluster — Courbe
bleue (rouge) : position du choc (de la magnétopause) dans la direction de Cluster, d’apres
le modele de Jerdb et al. (2005) (Shue et al. (1998)). Partie inférieure : nombre de Mach
d’Alfvén calculé a partir des données ACE, décalé de 33 minutes pour correspondre aux
observations de Cluster.

faible erreur sur la position du choc peut donc conduire a une mauvaise estimation de la
région dans laquelle se trouve Cluster.

Par la suite, modele et observations sont en bon accord, puisque tous deux indiquent
que Cluster reste dans la magnétogaine jusqu’a 21:30. Le passage dans la magnétosphére
est correctement reproduit par le modele, quand l'orbite de Cluster intersecte la courbe
rouge, indiquant la position du modele de magnétopause de Shue et al. (1998)).

Sur le second graphique de la Figure est tracé le nombre de Mach d’Alfvén, qui
reste dans I'ensemble autour de 4 au cours de ce nuage magnétique. On y retrouve que
la dynamique du choc est fortement régie par les variations de ce parametre, comme
le montrent I’anti-corrélation entre la position du choc (courbe bleue sur le graphique
supérieur) et le nombre de Mach d’Alfvén (courbe noire sur le graphique inférieur). En
particulier, vers 18:30, le nombre de Mach descend en dessous de 3, ce qui s’accompagne
d’un éloignement du choc par rapport a la Terre. Sa position dans la direction de Cluster
passe alors d’environ 15 a pres de 20 Rg.

La Figure présente les observations de champ magnétique de Cluster (courbes
bleues en traits pleins) au cours du nuage magnétique du 22 Janvier 2004 de 10:30 a
21:30, accompagnées des sorties du modele de magnétogaine a la position du satellite
(courbes noires en pointillés). Les traversées de choc de Cluster, identifiées sur les flux
d’électron (voir paragraphe, sont repérées par les pointillés verticaux rouges. Comme
nous l'avons vu sur la Figure [5.5 et bien que ce ne soit pas mis en évidence par une
augmentation de 'amplitude du champ magnétique (graphique[5.6a), le modéle positionne
Cluster dans la magnétogaine des 15:45, quand les courbes noires en pointillés débutent.
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FIGURE 5.6 — De haut en bas : (a) B, (b) 6, (c) ¢, (d) ¥, (e) Op,. Traits pleins :
observations de Cluster. Pointillés : résultats du modele de magnétogaine. Lignes verticales
en pointillés rouges : traversées de choc de Cluster d’apres les flux d’électrons.

Nous n’avons ici tracé que les intervalles ou le modele place Cluster en aval du choc.

Contrairement aux deux cas étudiés précédemment, 'amplitude du champ magnétique
obtenue avec le modele dans la magnétogaine est légerement sous-estimée par rapport
a celle observée par Cluster (graphique ) De plus, le modele ne reproduit pas les
grandes fluctuations observées sur les données Cluster. Cela vient en partie du fait que
I'on travaille sur des données moyennées sur 5 minutes dans le modele, qui lissent les
fluctuations. Que ce soit dans le modeéle ou sur les observations de Cluster, la compression
du champ magnétique dans cette partie de la magnétogaine est tres faible.

En ce qui concerne la direction du champ magnétique, on constate a nouveau que
le modele n’en reproduit pas les fluctuations. En moyenne, on obtient néanmoins un
bon accord entre modele et observations, comme on peut le voir sur les angles 6 et ¢
(graphiques et ¢).

Les valeurs de ©p, prédites par le modele sont de 'ordre de 20° et restent relativement
constantes pendant tout l'intervalle ou Cluster se trouve dans la magnétogaine au cours
de ce nuage magnétique (voir graphique ) Le choc est donc en permanence en confi-
guration quasi-parallele en amont de ce satellite, ce qui est probablement & 1’origine de la
sous-estimation de 'amplitude du champ magnétique dans notre modele et explique les
grandes fluctuations observées sur ce parametre et sur la direction du champ magnétique.

L’angle v (graphique ) montre que la direction moyenne du champ magnétique
varie tres fortement, souvent de plus de 40°, au passage du choc. On observe en particulier
un pic a 80° sur cet angle, vers 18:30 dans le modele et 19:00 sur les observations. Ce
pic n’est pas dii a une variation de O, (graphique ) qui reste globalement constant
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au cours de cet évenement. Si 'on revient a la Figure [5.5] on constate que le pic de 1
se produit au moment d’une diminution du nombre de Mach d’Alfvén, qui provoque un
¢loignement du choc de plusieurs rayons terrestres, ainsi qu'un mouvement, plus restreint,
de la magnétopause. De ce fait, Cluster se retrouve subitement beaucoup plus proche de
la magnétopause qu’il ne 1’était auparavant. D’apreés le modele, il sonde donc une zone
beaucoup plus profonde de la magnétogaine entre 18:00 et 19:00. La forte augmentation
de 1 sur cet intervalle est donc vraisemblablement due au drapé des lignes de champ
magnétique autour de la magnétosphere, dont les effets augmentent lorsque 1'on se rap-
proche de la magnétopause. Les lignes de champ magnétique sont alors tres déformées
par rapport a leur orientation dans le vent solaire, d’ou I'augmentation de 1. Le décalage
entre le pic sur ¥ observé par Cluster et celui donné par le modele peut s’expliquer par
le fait que le modele prédit sans doute ’éloignement du choc une demi-heure trop tét par
rapport a la variation réelle de sa position. Apres 19:30, les valeurs de v augmentent a
nouveau, conjointement cette fois dans le modele et les observations. A nouveau, cette
augmentation peut étre attribuée au drapé des lignes de champ car Op, reste constant et
Cluster se rapproche alors de la magnétopause, qu’il franchit peu apres 21:30.

En raison des grandes fluctuations du champ magnétique mesuré par Cluster, nous
n’avions pu estimer les valeurs de Op, au cours de ce nuage magnétique dans le Chapitre
2] Les valeurs obtenues avec le modele sont présentés sur le graphique [5.6e. Celles-ci sont
particulierement faibles, autour de 20°, et montrent que le choc rencontré par Cluster
est en configuration quasi-parallele. La variation importante de 'orientation du champ
magnétique des la traversée du choc peut donc étre reliée a ces faibles valeurs de Og,.

Comme nous 'avons vu dans l'introduction sur les ondes de choc, un choc en configu-
ration quasi-parallele génere des ondes qui se propagent tant en amont qu’en aval de la
discontinuité et le niveau de turbulence est tres élevé dans cette région. Ces phénomenes
sont donc a l'origine des fluctuations importantes de 'amplitude et de la direction du
champ magnétique sur les données Cluster. Cette physique a tres petite échelle qui joue
un role prépondérant dans la région quasi-parallele du choc n’est pas décrite dans notre
modele de magnétogaine, qui ne reproduit donc pas les fluctuations du champ magnétique
observées dans ce régime de choc. Néanmoins, nous avons pu constater que sur les va-
leurs moyennées du champ magnétique, le modele reproduit globalement bien les valeurs
observées.

Enfin, les faibles valeurs de ©g, obtenues au niveau du choc sont cohérentes avec la
présence en amont de cette frontiere du pré-choc, dont les signatures ont été identifiées
sur le spectre en énergie des ions mesuré par Cluster (voir Figure graphique f), et qui
est donc bien a l'origine des fluctuations de champ magnétique observées. Les particules
du pré-choc interagissent avec le nuage magnétique avant méme que celui-ci n’atteigne
I’environnement terrestre et semblent altérer sa structure, puisque la rotation lente du
champ magnétique et méme son amplitude présentent de fortes fluctuations.

Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons appliqué le modele de magnétogaine présenté au Chapitre
a des cas de nuages magnétiques observés par des satellites dans la magnétogaine. Pour
cela, nous avons utilisé les données de ACE en amont de ’onde de choc comme parametres
d’entrée, a partir desquels notre modele a calculé le champ magnétique attendu a la
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position des satellites, Cluster ou Geotail, a I'intérieur de la magnétogaine. Nous avons
ainsi pu comparer directement les résultats du modele aux observations faites en aval du
choc. Les principales sources d’erreur que nous avons identifiées dans le modele sont :

— la dynamique du choc qui n’est pas parfaitement reproduite par le modele de Jerdab
et al. (2005), ou par un quelconque autre modele de choc, du fait méme de la fagon
dont ces modeles sont élaborés ;

— lamplitude du champ magnétique est tantot surestimée et tantot sous-estimée, ce
qui est vraisemblablement di a la fois a ’expression du rapport de compression au
niveau du choc et au modele d’écoulement, qui reposent tous deux sur un certain
nombre d’approximations ;

— une mauvaise description du régime quasi-paralléle car nous n’avons pas inclus les ef-
fets cinétiques entrant en jeu dans cette région dans notre modele qui avait vocation
a proposer une simple description fluide de la magnétogaine.

En dépit de ces limitations, nous obtenons dans I’ensemble un tres bon accord quantitatif
entre les sorties du modeles et les données des satellites en aval de I'onde de choc. Nous
avons aussi pu relier des effets observés dans la magnétogaine a la variation du nombre
de Mach d’Alfvén en amont du choc sur de courtes périodes (cas 4). Ceci nous permet
d’une part de valider le modele de magnétogaine que nous avons développé et d’autre part
d’utiliser ses résultats pour interpréter les observations dans la magnétogaine, ou que soit
situé le satellite a l'intérieur de celle-ci.

L’étude présentée dans ce chapitre nous permet d’aboutir aux conclusions suivantes
sur la structure des nuages magnétiques dans la magnétogaine. Tout d’abord, et comme
attendu, quel que soit le régime de choc rencontré lors de 'entrée dans cette région, le
drapé des lignes de champ autour de la magnétosphere déforme la structure du nuage
magnétique a proximité de la magnétopause. Cet effet est identifié par une variation de
I’angle 1) qui ne s’accompagne pas d’une variation de I’angle Og,,.

Pour ce qui est des effets dus au choc lui-méme, 1’analyse conjointe des angles 1 et
Opn, a distance de la magnétosphere, rendue possible par notre modele, nous permet de
relier aux conditions rencontrées au choc les trois grandes catégories d’observations dans
la magnétogaine que nous avions identifiées a la fin du Chapitre 2l Nous proposons donc
de les classifier de la facon suivante :

— en aval d'un choc quasi-perpendiculaire (O, = 60°), la rotation lente du nuage
magnétique est quasiment inchangée dans la magnétogaine (¢p < 20° — cas 1 et
observations de Cluster du cas 3);

— en aval d’un choc oblique (30° < Op, < 60°), la rotation lente suit celle observée
dans le vent solaire, mais a un angle différent (¢ > 20° — observations de Geotail
du cas 3);

— en aval d’'un choc quasi-parallele (Op, < 30°), la compression magnétique est tres
faible et la structure magnétique du nuage magnétique differe notablement de celle
présente dans le vent solaire (¢» > 40°). De plus, cette structure est altérée par
d’importantes fluctuations qui apparaissent en aval, ainsi qu’en amont (pré-choc),
de I'onde de choc (cas 4).

Toutefois, dans ce dernier cas, on touche aux limites du modele de magnétogaine que
nous avons développé, puisque, comme nous l’avons déja souligné, il ne permet pas de
décrire la physique complexe de ce régime.
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Un article décrivant I’étude de cas du Chapitre [2| ainsi que la comparaison des résultats
de notre modele de magnétogaine a ces observations effectuée dans le présent chapitre a
été publié dans la revue Annales Geophysicae (Turc et al.,[2014b, Annexe [D]).
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Chapitre 6

Simulations hybrides de l’interaction
d’un nuage magnétique avec une onde
de choc

Dans les chapitres précédents, nous avons mis en évidence le role crucial joué par les
différents domaines de propagation du choc. En particulier, nous avons montré que la
modification de la structure des nuages magnétiques intervient essentiellement lorsque le
choc est en configuration quasi-parallele. Il est donc important d’étudier dans le détail
les processus a l'ceuvre dans cette région de 'onde de choc, pour comprendre leur impact
sur la structure des nuages magnétiques avant que ceux-ci n’atteignent la magnétosphere.
Cependant, nous avons vu au Chapitre [5 que les fluctuations du champ magnétique qui
apparaissent dans ce régime de choc ne sont pas reproduites par le modele de magnétogaine
que nous avons développé, et qui dépeint de fagon simplifiée 'interaction d’un nuage
magnétique avec le choc terrestre (voir Chapitre . Pour avoir acces a une description
plus fine du choc et de sa région quasi-paralléle, nous allons devoir nous appuyer sur un
nouvel outil : la simulation numérique.

6.1 Introduction

6.1.1 Types de codes

En physique des plasmas, et en particulier dans celle des plasmas héliosphériques qui
nous intéressent ici, les codes de simulation numérique se divisent en trois grandes familles :
les codes magnétohydrodynamiques (MHD), les codes dits "Particle-In-Cell" (PIC) et les
codes hybrides. Les premiers se basent sur la description fluide du plasma et permettent
de calculer ’évolution de ses parametres macroscopiques, tels que la densité, la vitesse
ou le champ magnétique, a partir des équations de conservation de la MHD. Du fait de
I’approximation fluide, les effets cinétiques associés aux ions comme aux électrons ne sont
pas résolus dans ce type de code. En contrepartie, ces simulations ont 'avantage d’étre
relativement peu cotiteuses en temps de calcul et sont généralement utilisées pour étudier
des phénomenes a tres grande échelle. Par exemple, le code ENLIL de la NASA permet
de simuler la propagation de CMEs dans I’héliosphere (Odstreil, 2003).

A Tautre extrémité du spectre des simulations numériques se trouvent les codes PIC qui
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adoptent une description particulaire du plasma. Les ions et les électrons sont représentés
par des macro-particules dont la dynamique est déterminée par intégration des équations
du mouvement pour chacune de ces macro-particules. Les parametres macroscopiques du
plasma sont ensuite reconstitués sur une grille a partir de la contribution des macro-
particules. Les codes PIC permettent donc de décrire les phénomenes se produisant aux
échelles électroniques, mais ont I'inconvénient de nécessiter une grande puissance de calcul.
Dans le cas des chocs, ils sont souvent employés pour simuler des processus microphysiques
locaux, associés soit aux électrons (Savoini et Lembége, 1994); Savoini et al., [2010|; Lu et
al., 2010)), soit & des interactions ondes-particules macroscopiques (Forslund et al., |1984/;
Yin et al., [1998), ou impliquant des phénomenes liés & la séparation de charges entre
électrons et ions, telle que la non-stationnarité de 1'onde de choc (Lembége et Savoini,
1992; Lembeége et al., 2009; Yang et al., 2011).

Les codes hybrides se trouvent a mi-chemin entre les codes PIC et les codes MHD,
et offrent un compromis entre la finesse des échelles caractéristiques décrites et le temps
de calcul. Dans ce type de simulation, les ions sont représentés par des macro-particules,
tandis que les électrons sont assimilés a un fluide sans masse assurant la quasi-neutralité
du milieu. Cette approche permet une description des effets cinétiques dus aux ions, mais
la dynamique des électrons reste quant a elle négligée. Ce type de simulation est particu-
lierement utile lorsque I'on s’intéresse a des phénomeéenes dont les échelles caractéristiques
sont de I'ordre de celles des ions. Par exemple, les codes hybrides sont largement employés
pour étudier des phénomenes a grande échelle associés au choc quasi-paralléle (voir par
exemple, Lin et Wang, |2005|; Blanco-Cano et al., 2006/; Omidi et al., |2013|; Omidi et al.,
2014), car ils donnent acces a la dynamique des ions réfléchis sur le choc, ce qui n’est pas
le cas dans un code MHD.

6.1.2 Modélisations antérieures

Il existe assez peu d’études numériques de l'interaction de nuages magnétiques avec
I’environnement terrestre, et toutes ont été effectuées avec des codes MHD. Ceux-ci per-
mettent en effet de simuler une grande partie, voire la totalité, de la magnétosphere
terrestre, avec des domaines de simulation s’étendant loin c6té nuit et englobant la queue
magnétique. Mentionnons par exemple les travaux de Goodrich et al. (1998), Lopez et al.
(2000) et Lopez et al. (2001) qui s’appuient sur le code MHD 3D de Lyon-Fedder-Mobary
(Fedder et Lyon,|1995)), dans lequel sont injectées les données du satellite Wind au cours
du passage de nuages magnétiques. Ces simulations numériques leur permettent d’avoir
un apercu global de I'interaction de ces nuages magnétiques avec la magnétosphere. Lopez
et al. (2000) analysent en particulier le transfert d’énergie du vent solaire a la magnéto-
sphere, tandis que Goodrich et al. (1998)) comparent 'activité ionosphérique prédite par
le code avec celle effectivement observée et que Lopez et al. (2001)) s’intéressent au déclen-
chement de sous-orages. De leur c6té, Luhmann et al. (2004) mettent a contribution trois
codes MHD, décrivant respectivement la couronne solaire, le vent solaire et la magné-
tosphere, et un code fluide modélisant la haute atmosphere et I'ionosphere. Le couplage
entre ces quatre codes leur permet de simuler un événement solaire depuis I’éruption du
nuage magnétique dans la couronne jusqu’a son impact dans l'ionosphere. Plus récem-
ment, Lavraud et al. (2013]) mettent en évidence la présence d’écoulements asymétriques
dans la magnétogaine et d’une déformation de la magnétopause pendant le passage d'un
nuage magnétique. Leurs travaux s’appuient sur des observations de Cluster et sur le code
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MHD 3D BATS-R-US (Gombosi et al., 2000|; Ridley et al., 2004). Cependant, aucune de
ces études n’examine I'impact de la traversée du choc d’étrave terrestre sur ces nuages
magnétiques, ni leur propagation dans la magnétogaine.

D’autres types de simulations concernent des sujets connexes, comme l'interaction de
nuages magnétiques avec un choc interplanétaire ( Vandas et al.,[1997); Xiong et al., 2006a/;
Xiong et al., 2006b). Au cours de la propagation des nuages magnétiques dans le vent
solaire, ceux-ci peuvent étre rattrapés par un choc interplanétaire émis plus tardivement
et a plus grande vitesse au niveau du Soleil. La modification de la structure du nuage
magnétique induite par I'arrivée de ce choc, ainsi que son impact sur la géoeffectivité du
nuage magnétique, sont par exemple étudiés a 'aide de codes MHD par Vandas et al.
(1997), Xiong et al. (2006a)) et Xiong et al. (2006b).

Les simulations concernant 1’onde de choc terrestre en elle-méme, ou les chocs en
général, s’appuient plus volontiers sur des codes hybrides ou PIC, afin d’avoir acces a
la dynamique des ions, et celle des électrons dans le second cas. Bien que les codes PIC
procurent une résolution plus fine de 'onde de choc, la taille du domaine de simulation
est restreinte par la puissance de calcul disponible. A I’heure actuelle, la simulation PIC
3D d’une structure aussi vaste que le choc d’étrave terrestre n’est pas envisageable. Les
codes hybrides, en revanche, permettent de travailler avec des domaines de simulation
beaucoup plus étendus. Par exemple, Tan et al. (2011) présentent des résultats obtenus
avec une simulation hybride 3D globale qui inclut la majeure partie du co6té jour de
la magnétosphere terrestre. A 'aide d’un autre code hybride 3D global, Dyadechkin et
al. (2013) décrivent 'interaction de Vénus avec le vent solaire. D’autres études encore se
limitent a des simulations 2,5D mais qui englobent une grande partie de la magnétosphere
terrestre, s’étendant a des distances importantes co6té nuit (Omidi et al., |2014)) ou dans
le vent solaire amont (Omidi et al., |[2013)) afin d’examiner le pré-choc.

Dans le cadre de cette these, nous étudions l'interaction a grande échelle des nuages
magnétiques avec le choc terrestre. Au vu des différences observées entre les différents
régimes de choc, mises en évidence dans les chapitres antérieurs, nous souhaiterons avoir
acces a la fois aux domaines quasi-perpendiculaire et quasi-parallele. Par conséquent, une
large portion de 'onde de choc, qui devra présenter une courbure non négligeable, devra
étre décrite dans nos simulations, ce qui écarte d’office I'utilisation d’un code PIC qui
ne pourrait inclure qu’une petite fraction de sa surface. Par ailleurs, nous nous intéres-
sons tout particulierement a la région quasi-paralléle du choc, ou la structure des nuages
magnétiques est fortement modifiée. De plus, nous cherchons a reproduire les fluctua-
tions importantes du champ magnétique observées dans cette configuration (voir cas 4 du
Chapitre , qui n’étaient pas restituées par notre modele de magnétogaine présenté au
Chapitre [ 11 est donc important de prendre en compte la dynamique des ions et ainsi
décrire les fluctuations qui y sont associées. En conséquence, ’emploi d'un code hybride
s’avere nécessaire.

6.2 Description du code utilisé

Le code numérique que nous allons utiliser dans ce chapitre a été initialement dé-
veloppé au début des années 2000 par Ronan Modolo et Gérard Chanteur pour étudier
I’environnement martien. Actuellement, il est rédigé en Fortran 2003 et est parallélisé sous
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FIGURE 6.1 — Les différentes applications du code hybride développé par Modolo et al.
(2005) (schéma de R. Modolo).

MPI. Outre la description de I'environnement martien qui était son objectif premier, il
a aussi été appliqué a Titan (Modolo et Chanteur, , Mercure (Richer et al., ,
ou encore Ganyméde (theése de Ludivine Leclercq, en cours) (voir Figure [6.1]). Tous les
détails sur le modele physique, les méthodes de résolution des équations, la parallélisation
du code etc, peuvent étre trouvés dans la these de Ronan Modolo (Modolo, . Nous
nous contenterons ici d’en brosser les grandes lignes.

Comme nous ’avons mentionné un peu plus t6t, dans le formalisme hybride, les ions
sont décrits par des macro-particules, tandis que les électrons sont considérés comme
un fluide sans masse, et donc sans inertie, de fagon a conserver la quasi-neutralité du
plasma. A ces hypotheses découlant directement de cette description s’ajoutent deux
autres postulats. D’une part, on suppose que les électrons sont proches de I'équilibre
thermodynamique, et donc que leur fonction de distribution est maxwellienne. D’autre
part, on se place dans un cadre non-relativiste, ce qui permet de négliger le courant
de déplacement dans 1’équation de Maxwell-Ampere. Enfin, rappelons que le choix du
formalisme hybride implique que les échelles temporelles et spatiales des phénomenes
considérés sont grandes devant les échelles temporelles (fréquence plasma et fréquence de
giration) et spatiales (longueur de Debye et rayon de giration) des électrons.

La seule force agissant sur les ions étant la force de Lorentz, les équations du mouve-
ment décrivant la dynamique des macro-particules sont les suivantes :

Az} N

= 1
p =7 (6.)
dvi

(E + 0 ﬁ) (6.2)

_
dt m;

ou ¢; est la charge des ions de masse m;. E) est la position de 'ion i et Uf sa vitesse,
tandis que b5 et E correspondent respectivement aux champs magnétique et électrique.
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Le fluide électronique doit quant a lui satisfaire I’équation MHD de la conservation de la
quantité de mouvement :

e _
nemed;;e = —en, (ﬁ + 00 X ?) — ?E =0 (6.3)

ol n, est la densité électronique, m, la masse d’un électron, qu’on prendra égale a zéro, e
la charge élémentaire et vz la vitesse du fluide électronique. Le tenseur de pression électro-
nique s’écrit P, = nekpT.1, ot n. est la densité électronique, ~ le coefficient adiabatique
du fluide électronique, kg la constante de Boltzmann, T, la température électronique et 1
la matrice identité. La pression électronique sera supposée isotrope dans nos simulations
et on utilisera une fermeture adiabatique. Ceci implique que P, o< n].

Le champ électrique est calculé a partir de 1’équation suivante, qui découle de la
conservation de la quantité de mouvement des électrons et des équations de Maxwell :

B | L (FxB)xB-Tx -7 (6.4

Pe

ou p. est la densité de charge ionique et J; la densité de courant des ions. Le champ
magnétique est quant a lui obtenu a partir de I’équation de Faraday :

o8 _ VU xE (6.5)

ot

L’évolution du plasma est donc régie par ces équations, couplées aux équations de
Maxwell. Cette description est dite auto-cohérente, car le mouvement des particules, cal-
culé a partir des champs électromagnétiques, généere des courants qui modifient a leur tour
ces champs électromagnétiques. Il y a donc rétroaction des particules sur les champs, et
vice-versa.

Par souci de simplicité dans la programmation et pour limiter I'introduction d’erreurs
dans les calculs, le code est rédigé en unités normalisées, a partir des valeurs de référence
données par les parametres d’entrée du plasma incident. En particulier :

— les temps sont normalisés par I'inverse de la girofréquence, Q' = mq/ (qoBo), ott mg
et qo sont respectivement la masse et la charge de 'espece ionique dominante dans
la simulation, et By est l'intensité du champ magnétique injecté dans la simulation ;

— les vitesses par la vitesse d’Alfvén, vy = B/ VHoTgmg, ol ng est la densité de
I’espece ionique dominante et g est la perméabilité du vide;

— les distances par la longueur d’inertie des ions, A = ¢/wy;, o ¢ est la vitesse de la

lumiere et wpy; = 1/npe?/moep la pulsation plasma des ions. e est la charge élémentaire
et € est la permittivité du vide.
On notera que vA€Q;"' /A = 1. Dans la suite de ce chapitre, les temps et les distances seront
systématiquement exprimés dans ces unités. En revanche, les autres grandeurs telles que
le champ magnétique ou la vitesse seront données en unités usuelles, afin de faciliter la
comparaison avec les résultats présentés plus tot dans ce mémoire.

Le domaine de simulation est subdivisé en un nombre fini de cellules identiques, dont
les dimensions sont les mémes dans toutes les directions. Nous avons donc un maillage
uniforme, de pas (Az,Ay,Az), ot Az = Ay = Az. Tout comme l'espace, le temps est
discrétisé, et se découpe en intervalles finis At¢. Les pas de temps et d’espace doivent
étre judicieusement choisis afin de remplir la condition de Courant-Friedrichs-Levy, qui
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stipule que I'on doit nécessairement avoir At < AZ/Umax, Umax €tant la vitesse maximale
atteinte par les ions dans la simulation. Autrement dit, les particules les plus rapides de
la simulation ne doivent pas pouvoir traverser plus d'une cellule au cours d’une itération
temporelle. La violation de cette condition engendre des problemes numériques tres im-
portants. D’autre part, le pas de temps doit étre suffisamment petit pour permettre de
décrire correctement la giration des ions. En d’autres termes, on doit avoir At < QZ'.
Dans nos simulations, nous fixerons le pas d’espace & Az = 1¢/wy; et le pas de temps a
At =0,050;".

Deux grilles spatiales, décalées d'un demi pas d’espace, sont en fait définies dans le
domaine de simulation. Sur I'une d’elles est calculé le champ électrique seul, et sur 'autre
le champ magnétique et toutes les autres grandeurs macroscopiques du plasma, telles
que la densité, la vitesse, les courants, etc. Tous ces parametres sont reconstruits sur les
points de grille a partir de la contribution des différentes macro-particules, déterminée
par interpolation trilinéaire. L’emploi de ces deux grilles apporte une précision au second
ordre dans le calcul des rotationnels présents dans les équations de Maxwell.

Dans le code hybride que nous utilisons ici, la résolution des équations gouvernant
I’évolution du plasma repose sur le schéma d’intégration de Matthews (1994)), que nous
ne détaillerons pas ici. Cette méthode de calcul présente 'avantage d’étre robuste méme
avec un nombre limité de macro-particules par cellule, et est plus rapide a ’exécution que
le schéma de Harned (1982) fréquemment utilisé dans les codes hybrides, car il comporte
une étape de calcul en moins.

Enfin, les conditions aux limites associées aux différentes faces du domaine de simula-
tion sont les suivantes :

— suivant la direction x, qui est la direction de I’écoulement, on a d’un co6té une face

d’entrée, ou le plasma est injecté tout au long de la simulation, et une face de sortie
a 'autre extrémité du domaine. Les particules traversant cette derniere sont effacées
de la simulation;

— suivant les directions y et z, perpendiculaires a 1’écoulement, des conditions aux
limites périodiques sont appliquées. Une particule quittant la simulation par 1'une
de ces faces, par exemple en —y, sera donc réintroduite dans le domaine par la face
opposée, ici en +y.

Le repere utilisé sera tres similaire au référentiel GSE que nous avons employé dans les
chapitres antérieurs : la direction x correspond a l'axe Terre-Soleil, et pointe vers ce
dernier. z est perpendiculaire au plan de I’écliptique, et sera ici parallele a I'axe du dipole
magnétique. Enfin, y complete le triedre direct, dans la direction aube-crépuscule. Dans
toute la suite de ce chapitre, ce repéere sera centré sur 'obstacle magnétique.

6.3 Adaptation du code a notre étude des nuages ma-
gnétiques

Afin de pouvoir utiliser ce code hybride pour examiner I'interaction de nuages ma-
gnétiques avec le choc terrestre, nous avons dii I'adapter aux besoins de notre étude. Les
modifications apportées au programme sont de deux sortes. D’une part, nous avons implé-
menté un champ magnétique fort et variable au cours du temps a l'entrée de la boite de
simulation, afin de reproduire les caractéristiques de la structure magnétique d’un nuage
magnétique. D’autre part, nous avons créé un nouvel environnement planétaire, sous la
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forme d’un module additionnel chargé a 'initialisation de la simulation et contenant toutes
les informations concernant 1’obstacle et I’écoulement incident.

6.3.1 Implémentation de parametres d’entrée variables

A Tinstar de ce qui a été présenté dans le reste de cette these, nous nous intéresserons ici
uniquement aux nuages magnétiques en eux-mémes, et pas a leur environnement, comme
par exemple le choc ou la gaine qui les précedent fréquemment, et dont I'interaction avec
le choc terrestre est tres différente. Un nuage magnétique se caractérise par un champ
magnétique dont l'intensité est renforcée et dont la direction tourne lentement au cours
du temps. Nous ne ferons varier ni la vitesse, ni la densité, en un mot aucun parametre
d’entrée, si ce n’est 'amplitude et 'orientation du champ magnétique, de facon a pouvoir
étudier exclusivement l'interaction de la structure magnétique du nuage magnétique avec
le choc d’étrave.

L’augmentation de l'intensité du champ magnétique au cours du temps sera décrite
par une tangente hyperbolique et s’operera sur 107, oil 7 = 27 Q', de facon a ce que
les ions aient le temps de s’adapter a cette variation. La transition de B = By a B = RB,
s’operera donc sur n pas de temps, ou n dépend de la valeur de 7; et du pas de temps de
la simulation. Au cours de cet intervalle, 'amplitude du champ magnétique B au pas de
temps ¢ s’écrit :

B(i)

_R+1 R-1 xtanh<6l_3(n+1>>

o+ (6.6)

n—1
Lorsque ¢« = 1, B = 1, puisque le champ magnétique est normalisé par By, et quand ¢ = n,
on a B = R. Dans la suite de ce chapitre, on prendra R = 3.

Ensuite, comme dans le modele de magnétogaine développé un peu plus tot, la rota-
tion lente du champ magnétique sera modélisée par une corde de flux, telle que définie au
paragraphe Cependant, le calcul du champ magnétique dans le code hybride néces-
site une hypothese sur la composante B, : celle-ci doit rester constante sur la face d’entrée
du domaine de simulation. En effet, pour que le champ magnétique reste de divergence

nulle, on fixe que 9B, /dx = 0, de fagon & ce que la condition V.B = 0 se réduise a :
0B, 0B,
— =0 6.7
oy 0z (67)

Cette contrainte imposée sur B, est courante dans les simulations hybrides, et n’est donc
pas spécifique au code que nous utilisons, mais aura pour conséquence de restreindre les
types de nuages magnétiques que nous pourrons modéliser.

En effet, puisque la composante B, doit rester constante, le champ magnétique du
nuage magnétique devra nécessairement effectuer sa rotation dans le plan YZ. Nous pour-
rons donc soit simuler des cas de cordes de flux dont ’axe est perpendiculaire a x, dans
lesquels la composante B, est constamment nulle, soit considérer des exemples de nuages
magnétiques avec une composante B, constante non nulle et ou le champ magnétique
tourne dans le plan YZ. Cette condition sur B, implique aussi que lorsque nous faisons
augmenter 'amplitude du champ magnétique, nous ne pouvons en fait en modifier que
les composantes B, et B.. On notera aussi que les parametres de ’écoulement incident
seront constants sur toute la face d’entrée du domaine de simulation. Autrement dit, on
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FIGURE 6.2 — Intensité et composantes du champ magnétique en fonction du temps dans
la simulation, & I’entrée (en noir), au milieu (en rouge) et a la sortie de la boite (en bleu).

fera 'hypothese que le nuage magnétique est suffisamment grand par rapport a la boite
de simulation pour qu’on puisse le considérer comme étant plan.

L’intensité du champ magnétique et ses composantes en fonction du temps dans la
simulation sont tracées sur la Figure Son amplitude passe de 10 a 30 nT a l'arrivée
du nuage magnétique, dont la rotation lente est celle d’'une corde de flux dont I'axe est
parallele & z, correspondant a une configuration plein nord d’apres les définitions données
au Chapitre 4] Le champ magnétique a tout d’abord uniquement une composante B,
puis tourne progressivement vers +B,. Par rapport aux cas vus au Chapitre 4, nous ne
simulons ici que la premiere moitié de la corde de flux, puisque sa seconde partie est
quasiment identique a la premiere, au signe de B, pres. Ce nuage magnétique se propage
dans une boite de simulation de 200 x 50 x 50 cellules ou le pas d’espace vaut 1 ¢/wp;, &
une vitesse de 500 km.s™!, soit 5,6 en unités normalisées. Le domaine de simulation choisi
s’étend principalement dans la direction z, qui est la direction de I’écoulement, car nous
voulons dans un premier temps vérifier que la structure du nuage magnétique ne soit pas
modifiée de fagon significative au cours de sa propagation dans le vent solaire, sans qu’il
y ait interaction avec un obstacle magnétique.

Les trois courbes correspondent a trois positions différentes dans le domaine de si-
mulation : sur la face d’entrée (en noir), au milieu de la boite (rouge) et au niveau de
la face de sortie (bleu). Ceci nous permet de vérifier non seulement que nous injectons
bien la variation de champ magnétique voulue, mais aussi qu’elle se propage sans subir de
modifications notables dans le domaine de simulation. Celui-ci contient ici uniquement du
plasma du vent solaire et ne comprend pas d’obstacle planétaire, afin de pouvoir valider
dans un premier temps les nouveaux parametres d’entrée du code.

La Figure montre bien que 'on retrouve une variation similaire du champ magné-
tique aux différents points d’observation dans la simulation, avec un décalage temporel
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di au fait que le nuage magnétique se propage a une vitesse finie. L’intensité du champ
magnétique croit bien a chaque fois jusqu’a 30 nT, méme si la durée de la transition aug-
mente peu a peu, au fur et a mesure de la propagation. En effet, cette structure n’est pas
a I’équilibre, puisque la pression magnétique y est plus importante que dans le vent solaire
la précédant, et son front a donc tendance a s’aplanir. Cependant, cette modification de
la transition reste faible sur la distance parcourue, soit 200 ¢/wp;, qui sera la taille en
x de toutes les simulations que nous présenterons dans ce chapitre. Quant a la rotation
du champ magnétique, elle reste bien similaire tout au long de la propagation du nuage
magnétique.

La durée sur laquelle s’effectue la rotation du champ magnétique, et donc par la méme
occasion le rayon de la corde de flux modélisant le nuage magnétique, est contrainte par
les moyens de calcul a notre disposition. Il ne sera pas possible de simuler ces structures
a leurs dimensions réelles, sachant que la durée moyenne de leur passage au niveau de la
Terre est de 'ordre d’'une journée. Nous avons donc dii trouver un juste milieu entre temps
de calcul nécessaire et réalisme de la rotation lente du champ magnétique. Nous fixerons
la durée totale de nos simulations & 1000 €', parmi lesquels 700 Q' seront consacrés &
la rotation du champ magnétique, ce qui correspond a environ 1h45 de temps réel. Sur les
machines a 64 processeurs disponibles au laboratoire, il faut environ six jours de calcul
pour mener a bien ces simulations.

6.3.2 Création d’un nouvel environnement planétaire

La deuxieme modification importante effectuée dans le code hybride a été de définir
un nouvel environnement pour initialiser nos simulations. Ce code a en effet été utilisé
pour des corps du systéme solaire faiblement magnétisés, mais n’a jusqu’a présent pas été
adapté pour reproduire I'environnement terrestre. Le probléeme principal vient du fait que
les dimensions de la magnétosphere terrestre sont telles qu’il ne nous sera pas possible
de la simuler a sa taille réelle avec les moyens de calcul a notre disposition. Le code est
exécuté sur des machines a 64 processeurs de 4 Go de mémoire vive chacun, ce qui nous
permet de travailler sur des domaines de simulation comprenant jusqu’a 200 x 550 x 550
cellules, avec 10 particules par point de grille. La boite de simulation choisie est plus
étendue dans les directions y et z de facon a ce que le choc n’en touche pas les bords,
mise a part la face de sortie. Comme nous ne nous intéressons pas a la propagation du
nuage magnétique dans le vent solaire, mais bien a son interaction avec le choc, il n’est
pas nécessaire que le domaine de simulation couvre une grande distance en x.

Afin de pouvoir résoudre les effets cinétiques dus aux ions, nous avons fixé le pas
d’espace a 1 ¢/wp. Par conséquent, notre simulation couvre au maximum 200 x 550 x
550 ¢/wpi. A titre de comparaison, le point subsolaire de la magnétosphere terrestre se
trouve en moyenne a environ 10 Rg du centre de la Terre, soit quelque 640 ¢/wy;, pour une
longueur inertielle des ions de I'ordre de 100 km dans le vent solaire au voisinage de notre
planete (Omidi et al., 2004). Nous ne pourrons donc pas simuler un obstacle magnétique
de telles dimensions avec les ressources de calcul a notre disposition, mais nous allons
chercher a reproduire un environnement s’en rapprochant autant que possible.

Nous nous concentrons ici sur ’évolution des nuages magnétiques a travers 1’onde
de choc, et plus particulierement a I'impact des différents domaines, quasi-paralléle et
quasi-perpendiculaire, sur leur structure magnétique. Une courbure non réaliste du choc
d’étrave n’est donc pas trop contraignante. Les parametres déterminants pour notre étude
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sont les suivants :

— d’une part, nous voulons avoir acces aux différents régimes de choc, du quasi-

perpendiculaire au quasi-parallele ;

— et d’autre part, la magnétogaine doit avoir une taille suffisante pour que 1’on puisse

y observer la structure modifiée du nuage magnétique, par exemple a l'aide de
satellites virtuels, afin de pouvoir comparer directement les résultats ainsi obtenus
avec ceux présentés dans les chapitres précédents.
Les variables qui vont nous permettre d’ajuster la courbure du choc et la largeur de
la magnétogaine sont les suivantes : la taille de 'obstacle magnétique, sa position, son
moment magnétique et les parametres du vent solaire, en particulier le nombre de Mach
d’Alfvén.

Contrairement aux dimensions de I'obstacle magnétique qui sont limitées par la taille
de notre domaine de simulation, nous n’avons pas de contraintes particulieres imposées sur
les parametres de I’écoulement incident. Par conséquent, nous allons choisir des conditions
de vent solaire similaires a celles rencontrées au voisinage de la Terre. La densité du vent
solaire sera donc fixée & n = 6 cm ™3 et la vitesse & V' = 500 km.s~!. Pour I'intensité initiale
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FIGURE 6.3 — Exemple de carte de densité d’ions (en cm™3) dans le plan XY du domaine
de simulation, pour un nombre de Mach d’Alfvén M, = 1,8. La région bleu sombre
correspond a la magnétosphere, ou le cercle blanc indique 'obstacle magnétique. Les croix
colorées reperent la position de satellites virtuels. Les coordonnées x et y sont données en

¢/wpi.
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du champ magnétique, avant 'arrivée du nuage magnétique, on prendra une valeur assez
élevée, B = 10nT, de facon a ce que le nombre de Mach d’Alfvén soit faible et donc que la
magnétogaine soit large des le début de la simulation. En effet, bien que I'augmentation
de 'amplitude du champ magnétique associée au nuage magnétique permette d’accroitre
par la suite la taille de cette région, cette croissance est limitée dans les cas de nuages
magnétiques ayant une forte composante radiale, puisque cette derniere ne peut pas étre
modifiée. D’ou notre volonté d’avoir des le départ une magnétogaine assez vaste.

Pour ajuster les parametres de 'obstacle, il est vite apparu que d’autres contraintes
venaient s’ajouter a nos criteres sur le choc et la magnétogaine. Tout d’abord, I'obstacle
magnétique doit se trouver loin de la face d’entrée comme de la face de sortie de la
simulation. En effet, si le choc se forme trop pres de la face d’entrée, il est possible qu’il
atteigne celle-ci lors de son expansion due a l'arrivée du nuage magnétique et donc a la
diminution du nombre de Mach d’Alfvén, rendant ainsi impossible 'injection de plasma
et causant I'arrét de la simulation.

A Tautre extrémité de la simulation, si la partie interne de la magnétosphéere créée
par l'obstacle magnétique se trouve trop pres de la face de sortie, ses lignes de champ
sont alors paralleles a ce plan. En effet, a faible distance de 1’obstacle, les lignes de champ
du dipole sont essentiellement orientées le long de .. Cela engendre une accumulation
non physique de particules dans la magnétogaine qui déforme les flancs du choc. Seule la
partie correspondant a la queue magnétique de la magnétosphere peut donc toucher le
bord de la boite. Par conséquent, nous avons positionné I'obstacle au centre du domaine
de simulation.

La taille de I'obstacle joue a la fois sur la dimension du choc et sur sa courbure. Plus
I'obstacle est grand et plus la distance entre son centre et le nez du choc va étre importante,
mais surtout plus le choc a tendance a s’évaser. D’autre part, les flancs de 'onde de
choc ne doivent pas toucher les bords latéraux de la boite de simulation. En effet, des
conditions périodiques sont imposées sur les frontieres dans les directions perpendiculaires
a 1’écoulement incident. Si le choc atteint I'un de ces bords périodiques, il émergera du
cOté opposé, ce qui perturbera cette région de la simulation. Enfin, le moment magnétique
de l'obstacle influera essentiellement sur la position de nez du choc. Ce parametre permet
de dimensionner la taille de la magnétogaine sans trop modifier I’évasement du choc.
En prenant en compte toutes ces contraintes, nous avons fixé le rayon de l'obstacle a
Ropstacte = 10¢/wp; et son moment magnétique a p = 1uT x R, .. Avec ces parametres,
la largeur de la magnétogaine dans la région subsolaire est de l'ordre de 15 c¢/wy; avant
I'arrivée du nuage magnétique, et dépasse 30 c/wp; quand le nombre de Mach d’Alfvén
est minimum, pendant le passage du nuage. En guise d’exemple, une carte de la densité
d’ions, extraite d'une simulation faite avec les parametres d’environnement listés ci-dessus
et pour un nombre de Mach Ma = 1,8 est représentée sur la Figure [6.3] Le nez de 'onde
de choc se situe a environ 60 ¢/wy; du centre de l'obstacle, et celui de la magnétosphere
autour de 25 c¢/wyi, ce qui fait que la magnétogaine a une largeur minimale de 35 c¢/wy;
pour ces conditions de vent solaire, et est plus étendue sur les flancs.

151



CHAPITRE 6. SIMULATIONS HYBRIDES DE I’ INTERACTION D'UN NUAGE
MAGNETIQUE AVEC UNE ONDE DE CHOC

Augmentation de [I'

Initialisation
Bllé,

=0Q =150Q]" r=210Q." t=1000Q"
FIGURE 6.4 — Schéma des différentes étapes de la simulation, définies en fonction de la
variation du champ magnétique au cours du temps.

6.4 Interaction d’un nuage magnétique avec un choc
en configuration quasi-perpendiculaire

Dans un premier temps, nous choisissons de nous restreindre a un choc en configuration
quasi-perpendiculaire afin de rester dans un régime aisément comparable aux résultats
obtenus précédemment avec le modele de magnétogaine et avec les observations, et ainsi
pouvoir valider cette nouvelle approche apportée par le code hybride. Nous avons montré
au Chapitre [] que la partie diurne de 1'onde de choc reste continuellement en géométrie
quasi-perpendiculaire durant le passage de cordes de flux dont I’axe est perpendiculaire a la
direction Terre-Soleil. Nous nous intéressons ici a un nuage magnétique plein nord, dont le
champ axial est dirigé vers +z, et dont la partie centrale atteint ’environnement terrestre.
Nous sommes donc dans une situation tres similaire & celle modélisée au paragraphe [4.3.1]
A Taide de notre modele de magnétogaine, nous avions alors montré que la structure
de ce nuage magnétique était peu modifiée dans la magnétogaine. Le choc restait en
configuration quasi-perpendiculaire durant tout le passage de cette corde de flux, du fait
de 'absence d'une composante B, dans celle-ci.

Les principales caractéristiques de la simulation sont résumées dans le Tableau[6.1] Elle
se divise en trois grandes phases, déterminées par la variation du champ magnétique, qui
sont représentées sur la Figure [6.4 Dans un premier temps, les paramétres de vent solaire
sont gardés constants, de facon a ce que le choc puisse se former en amont de 1'obstacle et
atteigne son état stationnaire. Le champ magnétique interplanétaire est alors uniquement
dirigé suivant ?y. Ensuite intervient 'augmentation de I'intensité du champ magnétique,
qui reste orienté le long de ?y, puis la rotation de sa direction depuis ?y jusqu’a @ ,. Cette
derniere s’effectue sur 700 QZ', ce qui correspond & la majeure partie du temps simulé,
puis l'orientation du champ magnétique est a nouveau gardée constante, pour atteindre
un état final stationnaire. Le rayon de la corde de flux est choisi de facon a ce que 'axe
central du nuage magnétique arrive au niveau de l’environnement planétaire a la fin de
la simulation. Le champ magnétique est alors uniquement le long de B,. Autrement dit,
nous simulons uniquement la premiére moitié du passage de cette corde de flux orientée
plein nord, car nous avons vu au Chapitre [4] que l'interaction de la seconde moitié de
ce nuage magnétique avec l’environnement terrestre donne des résultats équivalents, au
signe de B, pres.
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TABLE 6.1 — Principaux parametres de la simulation

Parametres généraux
Pas de temps At =0,050;"
Pas d’espace Az =1c/wy
Nombre de cellules dans le domaine de simulation | (n,,n,,n.) = (200,550,550)
Temps total simulé 1000 Q!
Position du centre de l'obstacle (100 ¢/wpi,275 ¢/wpi, 275 ¢ /wpi)
Rayon de 'obstacle 10 ¢/wpi
Parametres de ’écoulement incident
Intensité du champ magnétique (initiale) B =10nT
Vitesse V =500km.s™?
Densité n=6cm>
Nombre de Mach d’Alfvén My =5,6

6.4.1 Impact du choc sur le nuage magnétique

La Figure présente ’évolution du champ magnétique au cours de la simulation.
Dans le vent solaire (courbes noires), son intensité (graphique [6.5h) passe de 10 4 30 nT
a l'arrivée du nuage magnétique, entre t = 160 Q" et t = 200", puis reste constante
pendant le passage du nuage magnétique. En amont du choc, B, est égal a zéro (graphique
). La composante B, (graphique ) vaut tout d’abord —10 nT, puis descend a
—30 nT vers t = 200", du fait de I'augmentation de 'amplitude totale du champ
magnétique. La rotation associée au nuage magnétique lui-méme commence peu apres
t = 2009, comme le montrent les variations simultanées de B, et de B, (graphiques
et ) A la fin de la simulation, c¢’est-a-dire au milieu du passage du nuage magnétique,
ona B, =0nT et B, =30 nT.

Afin d’examiner la structure de ce nuage magnétique en aval de 'onde de choc, nous
allons utiliser des satellites virtuels positionnés dans différents secteurs de la magnéto-
gaine, & savoir dans la région subsolaire (rouge) et sur les flancs soir (bleu) et matin
(vert), comme cela avait été fait au chapitre [4] La position de ces différents satellites est
repérée par les croix de couleur sur la Figure [6.3|

En aval de I'onde de choc, nous retrouvons la compression attendue du champ magné-
tique. Comme dans le modéle de magnétogaine, elle est maximale dans la région subsolaire
(courbe rouge sur le graphique [6.5h). Les composantes B, et B, (graphiques et d)
mettent aussi en évidence cette compression et présentent globalement la méme variation
temporelle que dans le vent solaire, mais a une intensité plus grande, en valeur absolue.
Bien que d’amplitude moindre que B, et B,, une composante B, dont le signe varie de
part et d’autre de I’axe Terre-Soleil (voir courbes verte et bleue sur le graphique ap-
parait dans la magnétogaine. Elle est due une fois de plus au drapé des lignes de champ.
Elle diminue au cours du passage du nuage magnétique car la déformation des lignes de
champ devient de moins en moins importante dans le plan XY a mesure que le champ
magnétique tourne de B, vers B,. En effet, lorsque le champ magnétique est uniquement
suivant B., le drapé a lieu dans le plan X7, et n’est donc pas observé par les satellites se
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FIGURE 6.5 — Observations de satellites virtuels dans le vent solaire (en noir) et dans la

magnétogaine, dans la région subsolaire (en rouge), du c6té matin (en vert) et du coté
soir (en bleu). De haut en bas :(a) B, (b) By, (c) By, (d) B, (e) v.

trouvant dans le plan équatorial.

Le dernier graphique de la Figure|6.5|correspond a ’angle v entre le champ magnétique
dans le vent solaire et celui dans la magnétogaine. Sur les flancs de cette derniére (courbes
verte et bleue), il est maximum au début du nuage magnétique puis diminue petit & petit.
Malgré cette variation vraisemblablement causée par le drapé des lignes de champ, v reste
relativement faible, en dessous de 25°, indiquant que la rotation lente du nuage magnétique
est peu modifiée en aval du choc. Dans la région subsolaire (courbe rouge), sa structure
magnétique ne subit pratiquement aucune modification puisque ¢ y est inférieur a 5°.
Qualitativement comme quantitativement, ces résultats sont en tres bon accord avec ceux
obtenus a I’aide du modele de magnétogaine (voir Chapitre . On pourra notamment se
référer a la Figure [4.12] bien que B, et B, soit de signes opposés par rapport a ceux de
la corde de flux présentée sur la Figure [6.5]

Nous cherchons maintenant a déterminer ’angle entre la direction du champ magné-
tique dans le vent solaire et la normale a la surface de 'onde de choc, ©Op,, dont nous
avons souligné I'importance dans les chapitres précédents. Contrairement a notre modele
de magnétogaine qui nous donne directement acces a la valeur de ©p, rencontrée a I’entrée
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FIGURE 6.6 — Valeur de I'angle O, a la surface de I'onde de choc a t = 300 Q' (& gauche)
et at=10009Q;" (& droite).

dans la magnétogaine en remontant les lignes d’écoulement jusqu’au choc, nos simulations
numériques ne nous permettent pas d’obtenir aussi aisément ce parametre en amont des
satellites virtuels. Nous pouvons néanmoins avoir une estimation de la valeur de I'angle
Op, a 'aide de la détermination et du tracé d’isosurfaces implémentés dans le logiciel
Matlab.

Nous identifions tout d’abord l'onde de choc comme une isosurface de l'intensité du
champ magnétique, déterminée a l'aide de la fonction "isosurface' de Matlab. La surface
ainsi obtenue est constituée de plusieurs milliers triangles élémentaires. La fonction "iso-
normals" nous donne ensuite acces a la normale a chacun de ces triangles. Une fois la
normale au choc connue, il suffit de calculer I’angle entre ce vecteur et le champ magné-
tique dans le vent solaire pour obtenir Op, en tout point du choc. Enfin, la valeur de ce
parametre est cartographiée en code couleur sur l'isosurface repérant ’onde de choc. La
Figure présente les cartes tridimensionnelles de O, a deux temps différents au cours
de la simulation. La carte de gauche correspond au début de la rotation a ¢t = 300 Q"
quand le champ magnétique est encore principalement suivant ?y. L’autre carte est dé-
terminée & t = 1000 Q_', lorsque le champ magnétique a fini de tourner et est parallele &
..

Ces figures nous confirment que le choc est essentiellement en configuration quasi-
perpendiculaire dans notre simulation, ce que nous attendions au vu des résultats obtenus
au paragraphe et du fait de ’absence de composante B, dans ce nuage magnétique.
La bande rouge sombre correspond a la région strictement perpendiculaire, c¢’est-a-dire
Ogn ~ 90°, qui se déplace au cours du temps puisqu’elle dépend de I'orientation du champ
magnétique. Au début de ce nuage magnétique, quand le champ magnétique est parallele a
?y, les valeurs de Op, sont maximum dans le plan XZ, tandis qu’a la fin de la simulation,
quand le champ magnétique est parallele a ?z, la région ou Op, ~ 90° se trouve dans le
plan XY.

On peut estimer grossierement qu’au début de la rotation du champ magnétique ’angle
Op, est de ordre de 60° en amont des satellites virtuels situés sur les flancs aube et
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FIGURE 6.7 — Valeur de ¢ dans le domaine de simulation, défini comme I’angle entre le
champ magnétique en ce point et celui dans le vent solaire incident, & ¢t = 300 Q', dans
le plan XY (a gauche), YZ en x = —100 ¢/wp; (au milieu) et XZ (a droite). Par souci de
lisibilité de la figure, on a posé que 1) = 0 dans la magnétosphere.

crépuscule de la magnétogaine, puis que sa valeur croit progressivement jusqu’a atteindre
90° a la fin de la simulation. On retrouverait donc bien une anti-corrélation entre les
valeurs de Op, et celles de 1) qui diminue sur le méme intervalle (voir le dernier graphique
de la Figure . Au point subsolaire, Og, ne varie pas et reste de 'ordre de 90°. Ceci
est bien cohérent avec les faibles valeurs et I'absence de variation de ¢ dans cette région.

La Figure nous donne un apercu global de la valeur de I'angle ¥ a t = 300 QZ', soit
au début du passage du nuage magnétique, dans trois plans de coupe dans la simulation.
De gauche a droite, ces cartes correspondent :

— au plan XY passant par le centre de l'obstacle, donc en z = 0 ¢/wp; ;

—au plan YZ en z = —100c¢/wy;, autrement dit la face de sortie du domaine de

simulation ;

— au plan XZ passant lui aussi par le centre de 'obstacle, ¢’est-a-dire en y = 0¢/wp;.
Toutes les figures ayant un format similaire dans la suite de ce chapitre seront tracées
dans ces mémes plans de coupe, sauf indication contraire.

Comme nous 'avions montré au paragraphe [£.3.1], nous retrouvons ici que ¥ augmente
dans la magnétogaine au fur et a mesure que l'on se rapproche de la magnétopause
puisque les lignes de champ se déforment peu a peu en se drapant autour de celle-ci.
Les plus grandes valeurs de ¢ sont observées dans le plan contenant les lignes de champ
magnétique interplanétaire, c’est-a-dire dans le plan XY, ou cet angle atteint 60° pres de
la magnétosphere. Au contraire, dans le plan XZ, 1 n’excéde pas 30° méme le long de la
magnétopause.

La partie centrale de la Figure montre que les valeurs minimales de 1), de I'ordre
de 5°, sont en fait rencontrées dans un plan qui fait un angle d’une vingtaine de degrés
avec le plan XZ. Cela vient du fait que le champ magnétique a déja entamé sa rotation a
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FIGURE 6.8 — Valeur de ¢ dans le domaine de simulation & ¢ = 1000 Q' (voir légende de
la Figure pour plus de détails).

Ccl
plan perpendiculaire aux lignes de champ magnétique interplanétaire. Cependant, il nous
a semblé plus judicieux de présenter les résultats a t = 300 Q! car le choc a atteint un état
stationnaire, plutot qu’a t = 220 Q" ot il n’a pas fini son expansion due & ’'augmentation
de l'intensité du champ magnétique.

At =1000Qg" (Figure[6.8), la situation s'inverse, et c’est dans le plan XZ (& droite),
ou sont maintenant contenues les lignes de champ dans le vent solaire, que les valeurs de
1) sont maximales. Dans le plan XY tout entier (& gauche), la variation de la direction
du champ magnétique en aval du choc est a présent quasiment imperceptible : ¢ est de
'ordre de quelques degrés. Enfin, que ce soit a t = 300 ;" (Figure ouat=10009;"
(Figure , la carte centrale montre que dans la majeure partie de la magnétogaine, la
structure magnétique de la corde de flux reste tres similaire a celle observée dans le vent
solaire.

t = 3009, et donc n’est plus orienté uniquement le long de ?y. 1 est minimal dans le

En résumé, cette premieére simulation met en évidence qu’en régime quasi-
perpendiculaire, les résultats du code hybride sur 'impact de 'onde de choc sur la struc-
ture du nuage magnétique sont en tres bon accord avec ceux obtenus précédemment, que
ce soit avec notre modele de magnétogaine ou a partir d’observations de satellites. Nous
retrouvons que, bien que l'intensité du champ magnétique augmente du fait de la com-
pression, sa direction est elle peu modifiée dans la magnétogaine lorsque le choc est en
configuration quasi-perpendiculaire. En particulier, dans la région subsolaire, la rotation
du champ magnétique est quasiment identique de part et d’autre de 'onde de choc car
I’angle O, reste autour de 90°. Quand cet angle diminue, par exemple plus loin sur les
flancs, la variation de 'orientation du champ magnétique augmente. Au voisinage de la
magnétopause, le drapé des lignes de champ autour de celle-ci devient comme attendu
important.
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6.4.2 Impact du nuage magnétique sur ’environnement plané-
taire

En plus de nous permettre d’étudier I'impact du choc sur le nuage magnétique, la
simulation nous offre aussi la possibilité d’examiner comment le nuage magnétique modifie
en retour 'environnement planétaire. En effet, aucune hypothese n’est faite sur la réponse
du choc a la variation des parametres amont ou encore sur le profil d’écoulement du plasma
dans la magnétogaine, qui sont décrits de maniere auto-cohérente dans le code hybride,
contrairement a notre modele de magnétogaine ou leur comportement était régi par des
modeles analytiques.

Conséquences sur ’onde de choc : éloignement et déformation

Nous allons tout d’abord nous intéresser aux modifications du choc dues au passage du
nuage magnétique. A l'arrivée de celui-ci, 'amplitude du champ magnétique augmente.
Par conséquent, le nombre de Mach d’Alfvén diminue. D’apres ce que nous avons vu au
Chapitre [3| nous nous attendons donc a ce que le choc s’éloigne de I'obstacle et s’évase.
C’est effectivement ce qui est observé dans la simulation, comme le montre la Figure
ol le code couleur indique l'intensité du champ magnétique dans le plan XY du domaine
de simulation a deux temps différents. La carte de gauche correspond aux conditions de
vent solaire initiales, avec B = 10nT et M, = 5,6, et la carte de droite aux parametres
du nuage magnétique, soit B = 30nT et M,y = 1,8. Bien que l'intensité du champ
magnétique atteigne sa valeur maximale peu apres ¢ = 2109, le choc n’arrive a sa
position d’équilibre associée & ce nouveau nombre de Mach d’Alfvén que vers ¢ = 300 Q.

La comparaison des deux cartes de la Figure révele que la position et la forme de
I'onde de choc sont profondément modifiées par 'arrivée du nuage magnétique. Au point
subsolaire, la largeur de la magnétogaine passe de 15 a pres de 40 ¢/wp,;. Sur les flancs, les
modifications sont encore bien plus importantes, puisque non seulement la magnétogaine
s’élargit, mais en plus la courbure du choc varie de facon notable, ce qui aura un impact
sur la normale a sa surface, et donc sur Og,.

Une fois que I'amplitude du champ magnétique a cessé de croitre, on s’attend a ce
que, une fois sa position d’équilibre atteinte, le choc n’évolue plus au cours du reste du
passage du nuage magnétique. En effet, seule la direction du champ magnétique varie
apres t = 2209, et Pinfluence de ce parameétre sur la position du choc est considérée
comme négligeable devant celle de la pression dynamique ou du nombre de Mach d’Alfvén.
Cependant, si 'on examine la forme du choc dans le plan YZ en z = —100 ¢/w,; sur la
Figure (carte centrale), on constate qu’elle n’est pas symétrique par rotation autour
de I'axe x, mais qu’elle est plus allongée dans la direction y que le long de z, formant une
ellipse dans ce plan de coupe.

De plus, si 'on compare la Figure a la Figure [6.7] il apparait que Uellipse formée
par la section du choc dans le plan YZ en x = —100¢/wy; a tourné entre ¢ = 300 Q5!
et t = 1000Q;". Plus précisément, le petit axe de Dellipse est toujours aligné avec la
direction du champ magnétique interplanétaire, et la rotation de ce dernier entraine une
rotation de la déformation de 'onde de choc.

Le fait que 'onde de choc s’éloigne de 'obstacle devant laquelle elle se forme lorsque le
nombre de Mach d’Alfvén diminue est un phénomene bien connu. De nombreuses observa-
tions de satellites dans ’environnement terrestre montrent que le choc peut étre rencontré
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FIGURE 6.9 — Intensité du champ magnétique dans le plan XY du domaine de simulation
at=1609Q;" (3 gauche) et a t = 300" (a droite), soit avant et pendant le passage du
nuage magnétique.

a des distances particulierement grandes de la Terre quand ce parametre devient tres faible
(Farrugia et al., |[1995]; Lepping et al., [1996|; Tsubouchi et al.,|1997|; Fairfield et al.,|2001];
El-Alaoui et al., 2004). En revanche, si des asymétries de la forme de I'onde de choc sont
parfois identifiées, par exemple entre ses flancs matin et soir (voir par exemple Mérka
et al., 2005b), il n’existe pas a notre connaissance de démonstration observationnelle de
la présence d’une déformation du choc associée a la direction du champ magnétique in-
terplanétaire.

Conséquences sur la magnétopause : déformation

La magnétosphere se caractérise par une densité plus faible que dans le reste du do-
maine de simulation, car les ions du vent solaire ne peuvent pas, ou tres peu, pénétrer dans
cette région. Sur les Figures[6.7) et [6.8] on identifie la magnétosphére comme la zone ot la
densité du plasma est inférieure & 3cm ™. La comparaison de ces deux figures montrent
que le passage du nuage magnétique affecte la forme de la magnétopause.

On remarque que, a l'instar de celle de 'onde de choc, la forme de la magnétopause
n’est pas symétrique par rotation autour de I’axe x (carte centrale des Figures et ,
mais qu’elle est ellipsoidale dans ce plan de coupe. A nouveau, les axes de cette ellipse
tournent au cours du temps, accompagnant la rotation du champ magnétique du nuage
magnétique. Toutefois, la déformation de la magnétopause se fait dans le sens contraire
de celle du choc : la magnétosphere est plus allongée dans le plan contenant le champ
magnétique interplanétaire que dans le plan qui lui est perpendiculaire. Une élongation
similaire de la magnétopause a été mise en évidence par Lavraud et Borovsky (2008)
avec des simulations MHD, et par Lavraud et al. (2013) a partir de la comparaison des
traversées de magnétopause de Cluster avec un modele axisymétrique.
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FIGURE 6.10 — Pressions dynamique (en haut), magnétique (au milieu) et thermique (en
bas) dans le domaine de simulation & ¢ = 1000 ", dans le plan XY (& gauche), YZ en
z = 0c/wy (plan du terminateur) (au milieu) et XZ (a droite).
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FI1GURE 6.11 — Vitesse totale des ions dans le domaine de simulation a ¢ = 1000, dans le
plan XY (a gauche) et dans le plan XZ (a droite).

Conséquences sur la magnétogaine : écoulements asymétriques

Accélérations dans la magnétogaine
Afin de déterminer l'origine des formes asymétriques du choc et de la magnétopause,
nous allons nous pencher sur la contribution relative des différents termes de pression
dans la simulation, qui sont :

— la pression thermique, nikgT; ou n; est la densité d’ions, T} leur température et kg

la constante de Boltzmann ;

— la pression dynamique, p;Vi?, ol p; est la masse volumique des ions et V; leur vitesse;

— la pression magnétique, B%/2p, ot B est I'intensité du champ magnétique et p la

perméabilité du vide.

Ces trois densités d’énergie, données en nPa, sont tracées sur la Figure [6.10] au temps
t =10009", c’est-a-dire lorsque le champ magnétique est parallele & .. On a pris soin
de conserver la méme échelle pour chacune de ces cartes. La partie supérieure de la Figure
[6.10] correspond & la pression dynamique, la partie centrale & la pression magnétique et
la partie inférieure a la pression thermique. La contribution de cette derniere a la densité
d’énergie totale dans la magnétogaine est incontestablement négligeable par rapport aux
autres, car elle est dans I’ensemble inférieure a 1nPa, a de rares exceptions pres.

Dans la magnétogaine, la pression magnétique est maximale pres du point subsolaire,
ou elle atteint pres de 3nPa en raison de 'empilement des lignes de champ qui provoquent
un renforcement de l'intensité du champ magnétique. Ailleurs dans cette région, elle est
distribuée de facon relativement uniforme et reste autour de 1nPa. Il n’apparait pas de
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différence majeure entre les plans XY et XZ. En revanche, la pression dynamique (partie
supérieure de la Figure présente une distribution beaucoup plus contrastée dans la
magnétogaine. Dans le plan XZ, elle est comprise entre 1 et 2 nPa, tandis qu’elle peut
atteindre jusqu’a pres de 5 nPa dans le plan XY, le long de la magnétopause. De plus, la
pression dynamique est minimale au niveau de cette frontiere dans le plan X7, alors que
c’est la que ses plus hautes valeurs sont rencontrées dans le plan XY.

Ces variations de la pression dynamique ne sont pas liées a la densité, car la répartition
de celle-ci dans la magnétogaine est globalement symétrique par rotation autour de I'axe z.
En revanche, la vitesse varie fortement selon que ’on se place dans une région ou une autre
de la magnétogaine, comme l'illustre la Figure . Dans le plan XZ (a droite), contenant
les lignes de champ magnétique, nous retrouvons un profil de vitesse "classique" pour la
magnétogaine : la vitesse est minimum au nez de la magnétosphere, elle réaugmente au
fur et & mesure que le plasma se propage vers ’aval du choc, et elle est partout inférieure
a celle du vent solaire. Nous avions déja vu des profils semblables au paragraphe
lors de la validation de notre modele de magnétogaine (voir Figure . Dans le plan
équatorial (a gauche), perpendiculaire aux lignes de champ magnétique, la distribution
des vitesses en aval du choc reste assez similaire a celle que nous venons de décrire, avec
toutefois une différence majeure au voisinage de la magnétopause, sur les flancs matin
et soir. L’amplitude de la vitesse y est bien plus grande que dans le plan XZ, et est
méme jusqu’a 1,4 fois supérieure a celle du vent solaire. Le plasma est donc accéléré
pres de la magnétopause dans le plan perpendiculaire aux lignes de champ magnétique
interplanétaire.

Ce phénomene a été observé dans la magnétogaine terrestre par de nombreux satellites,
tels que ISEE 1 et 2 et IMP 8 (Chen et al., [1993), Cluster (Lavraud et al., 2007|; Lavraud
et al., [2013)), Geotail (Rosenquist et al., 2007) ou encore Themis (Harris et al., 2013).
Ces études mettent en évidence la présence d’écoulements dans la magnétogaine dont la
vitesse est supérieure a celle mesurée simultanément dans le vent solaire, généralement
pendant le passage de nuages magnétiques ou d’éjections de masse coronales interplané-
taires (Rosenquist et al., |2007); Lavraud et al., 2007|; Lavraud et al., |2013); Harris et al.,
2013). En particulier, les observations conjointes de ISEE 1 et 2 sur le flanc c6té matin
de la magnétogaine et de IMP 8 sur le flanc c6té soir révelent que ces accélérations se
produisent simultanément de part et d’autre de 'axe Terre-Soleil (Chen et al., |1993)).

Mécanismes d’accélération

Un mécanisme pouvant accélérer efficacement les particules est la reconnexion magné-
tique. Cependant, ces observations (Chen et al., 1993); Rosenquist et al., 2007; Lavraud
et al., [2007); Lavraud et al., 2013|; Harris et al., [2013) ont été faites dans des conditions
ou le champ magnétique interplanétaire est orienté vers le nord, et donc ou il est peu
susceptible d’y avoir reconnexion du c6té jour de la magnétopause. De méme, dans notre
simulation, la composante B, du champ magnétique reste en permanence positive. Par
conséquent, nous pouvons raisonnablement écarter la reconnexion magnétique des causes
possibles de ces accélérations sur les flancs de la magnétogaine.
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Outre les processus de reconnexion que nous excluerons ici, trois forces peuvent,
d’apres la description MHD du plasma, contribuer a cette distribution asymétrique des
vitesses dans la magnétogaine : le gradient de pression thermique, le gradient de pression
magnétique et la tension magnétique. En effet, la conservation de I'impulsion s’écrit :

, [Wf F(BF)T] T F - 69)

ot

ou p; est la masse volumique des ions, V; leur vitesse, 7 la densité de courant et p la
pression thermique du plasma. Le terme 7 X § se décompose de la maniere suivante :

2
TE-L(EHF L 09

Ho 2410
ou i (??) ﬁ correspond a la tension magnétique et ?2% au gradient de pression
magnétique. On remarquera que la contribution de ce dernier est négative, et qu’il en est
de méme pour le gradient de pression thermique. Afin de simplifier la comparaison entre
les différentes forces entrant en jeu, nous présenterons par la suite directement —Vp

et —?%, que nous désignerons par abus de langage comme les gradients de pression
thermique et magnétique.

Sachant que la vitesse des ions est dirigée essentiellement suivant la direction —z,
nous allons nous intéresser ici a la composante suivant x de chacune de ces trois forces.
Toutes trois sont tracées sur la Figure at=10009;". Il en ressort que la composante
suivant = du gradient de pression thermique (partie supérieure de la Figure[6.12)) est tres
similaire dans le plan ou les vitesses sont maximales (plan XY, & gauche) et dans le plan
contenant les lignes de champ magnétique (plan XZ, a droite). Il en est de méme pour le
gradient de pression magnétique (partie centrale de la Figure : dans ces deux plans,
sa composante suivant x est positive au niveau du choc, puisque 'amplitude du champ
magnétique augmente a la traversée de cette frontiere, ainsi que dans la région subsolaire,
puis elle devient négative sur les flancs de la magnétosphere. De plus, la distribution dans
la magnétogaine des gradients de pression magnétique et thermique ne varie pas au cours
de la simulation, et ce quelle que soit la composante considérée (la variation temporelle
de ces parametres n’est pas illustrée ici). Pour ces raisons, ces deux forces ne permettent
de toute évidence pas d’expliquer les asymétries observées, ni leur rotation au cours du
passage du nuage magnétique.

En revanche, la distribution de la composante suivant x de la tension magnétique
T, dans la magnétogaine n’est pas symétrique par rotation autour de 'axe x (partie
inférieure de la Figure . Cela est particulierement visible dans le plan du terminateur
(au milieu), ou elle est positive au voisinage des poles et négative pres du plan équatorial,
la ou I’écoulement est accéléré. En outre, I'orientation de la tension magnétique dans la
magnétogaine évolue au cours du passage du nuage magnétique. A I'arrivée de celui-ci,
la région ou T} est positive se trouve dans le plan équatorial, ot sont alors contenues les
lignes de champ magnétique, puis se déplace vers les hautes latitudes au fur et a mesure
de la rotation du champ magnétique. A l'inverse, la région ou 7, est négative tourne
progressivement des podles vers 1’équateur, tout comme les régions ou les accélérations
sont observées. La tension magnétique est donc vraisemblablement a l'origine de cette
distribution asymétrique des vitesses dans la magnétogaine, créant une dichotomie entre
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FIGURE 6.13 — Accélération des particules sur les flancs de la magnétogaine par la tension
magnétique des lignes de champ, ici dans le cas d'un champ magnétique interplanétaire
orienté vers le nord. (1) Les lignes de champ s’empilent & I'avant de la magnétosphere
tandis que (2) leurs extrémités sont emportées par 1’écoulement du vent solaire. (3) Les
lignes de champ glissent le long de la magnétopause et la tension magnétique relachée
accélere les particules dans la magnétogaine équatoriale (Figure adaptée de Chen et al.

(1993)).

les secteurs de la magnétogaine contenant les lignes de champ magnétique et ceux qui
leur sont perpendiculaires.

Ce résultat est en accord avec les conclusions de Chen et al. (1993) qui, a 1'aide d’'un
modele phénoménologique basé sur les équations de la MHD idéale et de simulations
MHD, attribuent les accélérations observées dans la magnétogaine par différents satellites
a la tension magnétique due au drapé des lignes de champ autour de la magnétosphere. Le
schéma présenté sur la Figure [6.13] extrait de Chen et al. (1993), illustre ce mécanisme.
De fagon simplifiée, on peut considérer les lignes de champ comme des élastiques dont la
partie "centrale" est ralentie a 'avant de la magnétosphere. Ce ralentissement cause un
empilement des lignes de force, et donc 'augmentation de I'intensité du champ magnétique
dans cette région (étape (1) sur la Figure [6.13). Les "extrémités" de ces mémes lignes de
champ, qui sont entrainées par 1’écoulement du vent solaire, se courbent sur les flancs
nord et sud de la magnétopause (étape (2)). Une fois que leur partie "centrale” parvient
a glisser sur les flancs de la magnétopause, les lignes de force se relachent brusquement et
la tension ainsi libérée accélere les particules (étape (3)).
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En résumé, au niveau du terminateur, nous avons d’une part les gradients de pression
magnétique et thermique qui agissent de fagon symétrique, par rotation autour de
I'axe x, sur I’écoulement du plasma dans la magnétogaine, et d’autre part la tension
magnétique dont la contribution dépend de la position par rapport aux lignes de champ
magnétique. Dans le plan contenant ces dernieres, la tension magnétique tend a ralentir
les particules, tandis que, dans le plan qui leur est perpendiculaire, elle vient s’ajouter
aux autres forces et contribue a accélérer le plasma jusqu’a des vitesses supérieures a celle
du vent solaire. Dans ces régions d’accélération, les composantes suivant x du gradient
de pression magnétique et de la tension magnétique sont du méme ordre de grandeur,
de —2 & —310~*nPa.km™'. Le gradient de pression thermique est fortement bruité mais
semble globalement présenter des valeurs plus faibles (en valeur absolue). Ces résultats
concernant les accélérations sont similaires a ceux obtenus a ’aide de simulations MHD
globales par Lavraud et al., 2007, qui concluent que les vitesses importantes observées
perpendiculairement aux lignes de champ magnétiques sont a la fois dues a la tension
magnétique et au gradient de pression magnétique, et que les contributions de ces deux
forces sont a peu de choses pres équivalentes.

En définitive, il apparalt que la tension magnétique est a l'origine de la distribution
asymétrique des vitesses observée dans la magnétogaine, car le drapé des lignes de champ
magnétique accélere le plasma sur les flancs de la magnétopause dans le plan qui leur
est perpendiculaire. Une augmentation de la vitesse implique une pression dynamique
accrue, qui a pour conséquence une déformation de la magnétopause, dont les flancs soir
et matin sont comprimés. En ce qui concerne 'onde de choc, la pression cinétique ne
semble pas étre a 'origine de sa forme ellipsoidale dans le plan YZ. Une cause possible de
la déformation du choc pourrait étre la variation de la tension magnétique, qui au niveau
de cette frontiere est dix fois plus grande dans le plan contenant les lignes de champ
magnétique que dans le plan qui leur est perpendiculaire. Enfin, nous n’avons ici présenté
que les résultats obtenus au dernier temps de la simulation, quand le champ magnétique
est parallele a z, mais ces conclusions sont aussi valides pour le reste du passage du nuage
magnétique, au cours duquel la région d’accélération dans la magnétogaine tourne autour
de 'axe x avec le champ magnétique interplanétaire.

6.5 Interaction d’un nuage magnétique avec un choc
en configuration quasi-parallele

Nous nous placons maintenant dans une configuration de nuage magnétique ou le ré-
gime quasi-paralléle est présent sur une partie de 'onde de choc. Ainsi que nous ’avons
vu au Chapitre 4} cette situation est rencontrée lorsque ’axe de la corde de flux est forte-
ment incliné vers le plan équatorial et en-dehors du plan perpendiculaire a 1’écoulement,
ou lorsque 'on rencontre le nuage magnétique tres loin de son axe central.

Sachant que B, ne peut ensuite plus étre modifié au cours de la simulation, I’orientation
du champ magnétique interplanétaire sera initialement quasi-radiale, ¢’est-a-dire qu’il fera
un angle de 20° avec la direction de ’écoulement et sera contenu dans le plan équatorial.
Ceci nous permettra d’obtenir une région quasi-parallele aussi étendue que possible a la
surface du choc. Par la suite, lors de 'augmentation de son intensité, nous ne pourrons faire
varier que sa composante B, dont la valeur triplera, comme dans la simulation présentée
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au paragraphe précédent. Cependant, puisque cette composante a une importance relative
plus faible dans le cas présent, I’accroissement total de I'amplitude du champ magnétique
sera plus modeste, de 10 a 14 nT. Le nombre de Mach d’Alfvén passera donc de 5,6 a 4,
contre 1,8 dans le cas précédent. Par conséquent, la magnétogaine sera plus petite car le
choc s’éloignera moins de l'obstacle. Apres 'augmentation de By, le champ magnétique
interplanétaire forme un angle de 47° avec ’axe x, ce qui correspond a une orientation de
type "spirale de Parker" au niveau de la Terre. Dans ces conditions, il est bien attendu
qu’'une partie de 'onde de choc soit en régime quasi-parallele. Enfin, nous ferons tourner
le champ magnétique dans le plan YZ, tout en gardant B, constant. Le schéma de la
Figure [6.4], retracant les différentes étapes de la simulation, reste valide pour ce cas.

6.5.1 Impact du choc sur le nuage magnétique

A nouveau, nous allons commencer par nous intéresser a I'impact de la traversée du
choc sur la structure de ce nuage magnétique, en nous appuyant sur les observations de
satellites virtuels dans la magnétogaine. Sur la Figure nous avons tracé ’évolution
au cours du temps de 'amplitude et des différentes composantes du champ magnétique,
ainsi que de I'angle ¢ entre le champ magnétique dans le vent solaire et celui dans la ma-
gnétogaine. Les courbes noires représentent les parametres d’entrée de la simulation, donc
le vent solaire. Sur celles-ci, on repére 'augmentation de l'intensité du champ magnétique
(graphique ) entre t = 160 Q" et t = 220", et la rotation lente du champ magné-
tique dans le plan YZ (graphiques et d). La composante B, (graphique [6.14p) reste
constante et vaut -9,8 n'T.

Les courbes rouges, vertes et bleues correspondent comme précédemment aux obser-
vations de satellites virtuels dans différentes régions de la magnétogaine (Figure .
La premiere différence qui apparait par rapport au cas précédent est ’apparition de fluc-
tuations du champ magnétique, tant sur son amplitude que sur ses composantes, et ce
au niveau des trois satellites situés en aval du choc. En ce qui concerne la compression
du champ magnétique (voir graphique ), elle reste maximum dans la région subso-
laire (courbe rouge), vraisemblablement a cause de ’empilement des lignes de champ. En
revanche, elle difféere maintenant d’un flanc a I'autre du choc : au début du nuage magné-
tique, on a un écart d’une dizaine de nT entre 'amplitude mesurée par le satellite coté
soir (en bleu) et celui c6té matin (en vert). De plus, la compression est particulierement
faible du c6té soir : 'intensité du champ magnétique est a peine deux fois plus importante
dans cette partie de la magnétogaine que dans le vent solaire. L’écart entre les amplitudes
observées cOté soir et co6té matin a par la suite tendance a diminuer.

L’angle ¢ (graphique [6.14f) montre que la structure du nuage magnétique est forte-
ment altérée dans la région subsolaire et sur le flanc soir de la magnétogaine, bien que
cette altération diminue au fur et a mesure du passage du nuage magnétique. Du coté
matin, en revanche, v est inférieur a 20° pendant la majeure partie du nuage magnétique,
ce qui est comparable aux valeurs obtenues dans le cas précédent (voir paragraphe .

Pour interpréter ces disparités entre les observations des différents satellites virtuels,
il est nécessaire de se pencher sur la configuration du choc rencontrée en amont de ces
satellites. La Figure présente les valeurs de O, cartographiées a la surface du choc,
aux temps t = 300 Q' (& gauche) et t = 1000 Q;' (& droite). D’apreés ces cartes, le satellite
cOté soir est tout d’abord localisé en aval d’un choc quasi-parallele, ot Op, < 20°, tandis

~Y
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FIGURE 6.14 — Observations de satellites virtuels dans le vent solaire (en noir) et dans
la magnétogaine, dans la région subsolaire (en rouge), du c6té matin (en vert) et du coté
soir (en bleu). Méme format que la Figure [6.5]

que le satellite c6té matin est lui dans la région quasi-perpendiculaire du choc (©p, 2 80°).
Au fur et a mesure de la simulation, la région quasi-parallele tourne vers le sud de 'onde
de choc, et I’écart entre les valeurs de O, en amont de ces deux satellites se réduit peu
a peu, jusqu’a ce qu’on ait pour tout deux Og, de l'ordre de 60° a la fin du passage du
nuage magnétique.

Ceci permet donc d’expliquer les différentes amplitudes du champ magnétique obser-
vées et leur variation au cours du temps, ainsi que le comportement de I’angle ¢ (graphique
6.14k). La présence d’une configuration quasi-paralléle du c6té soir explique les grandes
valeurs de 1 observées au niveau de ce satellite (en bleu) au début de la simulation. ¢ ré-
duit ensuite peu a peu, au fur et a mesure que O, augmente, passant progressivement de
20° a 60°. Du c6té matin au contraire, le choc reste en configuration quasi-perpendiculaire.
Opn v décroit seulement de 90° a 60°, d’ou 'augmentation de v a la fin de la simulation
(en vert), mais on reste a des valeurs relativement petites de cet angle, en dessous de 30°.

Les composantes du champ magnétique varient fortement en aval de I'onde de choc, et
tout particulierement la composante B, (graphique ), afin de permettre aux lignes de
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t =300 - t=1000 ;

FIGURE 6.15 — Valeur de l'angle ©Og, a la surface de 'onde de choc a t = 300 Q;l (a
gauche) et a t = 1000 Q5" (& droite).

champ de contourner la magnétosphere. Comme dans le modele de magnétogaine, nous
retrouvons dans la simulation que la composante du champ magnétique hors du plan
considéré, ici B, puisque les satellites virtuels sont localisés dans le plan équatorial, est
peu modifiée au passage du choc, mise a part 'augmentation de son intensité (graphique
6.14d). En particulier, les satellites coté soir et coté matin rencontrent un B, tres similaire,
bien qu’ils soient situés dans des régions de la magnétogaine ou les régimes de choc sont
tres différents.

En plus du plan équatorial, nous allons aussi examiner les observations de satellites
virtuels positionnés de maniere similaire dans la magnétogaine, mais dans le plan XZ,
qui lui est perpendiculaire. Les résultats ainsi obtenus sont tracés sur la Figure Les
données dans le vent solaire (en noir) et dans la région subsolaire (en rouge) sont les
mémes que sur la Figure tandis que les courbes bleu clair et vert clair correspondent
respectivement aux flancs nord et sud de la magnétogaine.

Nous y retrouvons globalement les mémes caractéristiques que dans le plan équatorial :
la compression du champ magnétique differe sur les flancs opposés de la magnétogaine,
révélant les asymétries a l'intérieur de celle-ci, et est particulierement faible quand les
valeurs de Og, sont tres petites, notamment a la fin de la simulation ou cet angle approche
de 0° au niveau du satellite dans la partie sud (voir Figure . Les composantes B,
et B, sont modifiées de facon différente d'un point d’observation a un autre, tandis que
B, varie dans le méme sens au niveau de tous les satellites, ce qui est en accord avec le
commentaire fait plus t6t au sujet de la composante du champ magnétique perpendiculaire
au plan considéré. Comme nous ’avions observé avec notre modele de magnétogaine dans
I'exemple détaillé au paragraphe [£.3.2] la composante B, peut changer de signe en aval
de I'onde de choc. Ici, elle est négative jusqu’au temps t = 260 Q' alors qu’elle est nulle
puis positive coté vent solaire.

L’angle 1) révele une fois encore la forte modification subie par la structure du nuage
magnétique dans la magnétogaine, que ce soit dans la région subsolaire ou dans la partie
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FIGURE 6.16 — Observations de satellites virtuels dans le vent solaire (en noir) et dans

la magnétogaine, dans la région subsolaire (en rouge), sur le flanc sud (en vert) et sur le
flanc nord (en bleu). Méme format que la Figure .

sud. Du ¢6té nord, 9 est au contraire tres faible, traduisant une faible variation de ’orien-
tation du champ magnétique du vent solaire a la magnétogaine. Ces disparités entre les
différents secteurs de la magnétogaine avaient déja été mises en évidence par le modele
de magnétogaine, et dans une moindre mesure avec les observations de satellites. Les
résultats de cette simulation confirment ceux obtenus précédemment.

Pour avoir un apercgu plus global de la variation de la structure du nuage magnétique
dans la magnétogaine, les Figures et présentent la valeur de 'angle v dans trois
plans de coupe a l'intérieur de la simulation, a ¢ = 300 Q' et ¢t = 1000 ;*. On remarquera
que ’échelle de couleur s’étend de 0° a 100°, contre seulement 60° dans le cas détaillé au pa-
ragraphe précédent. Si l'orientation du champ magnétique est relativement peu modifiée,
c’est-a-dire qu’elle varie de moins de 20°, dans une partie importante de la magnétogaine,
elle est en revanche tres largement altérée en aval de la région quasi-parallele du choc.
Deés la traversée de cette frontiere, on observe un écart d’une cinquantaine de degrés entre
les directions amont et aval du champ magnétique, qui augmente encore par la suite.
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FIGURE 6.17 — Valeur de v dans le domaine de simulation & ¢ = 300 Q' (voir légende de
la Figure [6.7] pour plus de détails).

Ces cartes révelent la structuration profondément asymétrique du champ magnétique
dans la magnétogaine au cours du passage de ce nuage magnétique. On pourra d’ailleurs
remarquer que, a ¢t = 300Q:", la carte de 1 dans le plan XZ n’est pas symétrique par
rapport a l'axe z, tandis que celle dans le plan XY & t = 1000Q;" Iest. Si nous nous
basons sur la conclusion tirée au chapitre précédent, a savoir que 1) et ©Op, sont anti-
corrélés, cela signifie que 'angle Oy, differe de part et d’autre de 'axe x dans le premier
cas, et pas dans le second. Ceci expliquerait pourquoi les satellites dans les régions nord
et sud n’observent pas la méme intensité du champ magnétique, alors que ceux coté soir
et matin mesurent des amplitudes similaires a la fin de la simulation, quand ¢ est réparti
de facon symétrique dans le plan équatorial.

Pour conclure sur I'impact a grande échelle du choc sur ce nuage magnétique, les
résultats obtenus avec le code hybride sont en tres bon accord avec les observations de
satellites et confortent les sorties de notre modéle de magnétogaine. Nous avons ainsi
retrouvé la faible compression du champ magnétique attendue en aval d'un choc quasi-
parallele, ainsi que la forte variation de son orientation que nous avions mise en évidence
dans les chapitres précédents. Cette simulation nous permet de confirmer ce qui avait
déja été observé avec le modele de magnétogaine, a savoir que cette région présente de
profondes asymétries, que ce soit au niveau de la direction ou de l'intensité du champ
magnétique, lorsqu’une région quasi-parallele est présente sur un des flancs du choc. On
peut donc raisonnablement supposer que ces asymétries existent dans de nombreux cas de
nuages magnétiques, car le choc est rarement restreint au régime quasi-perpendiculaire.
De ce fait, selon la région de la magnétogaine prise en compte, la structure du nuage
magnétique pourra différer notablement ou au contraire étre tres proche de celle dans le
vent solaire, ce qui affectera nécessairement son impact sur la magnétosphere.
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FIGURE 6.18 — Valeur de ¢ dans le domaine de simulation a ¢ = 1000 ;" (voir légende
de la Figure pour plus de détails).

6.5.2 Impact du nuage magnétique sur le choc

Comme dans le cas quasi-perpendiculaire, nous allons maintenant nous intéresser a
I'impact de ce nuage magnétique sur l'environnement planétaire. A nouveau, la dimi-
nution du nombre de Mach d’Alfvén associée a 'augmentation de 'intensité du champ
magnétique provoque 1’éloignement du choc par rapport a l'obstacle. Cela est illustré
sur les Figures et [6.20] ol est présentée la densité des ions dans la simulation a
t = 160", donc avant I'arrivée du nuage magnétique, et a ¢t = 240Q;"', quand I'in-
tensité du champ magnétique a atteint sa valeur maximale. Le déplacement du choc est
néanmoins nettement moindre que dans la simulation précédente car le nombre de Mach
ne descend qu’a 4, contre 1,8 auparavant.

La différence majeure entre cette simulation et celle étudiée au paragraphe [6.4] est bien
entendu la présence du domaine quasi-paralléle a la surface du choc. Cette configuration
est a 'origine de perturbations importantes en amont de 'onde de choc, qui forment le
pré-choc, ainsi que dans la magnétogaine. Le pré-choc est la premiere partie de I'envi-
ronnement planétaire avec laquelle le nuage magnétique interagit, et nous allons nous
intéresser a son impact sur celle-ci. Le pré-choc est la région ou les particules du vent
solaire réfléchies sur 'onde de choc remontent le long des lignes de champ magnétique
interplanétaire et perturbent I’écoulement incident. On y observe d’importantes fluctua-
tions de tous les parametres macroscopiques du plasma, parmi lesquels la densité des ions
que nous allons examiner ici.

Avant D'arrivée du nuage magnétique, le pré-choc se trouve essentiellement dans le
plan équatorial, du c6té soir, comme on peut le voir sur la Figure qui montre la
densité d’ions dans trois plans de coupe & ¢t = 160", soit juste avant 'augmentation de
I'intensité du champ magnétique. Dans le pré-choc, qui s’étend quasiment jusqu’a la face
d’entrée du domaine de simulation, la densité totale, comprenant les ions du vent solaire
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FIGURE 6.19 — Densité des ions dans le domaine de simulation & ¢t = 160 Q_', soit avant

larrivée du nuage magnétique (Ma = 5,6). Les plans représentés sont les mémes que sur

la Figure [6.7]

et ceux réfléchis sur le choc, fluctue entre 3 et 15cm™3, tandis qu’elle reste autour de
6 cm ™2 ailleurs dans le vent solaire. En aval du pré-choc, la magnétogaine elle-méme est
extrémement fluctuante, et les variations de la densité y sont du méme ordre de grandeur
que du coté amont. Cela rend d’ailleurs la distinction entre pré-choc et magnétogaine
difficile sur la Figure [6.19] d’autant que la compression est faible au niveau du choc quasi-
parallele, et donc celui-ci n’est pas défini par un saut bien net de la densité. Partout
ailleurs, au contraire, on retrouve bien cette augmentation brusque de la densité qui nous
permet d’identifier le choc.

Lorsque I'intensité du champ magnétique croit, au début du nuage magnétique, elle ne
concerne que la composante B, du champ magnétique, puisque B, ne peut étre augmentée.
L’orientation du champ magnétique total est donc par la méme occasion modifiée. Comme
la direction du champ magnétique s’écarte de ?w la région quasi-paralléle a tendance a
s’éloigner du point subsolaire et le pré-choc se déplace quelque peu vers les x négatifs a
Iarrivée du nuage magnétique. C’est ce que montre la Figure , tracée a t = 240 Q"
c’est-a-dire quand le champ magnétique a atteint son amplitude maximale.

La Figure [6.20] met aussi en évidence l'atténuation du pré-choc, comme s’il était "em-
porté" par le nuage magnétique. A ce temps de la simulation, le champ magnétique est
incliné de 45° par rapport a ’axe x et le pré-choc devrait toujours s’étendre sur la majeure
partie du coté soir du choc, mais la densité y présente des fluctuations bien plus faibles
qua t = 1609, (voir cartes de gauche des Figures et . Dans le plan YZ en
r = —100 ¢/wp; de la Figure , on peut identifier le domaine quasi-parallele du choc car
il forme une sorte de "renfoncement". En effet, une partie de I’énergie étant emportée par
les ions réfléchis, la région quasi-parallele est plus proche de 'obstacle que la région quasi-
perpendiculaire. A la fin de la simulation (voir Figure , le secteur quasi-parallele du
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FIGURE 6.20 — Densité des ions dans le domaine de simulation a ¢ = 240 Q_", soit & la fin
de 'augmentation de 'amplitude du champ magnétique et au début de sa rotation lente
(Ma = 4). Les plans représentés sont les mémes que sur la Figure
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FIGURE 6.21 — Densité des ions dans le domaine de simulation & ¢t = 1000 Q2! soit a la

ci»
fin du passage du nuage magnétique (M, = 4). Les plans représentés sont les mémes que
sur la Figure [6.7]

choc a tourné et se trouve dans le plan XZ (a droite), comme en témoigne la forme trés
asymétrique de la magnétogaine dans ce plan. Cette déformation est aussi bien visible
verticalement dans le plan YZ en # = —100 ¢/wp; (carte centrale de la Figure .

La position du pré-choc change au cours du passage du nuage magnétique. Au départ,
il se trouve dans le plan équatorial (voir Figure , puis tourne peu a peu au fur et a
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mesure de la variation de l'orientation du champ magnétique en amont du choc, jusqu’a
se trouver dans le plan XZ a la fin de la simulation. La rotation du champ magnétique est
donc suffisamment lente par rapport aux échelles caractéristiques du pré-choc pour que
celui-ci puisse se reformer tout en suivant la direction du champ magnétique tout au long
du passage du nuage magnétique.

Cependant, bien que la forme de 'onde de choc témoigne de la présence de la configu-
ration quasi-parallele, les fluctuations de la densité ont considérablement diminué entre
les temps t = 1600 et t = 240Q5", c’est-a-dire quand l'intensité du champ magné-
tique augmente dans la simulation. L’écoulement du vent solaire conserve une vitesse
constante au cours du passage du nuage magnétique, de telle sorte que cette atténuation
du pré-choc ne puisse pas étre attribuée a une vitesse trop grande, qui empécherait les
ions de remonter suffisamment les lignes de champ pour perturber notablement le vent
solaire incident. Le seul parametre que nous faisons varier est le champ magnétique, et,
par l'intermédiaire de son intensité, le nombre de Mach d’Alfvén. Ce dernier caractérise
la quantité d’énergie devant étre dissipée au niveau du choc pour passer d’un écoulement
supersonique a un écoulement subsonique. Si le nombre de Mach diminue, il y a moins
d’énergie a dissiper. Par conséquent, il y aura moins de particules réfléchies au niveau du
choc, ce qui expliquerait I'atténuation du pré-choc que nous observons.

Afin de valider cette hypothése, nous avons effectué une autre simulation de ce nuage
magnétique, mais en prenant cette fois-ci une vitesse de vent solaire plus élevée V =
715km.s~!. Nous avons donc M, = 8 avec les parameétres d’entrée initiaux, puis My =
5,6 lorsque l'intensité du champ magnétique est maximum. De méme que dans le cas
précédent, le pré-choc se forme avant l'arrivée du nuage magnétique et tourne avec la
direction du champ magnétique en amont du choc. Toutefois, les fluctuations associées a
cette région restent cette fois bien visibles jusqu’a la fin de la simulation.

Densité d’ions (t = 01000 Q")
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FIGURE 6.22 — Densité des ions dans le domaine de simulation a ¢ = 1000 Q", soit & la

fin du passage du nuage magnétique (My = 5,6). Les plans représentés sont les mémes

que sur la Figure
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0
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FIGURE 6.23 — Fonctions de distribution des ions dans le pré-choc, calculées a t = 160 Q'
en 1 = —25¢/wpi, ¥ = 180c/wpi et z = Oc/wpy (2 gauche) et & t = 1000Q;" en z =
—25¢/wpi, Yy = 0c/wy et z = —180 ¢/wp; (& droite) — Les deux fonctions de distribution
sont calculées dans des plans différents a cause de la rotation du pré-choc, qui suit celle
du champ magnétique.

La densité des ions a t = 1000 Q" est présentée sur la Figure Comme le nombre
de Mach est plus élevé que dans le cas précédent, la magnétogaine y est plus étroite que
sur la Figure En revanche, nous observons bien cette fois-ci la présence du pré-choc
en amont de la région quasi-parallele, dans le plan XZ (& droite) et verticalement dans
le plan YZ a x = —100. Il est moins marqué que sur la Figure (& gauche), malgré
un nombre de Mach identique, car la vitesse du vent solaire y est plus grande et donc les
particules remontant les lignes de champ sont plus rapidement convectées vers ’aval par
I’écoulement incident.

Il semblerait donc bien que la diminution du nombre de Mach d’Alfvén soit a 'origine
de l'atténuation du pré-choc. Pour examiner plus en détail cette région, nous allons nous
intéresser aux fonctions de distribution des ions dans I'espace des vitesses. La partie gauche
de la Figure donne un exemple de fonction de distribution caractéristique des ions
dans le pré-choc. Cette fonction de distribution a été calculée au temps t = 160 Q' sur
un volume de 10x10x10 cellules dont le centre (situé en x = —25c¢/wy, y = 180 ¢/wy;,
z = 0c/wpi) est repéré par la croix blanche sur la Figure . Les vitesses parallele et
perpendiculaires ont été déterminées par rapport au champ magnétique local. Le faisceau
d’ions du vent solaire, centré en (0,0), a été masqué par souci de lisibilité de la figure.

Cette fonction de distribution révele la présence d’ions plus énergétiques que ceux
du vent solaire ambiant et se propageant le long des lignes de champ magnétique, vers
I’amont, comme l'indique leur vitesse parallele négative importante. Leur distribution est
symétrique de part et d’autre de 'axe V| = 0, et est typique des faisceaux d’ions observés
dans le pré-choc. Au temps ¢ = 160 ", le nombre de Mach vaut encore 5,6 et le pré-choc
est bien visible (voir Figure [6.19).

A la fin de la simulation, au contraire, les cartes de densité de la Figure laissent
supposer que le pré-choc a completement disparu. Le secteur quasi-paralléle du choc se
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trouve alors dans le plan XZ, dans la partie z < 0. Afin de tenir compte de la nouvelle
position de cette région, du fait de la rotation du champ magnétique, nous allons déter-
miner la fonction de distribution des ions en (z = —25¢/wpi, y = 0¢/wpi, 2 = —180 ¢/wy;)
at = 10009Q;" (croix blanche sur la Figure [6.21). La fonction de distribution ainsi obte-
nue est tracée sur la partie droite de la Figure [6.23] Nous y retrouvons bien la signature
caractéristique des ions du pré-choc, malgré le faible nombre d’ions réfléchis observés.

Le passage du nuage magnétique joue un role majeur sur les caractéristiques de la
région quasi-parallele du choc. L’orientation du champ magnétique en amont de 1'onde
de choc controle les valeurs de ©g, et donc la position du domaine quasi-parallele et du
pré-choc qui lui est associé. Par conséquent, la rotation lente de sa direction au cours du
nuage magnétique entraine une rotation de la région turbulente du pré-choc. Par ailleurs,
I’augmentation de 'intensité du champ magnétique a 'arrivée du nuage magnétique oc-
casionne une diminution du nombre de Mach d’Alfvén. Celle-ci provoque une atténuation
du pré-choc en réduisant la quantité d’énergie qui y est dissipée.

6.5.3 Impact du nuage magnétique sur la magnétogaine

Nous avons souligné au paragraphe que tous les satellites virtuels dans la ma-
gnétogaine observaient d’importantes fluctuations du champ magnétique, qui sont dues a
la présence d'une configuration quasi-paralléle au niveau du choc. Ceci est en accord avec
les résultats obtenus avec les données de Cluster, présentés aux Chapitres 2] et [}, ot nous
avions vu que ces fluctuations étaient la signature du régime quasi-parallele.

En ce qui concerne les accélérations dans la magnétogaine dans la direction perpendicu-
laire au champ magnétique mises en évidence en configuration quasi-perpendiculaire (voir
paragraphe , elles ne sont pas observées au tout début de cette nouvelle simulation,
mais apparaissent ensuite lors de I'augmentation de 'amplitude du champ magnétique.
Cela est vraisemblablement dii a l'orientation initialement quasi-radiale du champ ma-
gnétique, car les lignes de champ ne se drapent alors pas autour de la magnétosphere de
la méme maniere que lorsque le champ magnétique interplanétaire est majoritairement
perpendiculaire a 1’écoulement. Pour un champ magnétique interplanétaire quasi-radial,
les lignes de champ n’ont pas tendance a s’accumuler a 'avant de la magnétopause, mais
sont déviées de part et d’autre de celle-ci. Par la suite, lorsque B, augmente et que le
champ magnétique fait un angle de 45° avec la direction de 1’écoulement, on retrouve
une situation assez similaire a celle vue au paragraphe [6.4] avec une distribution asymé-
trique de la tension magnétique qui accélere le plasma dans la direction perpendiculaire
au champ magnétique. On y observe alors a nouveau des vitesses supérieures a celle du
vent solaire au voisinage de la magnétopause.

Conclusions

A T'aide du code développé par Modolo et al. (2005)), nous avons effectué les premieres
simulations hybrides tridimensionnelles de I'interaction de la structure magnétique d’un
nuage magnétique avec une onde de choc planétaire. Pour cela, nous avons adapté les
parametres d’initialisation du code afin d’injecter un champ magnétique variable, repro-
duisant celui d’'un nuage magnétique, a I'entrée du domaine de simulation, et nous avons
défini un nouvel environnement planétaire de fagon a avoir une géométrie de choc similaire
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a celle du choc terrestre.

Ces simulations numériques nous ont offert 'opportunité d’examiner les conséquences
du passage d’un nuage magnétique sur le choc et la magnétogaine, qui sont les suivantes :

— L’onde de choc s’éloigne de I'obstacle et s’évase, du fait de la diminution du nombre
de Mach d’Alfvén associée au renforcement de I'intensité du champ magnétique dans
le nuage magnétique.

— L’onde de choc n’est pas symétrique par rotation autour de I’axe z. Sa coupe dans
le plan YZ n’est pas circulaire, mais forme une ellipse, dont le grand axe est dirigé
dans la direction perpendiculaire au champ magnétique interplanétaire. Cette dé-
formation de I'onde de choc se modifie au cours du passage du nuage magnétique
car la direction de I’élongation tourne avec le champ magnétique du nuage.

— De méme, la magnétopause n’est pas non plus symétrique par rotation autour de
I’axe x, mais apparait comme ellipsoidale dans le plan YZ. A nouveau, les axes
de cette ellipse tournent avec le champ magnétique du nuage. Cependant, I’élonga-
tion de cette frontiere se fait cette fois dans le plan contenant les lignes de champ
magnétique.

— Dans la magnétogaine, on observe une accélération du plasma localisée dans le
plan perpendiculaire au champ magnétique interplanétaire et au voisinage de la
magnétopause. Dans cette région, I’écoulement atteint une vitesse environ 1,4 fois
supérieure a celle du vent solaire.

Ces effets du nuage magnétique sur 'environnement terrestre sont en accord avec les
observations de satellites au voisinage de la Terre (Farrugia et al., [1995[; Lepping et al.,
1996|; Fairfield et al., 2001); Lavraud et al., [2007|; Lavraud et Borovsky, [2008|; Lavraud
et al., 2013) et avec des simulations MHD antérieures (Lavraud et al., 2007); Lavraud et
Borovsky, 2008|; Lavraud et al., [2013)

L’analyse des différents termes de pression dans la magnétogaine montre que la dis-
tribution de la pression dynamique est fortement asymétrique, en raison des vitesses
importantes présentes dans les secteurs de la magnétogaine perpendiculaires au champ
magnétique interplanétaire. La pression dynamique plus forte dans ces régions entraine
une compression de la magnétopause, ce qui explique la déformation de cette frontiere.
Pour identifier la cause de cette asymétrie, nous comparons les contributions des diffé-
rentes forces en présence, et en particulier leur composante suivant z, c¢’est-a-dire le long
de I’écoulement. En ce qui concerne les gradients de pression magnétique et thermique,
leur composante suivant x présente une distribution symétrique par rotation autour de
I’axe x dans la magnétogaine. Ce n’est en revanche pas le cas pour la tension magnétique,
dont la composante T, change de signe selon que 1'on se place dans un secteur de la
magnétogaine ou la vitesse du plasma dépasse ou non celle du vent solaire.

Dans le plan contenant les lignes de champ magnétique, la tension magnétique s’oppose
a l'écoulement des particules et diminue donc leur vitesse. Au contraire, dans le plan
qui leur est perpendiculaire, son action, cumulée a celle des autres forces entrant en
jeu, accélere les particules jusqu’a une vitesse supérieure a celle du vent solaire. Par
conséquent, la tension magnétique est a l'origine de la distribution asymétrique des vitesses
dans la magnétogaine. Ce résultat est en accord avec les conclusions tirées par Chen et
al. (1993) et Lavraud et al., 2007. La présence de telles accélérations localisées sur les
flancs de la magnétosphere dans les secteurs de la magnétogaine perpendiculaires aux
lignes de champ magnétique interplanétaire aura vraisemblablement un impact sur la
magnétopause, en particulier dans le développement de I'instabilité de Kelvin-Helmholtz.
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Il a notamment été observé que des ondes de surface se forment alors sur cette frontiere
dont les caractéristiques suggerent qu’elles sont générées par cette instabilité (Chen et al.,
1993)).

Deux exemples de nuages magnétiques, correspondant a deux configurations de champ
magnétique, ont été présentés dans ce chapitre. Le premier, décrit par une corde de flux
de type plein nord, est directement comparable au cas modélisé qui a été présenté au
paragraphe[4.3.1] La simulation hybride confirme les résultats du modele de magnétogaine
et en affine les conclusions. Lorsque le choc est en configuration quasi-perpendiculaire,
la rotation lente du champ magnétique est peu modifiée dans la magnétogaine, sauf au
voisinage de la magnétopause ot le drapé des lignes de champ altere la structure du nuage
magnétique. Ce résultat est aussi cohérent avec les observations de satellites.

Dans une seconde simulation, nous nous sommes penchés plus particulierement sur le
régime quasi-paralléle. Les résultats ainsi obtenus confirment également ceux du modele de
magnétogaine et sont en bon accord avec les observations, puisque nous retrouvons que la
structure du nuage magnétique est fortement altérée en aval d’un choc quasi-parallele. Le
code hybride nous offre de surcroit une description plus réaliste de cette configuration du
choc que ne pouvait nous fournir le modele de magnétogaine. La compression magnétique
est alors tres réduite dans la magnétogaine, et nous observons de plus de larges fluctuations
de la densité et du champ magnétique. Ces dernieres sont observées par Cluster dans le cas
4 du Chapitre [5| mais ne peuvent pas étre reproduites par notre modele semi-analytique.

Dans la simulation hybride, la présence d’une configuration quasi-parallele a la surface
du choc entraine la formation du pré-choc en amont de cette frontiere. Cette région se
développe autour du point ou le champ magnétique est parallele a la normale au choc. Le
pré-choc se caractérise par un fort niveau de turbulence et les grandeurs macroscopiques
du plasma y fluctuent largement. Dans la magnétogaine en aval du choc en régime quasi-
parallele, on observe aussi d’'importantes fluctuations de ces parametres, a tel point que
la séparation entre vent solaire et magnétogaine n’est plus discernable.

La rotation du champ magnétique au cours du nuage magnétique occasionne une
rotation du pré-choc, car la région quasi-parallele se déplace a la surface du choc. Au
début de la simulation, le pré-choc se trouve dans le plan équatorial, sur le flanc soir, et a
la fin de la simulation il est localisé sur le flanc sud. D’autre part, le pré-choc est atténué
par l'arrivée du nuage magnétique, a cause de la diminution du nombre de Mach d’Alfvén.
A My = 4, les fluctuations associées au pré-choc ne sont quasiment plus discernables, alors
qu’elles sont observées pour des nombres de Mach plus élevés. Avant méme d’atteindre
la magnétosphere, le nuage magnétique a déja un fort impact sur les parties externes de
I’environnement terrestre, c¢’est-a-dire le pré-choc, le choc et la magnétogaine.
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Chapitre 7

Conclusions et perspectives

Les nuages magnétiques jouent un role central dans les relations Soleil-Terre, notam-
ment parce qu’ils sont a l'origine des tempétes géomagnétiques les plus intenses. L’étude
de leur interaction avec ’environnement terrestre présente un intérét majeur, d’'une part
dans le cadre du développement de la météorologie de I'espace, donc dans un souci de
prédiction des perturbations engendrées au voisinage de notre planete, mais aussi parce
qu’elle souléve des questions plus fondamentales, telles que la fagon dont s’effectue le
couplage entre vent solaire et magnétosphere, le role joué par les différentes régions de
I’environnement terrestre, depuis le choc jusqu’a la queue magnétique, ou encore la fagon
dont I'énergie est transférée de 'une a I'autre. Si le scénario global du déclenchement de
tempétes géomagnétiques causées par les nuages magnétiques, dont les grandes étapes
sont illustrées par la Figure [7.1], peut étre considéré comme relativement bien connu, il
présente néanmoins de nombreuses failles. En effet, dans certains cas, il ne permet pas
toujours d’expliquer pourquoi certaines structures sont géoffectives ou non, c’est-a-dire
si elles génerent ou non des perturbations dans la magnétosphere. Afin d’aboutir a une
meilleure compréhension, et éventuellement & une meilleure prédiction, de ces processus,
il est nécessaire de s’intéresser dans le détail a 'interaction des nuages magnétiques avec
I’environnement terrestre.

7.1 Résultats obtenus

Dans le cadre de cette theése, nous nous sommes focalisés sur les premieres étapes de ce
phénomene, a savoir la traversée du choc d’étrave et la propagation dans la magnétogaine,
jusqu’a la magnétopause. Notre intérét est stimulé par des études récentes qui ont mis
en exergue le role important joué par la magnétogaine dans le couplage entre le vent
solaire et la magnétosphere et qui n’a que peu été analysé jusqu’a présent. Nos objectifs
étaient de comprendre dans quelle mesure 'onde de choc altere la structure des nuages
magnétiques, si altération il y a lorsqu’ils franchissent cette frontiere, puis comment cette
structure se propage en aval pour finalement interagir avec la magnétosphere. Sachant que
la géoeffectivité d’un nuage magnétique est généralement estimée a partir de sa structure
dans le vent solaire, nous avons cherché a savoir si la traversée de ’'onde de choc pouvait
ou non modifier ses effets possibles sur I’environnement terrestre. Afin de répondre a ces
questions, nous avons adopté trois approches différentes et complémentaires de I'étude
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FIGURE 7.1 — Les relations Soleil-Terre en trois étapes clés : éjection de masse coro-
nale, interaction avec I’environnement magnétique terrestre et aurores polaires (Source :

SOHO).

de l'interaction des nuages magnétiques avec le choc terrestre : I'analyse d’observations
effectuées par des satellites, un travail de modélisation reposant sur les équations fluides
de la MHD et enfin des simulations numériques incluant les effets cinétiques des ions.

7.1.1 Analyse des observations de satellites

Dans un premier temps, j’ai utilisé conjointement les données de différents satellites,
ACE dans le vent solaire, et Cluster et Geotail dans la magnétogaine, pour comparer
la structure des nuages magnétiques en amont et en aval du choc. Une premiere étude
de cas, présentée dans le Chapitre 2 de ce mémoire, a mis en évidence des signatures
différentes dans la magnétogaine selon les évenements. On observe tantét une rotation
lente similaire de part et d’autre du choc, et tantot des différences notables. De plus, ces
deux comportements peuvent se succéder lors du passage d’'un méme nuage magnétique.
L’altération de la structure magnétique du nuage dans la magnétogaine peut donc varier
au cours du temps. Enfin, la comparaison des données de deux satellites situés dans des
régions différentes de la magnétogaine nous permet de mettre en évidence des variations
spatiales de la modification de la structure magnétique du nuage au passage du choc.

L’estimation directe de 'angle Og,, entre la normale au choc et le champ magné-
tique en amont de celui-ci, a permis de montrer que ces disparités semblaient étre liées
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a la configuration du choc rencontrée par le nuage magnétique. Si le choc traversé est
en régime quasi-perpendiculaire, la structure magnétique du nuage magnétique est peu
modifiée dans la magnétogaine, tandis qu’elle varie fortement au passage d’un choc quasi-
parallele. Cependant, la position des satellites dans la magnétogaine n’offre pas toujours
la possibilité de remonter a la valeur de I'angle ©p, car ils ne franchissent pas forcément
le choc au cours du passage du nuage magnétique.

7.1.2 Modélisation

Il devient alors nécessaire de s’appuyer sur un modele de magnétogaine, dont le dé-
veloppement et 'application a constitué la deuxieme grande partie de mon travail de
recherche. J’ai tout d’abord sélectionné parmi les modeles existants un modele de choc
adapté aux conditions spécifiques associées aux nuages magnétiques, c’est-a-dire notam-
ment un nombre de Mach d’Alfvén particulierement faible. La position du choc et la
valeur de I'angle ©p, prédites par différents modeles ont été confrontées aux observations
de Cluster. Nous avons ainsi pu montrer que d’une part tous les modeles testés évaluent
correctement, a 10° pres, 'angle Og,, et que d’autre part le modele de Jerdb et al. (2005))
donne une estimation plus fiable de la position de 'onde de choc. Cette étude, détaillée
dans le Chapitre 3, a fait 'objet d’une publication dans la revue Annales Geophysicae
(Turc et al., 2013).

Ensuite, un modele simplifié de I'interaction d’un nuage magnétique avec le choc ter-
restre a été construit, de facon a nous donner un premier apergu du réle joué par 'onde
de choc. Ce modele s’appuie sur le modele d’écoulement dans la magnétogaine proposé
par Soucek et Escoubet (2012)). 11 est combiné aux modeéles de frontieres de notre choix,
a savoir le modele de choc de Jerdb et al. (2005) et le modele de magnétopause de Shue
et al. (1998)). Enfin, j’ai inclus dans ce modele le calcul du champ magnétique dans la
magnétogaine a partir des équations de la MHD idéale. L’élaboration de ce modele et sa
validation sont décrites dans la premiere partie du Chapitre 4. Ce modele suppose que le
vent solaire est dans un état quasi-stationnaire, ce qui est une approximation valable pour
les nuages magnétiques, car ceux-ci se caractérisent par une variation lente des parametres
du plasma.

Nous avons dans un premier temps appliqué notre modele de magnétogaine a des
nuages magnétiques représentés par des cordes de flux théoriques. Les résultats ainsi
obtenus ont confirmé que la variation de 'orientation du champ magnétique a la traversée
de l'onde de choc dépend de la valeur de I'angle ©g,. Si le choc est en régime quasi-
perpendiculaire, la structure du nuage magnétique est peu modifiée, tandis que s’il est
en régime quasi-parallele, la direction du champ magnétique peut varier de plusieurs
dizaines de degrés, ce qui est en bon accord avec les observations de satellites analysées
précédemment.

La composante B, du champ magnétique a une importance cruciale pour la géoeffec-
tivité d’un nuage magnétique. En effet, selon qu’elle soit orientée vers le sud ou vers le
nord, elle sera dans une configuration favorable ou non a la reconnexion avec le champ
magnétique de la Terre. Ce mécanisme permet l'entrée de plasma du vent solaire dans
la magnétosphere et conduit a I'augmentation de l'activité géomagnétique. Nous avons
trouvé que dans certaines configurations de nuages magnétiques, lorsqu’une partie du choc
est en régime quasi-parallele et que la composante B, en amont du choc est faible, son
signe s’inversait dans une partie de la magnétogaine. Ceci peut avoir de fortes implica-
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tions sur l'interaction du nuage magnétique avec la magnétosphere, qui n’est pas prise en
compte dans les modeles standards.

Nous avons aussi pu examiner 'influence de 'orientation de la corde de flux et de
son parametre d’impact sur la variation de sa structure au passage du choc. Nous en
avons conclu que les nuages magnétiques dont l'axe est perpendiculaire a 'axe Terre-
Soleil sont peu modifiés dans la magnétogaine car le choc reste alors en configuration
quasi-perpendiculaire, du fait de I'absence de composante B, notable. Au contraire, si
les nuages magnétiques sont fortement inclinés par rapport au plan perpendiculaire a la
direction Terre-Soleil, ou s’ils sont rencontrés loin de leur partie centrale, la composante
B, devient importante, voire dominante, et un domaine quasi-parallele est présent sur le
choc. L’orientation du champ magnétique du nuage magnétique est alors fortement altérée
dans une région de la magnétogaine, cette modification dépassant parfois les 60°, et peut
aussi simultanément étre pratiquement inchangée dans un autre secteur, ou sa direction
varie de moins de 20°. Ces variations différentes du champ magnétique a la traversée de
I’onde de choc sont a I'origine de grandes disparités au sein de la magnétogaine, qui ont tres
probablement un impact sur la magnétosphere. Cette distribution asymétrique du champ
magnétique au voisinage de la magnétopause pourrait occasionner des déformations de
cette frontiere, mais aussi avoir des conséquences sur les systéemes de courant a l'intérieur
de la magnétosphere.

Le couplage du modele de magnétogaine avec le modele de magnétosphere de Tsy-
ganenko (1995) nous a offert 'opportunité d’évaluer 'impact attendu de ces nuages ma-
gnétiques sur la magnétosphere. La présence de champs antiparalleles de part et d’autre
de la magnétopause nous donne en effet une estimation des régions favorables a la re-
connexion le long de cette frontiere. La prise en compte de toutes les composantes du
champ magnétique, et non pas de sa composante B, seule, et ce dans la magnétogaine
plutot que dans le vent solaire, nous permet d’évaluer plus précisément ou se trouvent ces
champs antiparalléles. Nous avons ainsi mis en évidence la présence de régions favorables
a la reconnexion proches du point subsolaire méme lorsque B, est seulement faiblement
négatif dans le vent solaire et que les autres composantes sont dominantes, mais aussi dans
certains cas lorsque B, est positif en amont du choc, a cause de son renversement dans
une partie de la magnétogaine. Par conséquent, I'impact d’un tel nuage magnétique sur
la magnétosphére pourrait étre bien plus important que ce que pourrait laisser supposer
son champ magnétique en amont de 1’onde de choc.

Le modele de magnétogaine, sa validation et les résultats obtenus pour des nuages
magnétiques synthétiques dans la magnétogaine et au niveau de la magnétopause ont été
présentés dans un article publié dans Annales Geophysicae (Turc et al., 2014al).

Finalement, dans le Chapitre 5, nous nous sommes appuyés sur ce modele pour appro-
fondir I'analyse des éveénements observés par Cluster et Geotail et présentés au Chapitre
2. Il est apparu que, malgré sa simplicité, notre modele reproduit remarquablement bien
les observations dans la magnétogaine a partir de la seule donnée des parametres de vent
solaire amont, tout particulierement pour l'orientation du champ magnétique. Il nous
donne de plus acces aux conditions rencontrées au choc a tout instant au cours du nuage
magnétique, mettant ainsi en évidence une anti-corrélation entre Op, et I’angle entre le
champ magnétique dans la magnétogaine et celui dans le vent solaire. Un article décrivant
cette étude de cas et 'application du modele pour analyser les données des satellites dans
la magnétogaine a été soumis a la revue Annales Geophysicae (Turc et al., 2014b). Cepen-
dant, cette comparaison aux observations révele aussi les limites de cette modélisation,

184



7.1. RESULTATS OBTENUS

car la description fluide sur laquelle elle repose ne permet pas de reproduire la complexité
du régime quasi-parallele du choc.

7.1.3 Simulations numériques

Ceci nous amene finalement a la troisieme et derniere grande partie de cette these, qui
fait 'objet du Chapitre 6, ot nous avons utilisé un code hybride pour simuler 'interac-
tion de la structure magnétique d’'un nuage magnétique avec une onde de choc. Ce type
de code inclut de maniére auto-cohérente la cinétique des ions, permettant une simula-
tion 'réaliste" de la dynamique du choc d’étrave, et plus particulierement des différents
domaines de propagation, quasi-perpendiculaire et quasi-parallele, ainsi que le pré-choc
associé a ce dernier. Nous sommes ici partis d’un code existant développé au LPP et au
LATMOS (Modolo et al., 2005), que j’ai adapté aux besoins de notre étude. D’une part,
j’ai implémenté des parametres d’entrée variant au cours du temps, de fagon a reproduire
la structure magnétique des nuages magnétiques, c’est-a-dire le renforcement de I'intensité
du champ magnétique et la rotation lente de sa direction. D’autre part, nous avons généré
un nouvel environnement planétaire, dont les parametres ont été optimisés de maniere
a obtenir une configuration se rapprochant autant que possible de celle rencontrée dans
I’environnement terrestre. Notre étude s’intéressant a 'impact des différents régimes de
choc sur le nuage magnétique, nous avons cherché a obtenir un choc avec une courbure
suffisante pour que les configurations quasi-paralléle et quasi-perpendiculaire puissent y
étre présentes simultanément.

Nous avons effectué essentiellement deux types de simulations : dans les premiéres,
le choc est uniquement en régime quasi-perpendiculaire, afin de valider notre approche
dans une configuration relativement simple, et les suivantes explorent tous les domaines
de propagation. En ce qui concerne I'impact de la traversée du choc sur la structure du
nuage magnétique, les résultats obtenus confirment les conclusions tirées du modele et
des observations : plus ©Og, est faible et plus la structure est altérée. En aval d'un choc
quasi-parallele, la direction du champ magnétique varie de plus de 50° par rapport a celle
observée dans le vent solaire. Dans ce régime de choc, nous retrouvons les fluctuations de
densité et de champ magnétique observées par Cluster qui n’étaient pas reproduites par
le modele de magnétogaine.

Les simulations nous donnent de plus acces a I'impact du nuage magnétique sur le choc
et la magnétogaine, et montrent qu’il modifie la structure a grande échelle de ces régions
de l'environnement planétaire. A cause de la grande amplitude du champ magnétique
qui leur est associée, le S du plasma est faible pendant ces évenements, en amont comme
en aval du choc, et donc les forces magnétiques sont dominantes. En particulier, la
tension magnétique due au drapé des lignes de champ tend a accélérer efficacement les
particules dans les secteurs de la magnétogaine perpendiculaires au champ magnétique
en amont du choc. Du fait de la rotation lente du champ magnétique au sein du nuage
magnétique, ces régions se déplacent au fur et a mesure de son passage. Ces accélérations
de particules a la frontiere de la magnétospheére sont susceptibles d’avoir un impact sur
le développement d’instabilités de Kelvin-Helmholtz au niveau de la magnétopause, qui
sont responsables d’échanges entre les plasmas magnétosphérique et du vent solaire (Chen
et al., [1993). Par ailleurs, l'arrivée du nuage magnétique a aussi un impact important sur
le pré-choc car la diminution du nombre de Mach d’Alfvén provoque une atténuation des
fluctuations présentes dans cette région. De plus, la position du pré-choc est controlée
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par 'orientation du champ magnétique, et tourne donc avec elle au cours de la simulation.

En conclusion, ces trois approches différentes s’accordent toutes pour mettre en évi-
dence que l'impact du choc sur la structure magnétique des nuages magnétiques est
tres fortement contraint par l'angle entre le champ magnétique en amont du choc et
la normale a ce dernier, ©g,. Si le choc est en configuration quasi-perpendiculaire, avec
Opn € [60°,90°], on retrouvera pratiquement la méme rotation lente de part et d’autre du
choc. Si sa configuration est plus oblique, typiquement Og, € [30°,60°], la rotation lente
sera décalée de plus de 20° par rapport a celle observée dans le vent solaire, mais restera
bien identifiable dans la magnétogaine. Enfin, si ©p, € [0°,30°], le choc est en régime
quasi-paralléle et la structure du nuage magnétique sera alors fortement modifiée, avec de
plus 'apparition d’importantes fluctuations du champ magnétique.

Pour savoir si 'onde de choc altere de fagon significative ou non la structure d’'un
nuage magnétique, il est donc nécessaire de connaitre la valeur de I'angle ©p,. En pre-
miere approximation, I'importance relative de la composante B, du champ magnétique
dans le nuage peut nous permettre d’évaluer ou se trouve le domaine quasi-parallele a la
surface de 'onde de choc. En effet, plus B, sera dominant et plus la région quasi-parallele
sera proche du point subsolaire. Le champ magnétique du nuage magnétique sera alors
profondément modifié dans la région ou la reconnexion magnétique est la plus efficace. Un
nuage magnétique dont le champ magnétique a une orientation quasi-radiale, donc avec
un B, tres fort, aura donc vraisemblablement un impact important sur la magnétosphere.
Des études récentes s’intéressent a cette configuration spécifique du champ magnétique
interplanétaire et montrent qu’elle affecte considérablement les caractéristiques de la ma-
gnétogaine et de la magnétopause (voir par exemple Shue et al., 2009; Jelinek et al., 2010/
Suvorova et al., 2010|; Samsonov et al., 2012)). Mon travail de these confirme qu’un champ
magnétique interplanétaire quasi-radial donne lieu a des conditions tres particulieres dans
la magnétogaine, en raison de la présence du domaine quasi-paralléle du choc pres de la
région subsolaire.

Enfin, 'angle Op, est un parametre local. L’altération de la structure du nuage magné-
tique pourra donc étre tres variable d'une région de la magnétogaine a une autre, causant
ainsi d’'importantes asymétries en aval de ’onde de choc. Par exemple, la composante B,
du champ magnétique peut étre orientée vers le nord dans une partie de la magnétogaine,
et vers le sud dans une autre, comme ’ont montré a la fois notre modele de magnétogaine
et les simulations numériques. Selon le secteur de la magnétogaine considéré, le nuage ma-
gnétique pourra interagir différemment avec la magnétopause et avoir des conséquences
différentes dans la magnétosphere.

Ces résultats montrent qu’il est indispensable de prendre en compte la magnétogaine
pour atteindre une compréhension plus fine de 'impact de ces structures sur I’environne-
ment terrestre, car 'orientation de leur champ magnétique peut varier de fagon significa-
tive en aval du choc, le plasma est accéléré a des vitesses pouvant étre supérieures a celle
du vent solaire sur les flancs de la magnétosphere et des régions turbulentes apparaissent
au voisinage du choc quasi-paralléle, en amont comme en aval.
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7.2 Perspectives

7.2.1 Etude statistique

Au cours de ce travail de these, j’ai dans un premier temps identifié une dizaine de
nuages magnétiques au cours desquels des observations étaient disponibles simultanément
en amont et en aval du choc. Ce faible nombre de cas est di a la difficulté d’avoir des
mesures dans la magnétogaine pendant le passage de nuages magnétiques, car les satel-
lites ne traversent qu’occasionnellement cette région. Parmi ces nuages magnétiques, nous
avons sélectionné les cas les plus représentatifs, c¢’est-a-dire couvrant tout le spectre des
modifications possibles de la structure des nuages magnétiques au passage du choc. De
plus, nous avons choisi des évenements comprenant des traversées de 'onde de choc, de
facon a pouvoir pousser plus loin notre investigation. Les quatre cas ainsi retenus ont été
analysés dans le détail et ont été présentés dans ce mémoire. Le bon accord obtenu lors
de la confrontation des sorties du modele de magnétogaine aux données de Cluster et de
Geotail attestent que nous pouvons raisonnablement utiliser cet outil pour exploiter et
interpréter tous les cas ou les satellites ne franchissent pas le choc. Jusqu’a présent, ces
cas ont été laissés de coté, faute de pouvoir remonter aux conditions rencontrées lors de
leur entrée dans la magnétogaine.

De plus, une liste d’évenements a été constituée en collaboration avec nos collegues
finlandais lors de mes séjours a ’Université d’Helsinki. Elle comprend une centaine de
cas de nuages magnétiques identifiés dans le vent solaire entre 2000 et 2010, et indique la
position de divers satellites, tels que Cluster, Geotail ou Themis, au cours des différentes
parties de ces évenements, a savoir 'arrivée du choc interplanétaire, la gaine du nuage, le
nuage lui-méme, etc. Elle contient notamment une trentaine de cas ou des observations
sont disponibles dans la magnétogaine pendant le passage d'un nuage magnétique.

Cette liste, combinée a notre modele de magnétogaine, nous ouvre la possibilité d’ef-
fectuer une étude statistique de la variation de la structure des nuages magnétiques au
passage du choc, élargissant ainsi ’étude de cas réalisée dans cette these. Dans la conti-
nuité des travaux présentés au Chapitre 5, nous envisageons d’appliquer notre modele a
chacun de ces cas ou un satellite, ou plus, se trouve dans la magnétogaine. Nous pourrons
ainsi relier les observations dans la magnétogaine aux conditions rencontrées au niveau du
choc d’étrave, puisque le modele nous donne acces a la valeur de ©p, en amont du satel-
lite. Cette étude nous permettra en particulier d’examiner plus en détail ’anti-corrélation
entre Op, et 'angle entre le champ magnétique dans la magnétogaine et celui dans le vent
solaire que nous avons mise en évidence au Chapitre 5.

Par ailleurs, le lancement prochain de la mission MMS de la NASA, qui est prévu
dans le courant de I'année 2015, devrait contribuer a enrichir notre base d’éveénements.
Les satellites Cluster, Themis et Geotail étant toujours en opération, les possibilités d’avoir
des observations simultanées dans différentes régions de la magnétogaine, voire au niveau
du choc, seront accrues.

Enfin, la mission Solar Orbiter de 'ESA, qui devrait étre lancée en 2017, nous fournira
des observations a distance et in situ des éjections de masse coronales et des nuages
magnétiques dans le voisinage proche du Soleil, puisque la sonde se trouvera a moins
de 0,3 UA de notre étoile a son périapse. Les données fournies par Solar Orbiter nous
permettront d’étudier ’évolution de la structure des nuages magnétiques du Soleil a la
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FI1GURE 7.2 — Vue d’artiste des quatre satellites de la mission MMS étudiant la reconnexion
magnétique dans la magnétosphere terrestre (Source : NASA).

Terre, pour ensuite mieux comprendre leur interaction avec I’environnement terrestre.

7.2.2 Couplage vent solaire/magnétosphére et géoeffectivité

Une autre application possible de notre modele de magnétogaine serait de modéliser
des cas réels, comme dans le Chapitre 5, mais en nous penchant cette fois-ci sur le champ
magnétique au niveau de la magnétopause, afin d’avoir une estimation des régions favo-
rables a la reconnexion. Il serait particulierement intéressant de reproduire des nuages
magnétiques dont la géoeffectivité, ou 'absence de géoeffectivité, n’est pas reliée direc-
tement au signe de la composante B,, et analyser plus en détail leur interaction avec
I’environnement terrestre.

En plus des nuages magnétiques observés depuis la magnétogaine, la liste d’évenements
que nous avons constituée recense aussi de nombreux cas ou un ou plusieurs satellites se
trouvent dans la magnétosphere, nous renseignant ainsi sur 1’état du plasma a 'intérieur
de cette région. En utilisant ces données, nous pourrons étudier plus en détail 'impact
de ces événements solaires dans la magnétosphere, par exemple sur le feuillet de plasma,
dont nous pourrons examiner 1’évolution au cours du passage de nuages magnétiques. Nous
pourrons aussi chercher & relier les phénomeénes qui se produisent dans la magnétosphere
aux conditions rencontrées a la magnétopause, en tenant compte du passage du choc et
de la propagation dans la magnétogaine des nuages magnétiques.

Enfin, nous avons uniquement examiné dans ce mémoire la structure magnétique des
nuages magnétiques. La comparaison des parametres du plasma de part et d’autre de
I'onde de choc au cours de ces mémes évenements serait une continuation logique de
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I’étude menée dans le cadre de cette these, car ceux-ci jouent également un role dans
'interaction vent solaire/magnétosphere.

7.2.3 Simulations numériques

Un examen plus approfondi de la région quasi-paralléle du choc pourrait étre effectuée a
partir des sorties obtenues avec le code hybride. En particulier, nous comptons poursuivre
notre étude de I'impact du nuage magnétique sur le pré-choc en confrontant les résultats
obtenus dans nos simulations aux observations de Cluster dans le pré-choc terrestre. Deux
cas ou le satellite se trouve dans cette région au cours du passage d’un nuage magnétique
ont déja été identifiés.

D’autres pistes envisageables pour poursuivre 'exploitation des simulations numé-
riques présentées dans cette these sont par exemple 1’étude de I'influence du pré-choc sur
la structure d’un nuage magnétique, ou encore le couplage entre magnétogaine et ma-
gnétopause. Nous nous sommes intéressés ici uniquement a l'interaction a grande échelle
entre le nuage magnétique et le choc, mais il est aussi possible d’examiner les phénomenes
se produisant a petite échelle, comme I’évolution de la turbulence et des processus micro-
physiques a I'ccuvre dans le pré-choc et la magnétogaine au cours du passage du nuage
magnétique.

Par ailleurs, dans nos simulations, comme dans le reste de cette étude, seule la structure
magnétique du nuage magnétique a été modélisée, et nous avons fait abstraction de la
gaine et du choc qui la précede généralement. L’inclusion d’une variation de vitesse et
de densité dans le code afin de simuler cette gaine est une extension envisagée de mon
travail de these. Il deviendrait alors possible d’examiner I'interaction choc-choc qui a lieu
a 'arrivée du nuage magnétique, puis 'impact du passage de la gaine sur I’environnement
terrestre. Les phénomenes entrant en jeu seront alors tres différents de ceux que nous
avons détaillés dans ce mémoire.

La puissance de calcul disponible au Laboratoire de Physique des Plasmas a été suffi-
sante pour 1’étude menée au cours de cette theése, mais les développements envisagés né-
cessiteront des ressources supplémentaires, notamment pour nous permettre d’améliorer
la résolution et/ou d’agrandir la taille de notre domaine de simulation pour se rapprocher
quelque peu des dimensions de ’environnement terrestre. Des heures de calcul ont récem-
ment été obtenues sur deux machines de I'Institut du Développement et des Ressources
en Informatique Scientifique sur lesquelles le code hybride devrait prochainement étre
opérationnel.

7.2.4 Perspectives en planétologie

Enfin, le code hybride nous offre 'opportunité d’étudier I'interaction de nuages ma-
gnétiques avec d’autres ondes de choc planétaires, comme celles de Mars ou de Mercure
pour lesquelles le programme a déja été adapté, dans le cadre d’autres travaux. Ces deux
planetes ont un environnement magnétique assez différent de celui de la Terre. Leur champ
magnétique est faible, et méme négligeable dans le cas de Mars. Leur onde de choc est
beaucoup plus proche de la surface de la planete, et les dimensions de leur environnement
magnétique sont bien plus réduites que dans le cas terrestre, ce qui permettrait de les
simuler a leur taille réelle. L’étude comparative de 'impact de nuages magnétiques sur
ces différents chocs planétaires serait sans nul doute instructive. Les conditions tres dif-
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FI1GURE 7.3 — Vue d’artiste de la sonde Bepi-Colombo lors du détachement de 1'orbiteur
planétaire a son arrivée & Mercure (Source : Astrium).

férentes rencontrées au niveau des autres planetes de notre systeme solaire nous donne
la possibilité d’examiner l'interaction de nuages magnétiques avec des chocs planétaires
dans des configurations trés variées mais reposant sur une méme physique, pour nous per-
mettre d’aboutir au final & une meilleure compréhension des phénomenes se produisant
dans ’environnement terrestre.

Mercure présente un intérét tout particulier car elle est tres proche du Soleil, et donc les
nuages magnétiques y possedent un champ magnétique beaucoup plus fort qu’au niveau
de l'orbite terrestre. Leur interaction avec ’environnement herméen engendrera vraisem-
blablement d’importantes émissions d’ions depuis la surface de la planete, via le criblage
de celle-ci, dont il sera intéressant de suivre la dynamique dans la magnétosphere. Par
ailleurs, le champ magnétique interplanétaire moyen , indépendamment des nuages ma-
gnétiques, est lui aussi plus intense a l'orbite de Mercure qu’au voisinage de la Terre.
L’interaction entre le vent solaire et la magnétosphere de Mercure a donc lieu dans des
conditions de nombre de Mach d’Alfvén faible, ce qui correspond a celles étudiées dans
cette these. Dans une perspective plus lointaine, les résultats obtenus avec le code hybride
pourront étre confrontés aux observations du satellite Bepi-Colombo (voir Figure qui
nous offrira une occasion unique d’étudier 'impact direct sur une petite magnétosphére
d’évenements solaires intenses dans le courant des années 2020.
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Annexe A

Acronymes et abréviations

ACE : Advanced Composition Explorer

AMPTE : Active Magnetospheric Particle Tracer Explorer

ESA : European Space Agency

GEOTAIL : GEOmagnetic Tail Lab

GSE : Geocentric Solar Ecliptic

GSM : Geocentric Solar Magnetic

IMP : Interplanetary Monitoring Platform

ISEE : International Sun-Earth Explorer

JAXA : Japan Aerospace eXploration Agency

L; : premier point de Lagrange du systeme Terre-Soleil

MHD : MagnétoHydroDynamique

MMS : Magnetospheric Multiscale Mission

NASA : National Aeronautics and Space Administration

PEACE : Plasma Electron and Current Experiment

REg : rayon terrestre, 1 Rg = 6371km

SDO : Solar Dynamics Observatory

THEMIS : Time History of Events and Macroscale Interactions during Substorms
UA : Unité Astronomique, définie comme la distance moyenne séparant la Terre du
Soleil, soit environ 150 millions de km
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A comparison of bow shock models
with Cluster observations during low
Alfvén Mach number magnetic clouds
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Abstract. Magnetic clouds (MCs) are very geoeffective so- 1  Introduction

lar wind structures. Their properties in the interplanetary

medium have been extensively studied, yet little is known

about their characteristics in the Earth’'s magnetosheath. ThiMagnetic clouds (MCs) are a subset of coronal mass ejec-
Cluster spacecraft offer the opportunity to observe Mmcstions characterised in the interplanetary medium by an in-
in the magnetosheath, but before MCs reach the magnetd-rease of the interplanetary magnetic field (IMF) strength and
sphere, their structure is altered when they interact with the2 Smooth rotation of its directiofB(irlaga et al. 1981). They
terrestrial bow shock (BS). The physics taking place at thedenerally also present a lower proton density and tempera-
BS strongly depends o®gy, the angle between the shock ture than the ambient solar wind. Because of the low density
normal and the interplanetary magnetic field. However, inand the high IMF magnitude, the Aln Mach number¥/a)

situ observations of the BS during an MC's crossing are seldS low during MCs, falling below 5 and even approaching 1
dom available. In order to relate magnetosheath observation§ SOme extreme events (see, for exampielley, 2007).

to solar wind conditions, we need to rely on a model to de- Understanding how MCs interact with Earth’s environ-
termine the shock’s position and normal direction. Yet duringMent is of major interest for space weather, as they are
MCs, the models tend to be less accurate, because thenlfy known to trigger intense geomagnetic storriisr(nolaev et
Mach number ¥,) is often significantly lower than in reg- al., 2012 Huttunen et a].2005 and references therein). One
ular solar wind. On the contrary, the models are generallyStep in the complicated chain of events leading to such a
optimised for highMa conditions. In this study, we com- Storm is their encounter with the bow shock (BS), which al-
pare the predictions of four widely used models available int€rs the cloud structure. The modified MCs then propagate
the literature \Wu et al, 200Q Chapman and Cairn€003 into the magnetosheath and interact with the magnetosphere.
J&ab et al, 2005 Mérka et al. 20050 to Cluster’s dayside Their structure in the magnetosheath can be observed, for
BS crossings observed during five MC events. Our analysi€*xample, by ClusterEscoubet et al.1997), the Geomag-
shows that thég, angle is well predicted by all four mod- Netic Tail Lab (GEOTAIL) (Nishida 1994 or the Time His-

els. On the other hand, thiefab et al.(2005 model yields ~ tory of Events and Macroscale Interactions during Substorms
the best estimates of the BS position during latg MCs. ~ (THEMIS) (Angelopoulos 2008 spacecraft, which occa-
The other models locate the BS either too far from or togSionally cross this region, while WindAtufia et al, 1993
close to Earth. The results of this paper can be directly use@nd the Advanced Composition Explorer (ACE}¢ne et al.

to estimate the BS parameters in all studies of MC interactiont 998 spacecraft provide a continuous monitoring of the so-
with Earth’s magnetosphere. lar wind in Lagrangian point L1. However, we seldom have

. observations of the MCs when they cross the BS.
Keywords. Interplanetary physics (planetary bow shocks) — |, order to relate downstream observations with solar wind

magnetospheric physics (solar wind—magnetosphere intera%'onditions upstream of the BS, we need to know the BS po-
tions) sition and shape. We can then calculate the obliquity angle,

Published by Copernicus Publications on behalf of the European Geosciences Union.
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which is crucial for the shock’s physics. It is defined as the
angle between the normal to the BS surface at a given point
and the IMF direction, and generally notedé@g,. When a
spacecraft crosses the BS, the shock’s position and obliquity
can be determined locally. But if a large coverage of the BS
surface is required, or if there is no observation in the vicinity
of the BS, we have to rely on a model to estimate the shock
parameters. However, although MCs are one of the most im-
portant storm drivers, most existing BS models are optimised
for high Ma conditions.

In this study, we will focus on a few events where Cluster
encounters the BS multiple times during an MC'’s crossing.
The spacecraft provides us with quasi-simultaneous observa-
tions upstream and downstream of the shock, and informa-
tion about the shock’s position. We will use these events to
compare the predictions of different BS models available in
the literature with in situ observations, in order to test their
reliability during MC events. The aim of this work is to select
an existing tool on which we could rely to estimate the shock
parameters in MC conditions.

2 Models, data sets and methods
2.1 Bow shock models

Since the prediction and the discovery of Earth’s BS, many
models have been developed in an attempt to reproduce its
stand-off distance, shape and response to changes in solar
wind parameters (e.g. sédérka et al. 2003 for review).

A large part of them is based on fits of observed BS cross-
ings combined with gasdynamic or magnetohydrodynamic
(MHD) considerations (e.dNémeek andSafrankowa, 1991
Peredo et a]1995, whereas some others rely on MHD sim-
ulation results (e.gCairns and Lyon1995.

A comparative study of BS models has already been led by
Mérka et al.(2003 20053, who compared the predictions
of six different models to 5870 BS crossings observed by
the IMP 8 spacecraft. As their data set covered a large range
of solar wind parameters, they were able to test them under
both normal and extreme solar wind conditions. We focus
here on the BS position in the range of parameters relevant
to MCs, i.e. at low Mach number. The study bférka et
al. (20053 showed that in such conditions th&meek and
Safiankova (1991) model yields more consistent results than
other models that have been specifically designed to account
for Mach number dependence, such asRagis and Russell
(1999 or theCairns and Lyor{1995 models.

On the basis of the conclusionsi&rka et al(20053 and
taking into account the new versions of the models that have
been developed since, we will compare the predictions of the
following models to BS crossings observed during MCs:

— The Jgab et al.(2009 model (hereafter referred to as
JO5) is an improvement of tidémeek andSafiankoa
(1991 model built upon a larger data set (5270 cross-
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ings instead of 21). Indeed, it has been stressed that
the flaws of theNémeek andSafiankowa (1991) model
under normal solar wind conditions were due to the
lack of data points Nlérka et al. 20053. As the
Némeek andSaflankova (1991) model, the JO5 model
explicitly depends on solar wind dynamic pressure and
IMF strength, whereas the magnetosonic Mach number
(Mms) has been replaced i in the new version (see
Peredo et al(1995 for discussion about these Mach
numbers);

— The Chapman and Cairn2003 model (CC03), based

on MHD simulations, adds a flaring parameter depend-
ing on Ma to Cairns and Lyon(1995 BS stand-off
distance estimate. The flaring parameter depended pre-
viously only on solar wind dynamic pressure, but the
model predictions under lowfa conditions have been
improved by adding &/ dependence, as suggested by
Cairns et al(1995. There are in fact two versions of
this model, corresponding to different values of the an-
gle between the solar wind speed and the By, 90°

and 45. The latter introduces a north—south asymmetry
in the BS shape. In our study we will use one version
per MC, according to the average valueggf, during
this event (see the last column of Talie

— The Wu et al. (2000 model (Wu00) combine&arris

and Russel(1999 BS stand-off distance estimate with
Shue et al(1997) magnetopause shape. It uses the same
parameters as the magnetopaus&iode et al(1997),

and thus explicitly depends on the dynamic pressure and
the B component of the IMF. It also takes into account
the upstreanM g, as doeg-arris and Russe{ll994 BS
stand-off distance. In their workyu et al.(2000 tested

this model in the case of a single MC and it yielded good
results for this specific case. As this event took place in
1995, before Cluster was launched, it was not included
in our study which focuses on Cluster observations;

— TheMérka et al(20058 model (MO5) is a correction to

the Peredo et al(1995 model. It is based on the same
data set (550 crossings) and the same analysis method,
and thus only depends aiiy and the dynamic pressure.
Because of the few data points in the | range,

the uncertainty on the BS position is very large when
Mp < 5, andMérka et al(20050) recommended not to
use their model foMpa < 3. However, the specific fea-
ture of this model is that the empiricaéda dependence

is included in the coefficients of the equation describing
the BS surface. It causes the BS shape to be much more
variable than in other models. Moreover, this model
does not rely on the formula &preiter et al(1966 or

its version modified byrarris and Russe(lL994) to take

into account the vanishing of the BS when the upstream
Mach number reaches 1. These formulas lead to the
BS stand-off distance being proportional respectively to

www.ann-geophys.net/31/1011/2013/
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Table 1. Start and end time of the five low s events, observed BS crossings and solar wind parameters. The numbers between parentheses
in the third column correspond to the number of BS crossings taking place Mjea 5. The solar wind density, speed, IMF amplitude

and Bz component given in columns 5 to 8 are averaged over each event. The vakiggifen in column 9 refers to the version of the
Chapman and Cairn2003 model used in each event.

Start time End time BS Mp n Vv B Bz Opy
crossings (cm3) (kms1) (T) (T
19 Mar 2001 —17:00UT 20 Mar 2001 —01:00UT ~ 11(8)  3.3-9.7 13 460 14.489 90
31 Mar 2001 —17:00UT 31 Mar 2001 —23:00UT 11 (11) 2.0-4.2 13 610 27136 90
22 Apr2001 - 06:00UT 22 Apr2001-13:00UT  7(7) 3.6-39 9.9 370 14112 90
27 Jan 2003 -00:00UT 27 Jan 2003 -15:00UT  15(12) 2.6-7.0 3.1 530 10.5 67 45
14 Apr 2006 — 00:30UT 14 Apr2006 —09:30UT  9(9) 2.3-33 6.1 510 17.5-11 90

1/M,§ (CCO03 model) and ﬂ(M,i —1) (Wu00 and JO5  which Cluster alternately moves from solar wind to the mag-
models). The M0O5 model will be used as a means ofnetosheath. The spacecraft observes roughly a dozen cross-
comparison to illustrate the differeMa dependences. ings per event. The crossings have to be clear enough to be
eiNe” identified, especially when performing minimum vari-

gives explicit calculations of the variance in the predicted ance analysis (MVA) to determine the BS normal direction.

shock position. Thus, in the other considered models, the un- During the active part of solar cycle 23 (2001-2006), in

. L ; which events fulfilling our criteria were most likely to take
certainty of predictions is unknown. Although uncertainty es- . : .
T : , e i place, we found five MCs during which Cluster crossed the
timations increase greatly a model’'s usability, we will apply

the same analysis method to all four models. BS several times whildfa was low (Ma < 5). These events

As an example. the corresponding modelled BS shapes iand their main characteristics are summarised in Table
. mpie, the P 9 1 PES ' olumn 3 shows that most of the observed BS crossings take
quiet solar wind conditions =400kms*, B=5nT,n =

S5 ar tisplayed n P s Inesthe it pos P2 IOETWIn feltcan beseeni coumneslodton
will be discussed in the following part) in thg-R plane, P -4 P

whereR = Y2+ Z2 andX, Y andZ are given in the Geo- ditions were encountered. The IMF values remained always
centric Solar Ecliptic (GSE) reference frame. Wu00 and M0522[23ut|22¥ tﬂggé 3;3;(56;\:2?;2 dl\/(l)(\ie?v::;s]. ;t/j::to :lr(i ?)?ﬂ
(black and grey curves) BS nose positions are very similar, _. | inf . % d h | y
around 14 Earth radiikg). CC03 model (light blue) locates g|yedn as genera mhqrrrr]]atl.(ﬁnba outdour .ata se';. T r? solar
the subsolar point slightly farther, around R, whereas J05 wind parameters which will be used as inputs for the BS

. models are averaged over five minutes.
g:ﬁgflrégz:isblue) locates it 2 toRk: closer to Earth than the We did find a sixth event which also met our criteria: the

In conclusion, the models take into account different 50-15 May 2005 MC, one of the most extreme solar wind events
' of solar cycle 23. The IMF strength reached values as high as

lar wind parameters and have been built upon different data60 nT, while the density fell to 1 cN, causingMa to dro
sets, which can be observations or simulation results. Even ’ y ' A b

: : o . ; around 1. During this event, none of the models studied here
during normal solar wind conditions, they display evident

differences. and t0o few models provide error bars yields good estimates of the BS geocentric distance. Cluster
! P ) encountered the shock between 15 andkg0whereas the

Among the models presented above, only the M05 mod

22 Used data models predict it to remain much farther sunward. For 13 h,
the BS-estimated position displays large fluctuations, some-
2.2.1 Cluster observations times moving outward beyond 3. The average distance

between the BS position observed at Cluster’s crossings and
Cluster is a fleet of four spacecraft that orbit Earth and crossts estimated position ranges betweeRg/(M05 model) and
the different boundaries of its magnetic environment, with an26 Rg (JO5 model). On the contrary, during the cases in Ta-
orbital period of 57 h. Their trajectory changes with time, in ble 1, its position is correctly estimated by at least some of
order to observe both dayside and nightside magnetospheréhe models. As a means of comparison, the average distance
They can regularly be found in the vicinity of the BS four to between observed and predicted BS ranges betweagn 1
five months a year and provide us with direct observations of(Wu00 model) and &g (M05) during the 27 January 2003
its position and normal direction. MC, which will be discussed in Sect. 3. In the following, we

When searching for events, our selection criteria were thatvill limit our study to the five MCs listed in Tablg.

Cluster encounters the shock multiple times during an MC  Since we cannot describe all the events here in detail, we
while the Mp is below 5. The selected events comprise longwill use in following sections the 27 January 2003 MC as an
intervals of lowMa solar wind, at least a few hours, during

www.ann-geophys.net/31/1011/2013/ Ann. Geophys., 31, 101019 2013
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20 779 Mar 2001 the five studied MCs. Though Cluster regularly observes the

I o 31 Mar 2001 |] solar wind close to the BS, its measurements cannot be used
* 22 Apr 2001 | as model inputs in our study because our analysis requires
a 27 Jan 2003 || continuous solar wind measurements, as will be detailed in
A 14 Apr 2006 || Sect2.3

T The OMNI data set, available at NASA's Coordinated Data
Analysis Web (CDAWeb), is not used for the same reason
| as Wind: it is built upon different spacecraft measurements
. for the time intervals listed in Tablé During the first four

ﬂ§ MCs, it is based on ACE observations, but during the last
event, 14 April 2006, data are taken from Wind measure-
] ments. However, when Wind or OMNI data are also avail-
i able, they may be used as a means of comparison.

An example of observations from the four data sets men-
tioned above, ACE, Wind and Cluster 1 observations and the
] 1 min-resolution OMNI data which correspond here to ACE
P W s data propagated to the BS nose, is shown in Eig.displays

0 5 10 15 20 magnetic field measurements during the 15 h of the 27 Jan-
X (Re) uary 2003 MC when thé/a was low. ACE and Wind mea-
surements have been shifted in time by respectively 45 and
Fig. 1.Bow shock crossings data set and bow shock modelled shap85 min, to fit Cluster 1 time. The IMF direction is given in
in the X-R plane — symbols: Cluster’s crossings during the studiedthe GSE frame to which we associated a spherical coordi-
events — solid lines: modelled bow shock shape under quiet solapate systen® is here the colatitude, ranging between 0 and
wind conditions ¢ = 400kms®, B =5nT,n =6cm3). 180 andg the longitude, ranging betweern180 and 186
The three solar wind data sets (i.e. ACE, Wind and OMNI)
display very similar features. As for Cluster 1, it encounters
example, as it presents a wide variety of BS crossiMig.  the shock 15 times, and alternately moves from solar wind
ranges from 2 to 11 and remains below 5 during most of theto the magnetosheath. The shock crossings take place at each
MC passage. sharp variation of the IMF amplitude shown in the first panel

Although Cluster provides us with four simultaneous dataof Fig. 2. When Cluster 1 observes an IMF strength several
sets of solar wind parameters, we will only use measurementtimes higher than the other spacecraft, it is located in the
from a single spacecraft, since adding the other ones does netagnetosheath. However, whenever Cluster 1 is in the solar
bring further information suitable for this study. wind, it appears clearly that the IMF amplitude and direction

Cluster 1 BS crossings in thE-R plane are shown in are similar on the four data sets.

Fig. 1; each type of symbols corresponds to a different event. In the following, we use data from the ACE Magnetic
The crossings have been identified using magnetic field andrield Experiment (MAG) and Solar Wind Electron Proton
electron data, respectively from the FluxGate Magnetome-Alpha Monitor (SWEPAM) Emith et al, 1998 McComas et
ter (FGM) and the Plasma Electron And Current Experimental., 1998 as inputs for the BS models. These data are shifted
(PEACE) Balogh et al.1997, Johnstone et gl1997. These  intime from L1 to the BS, assuming that the solar wind prop-
crossings are located in the dayside region, from 7 tBg & agates along the Sun—Earth line at a constant speed and that
the x-direction and from 5 to 1Rg alongR. Cluster’s orbit  the structures do not change during their propagation. For
varies with time, and its apogee is aroundri9 so the stud-  each event, we determine the time shift that will be applied
ied events cover the largest range of shock crossings that cao the entire data set using the measured solar wind speed av-
be reached by this spacecraft. When comparing these datraged over the whole event. On the basis of the maximum
points to the average BS shapes given by the models, we n@and minimum speed observed during the interval, we esti-
tice that the BS has been observed far from its usual positionmated that using a constant time shift throughout an entire
event leads to errors af5 min on the propagation time. As
2.2.2 Solar wind inputs our data are averaged over 5min, a constant time shift is a
reasonable approximation.
The unperturbed solar wind upstream of Earth is observed by As mentioned in Sec.1, the Wu00 model depends on the
several spacecraft whose measurements can be used as inpatagnetosonic Mach number, whereas the other models take
for the BS models. Since the Wind spacecratft is located fainto account the Alfén Mach number. Th&/ s is calculated
from the Sun—Earth line during the first three events listed inusing ACE radial proton temperature measurements and as-
Tablel, the ACE spacecratft is preferred as a solar wind proxysuming an isotropic temperature. Whenever Wind data were
because it provides us with consistent data sets throughouwtlso available near L1, it has been checked that the results

15

R (Re)
5

Wu00
CCO03
JO5
MO5
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Fig. 2. Magnetic field amplitude and direction during the 27 January 2003 MC from ACE (black), Wind (red), OMNI (green) and Cluster 1
(blue) data sets — see text for definitionfodinde.

are not sensitive to the electron temperature. Since duringegion where the satellite is located, then we consider that the
MCs the IMF strength is high and the temperature is low, themodel is correct for this data point. If not, then the model is

Alfv én and magnetosonic Mach numbers are roughly equaihcorrect. This allows us to calculate rates of success and fail-
in such solar wind conditions. In the following sections, we ure in both regions, solar wind and magnetosheath, for each

will only display and discuss th¥ 4 dependence. model. The results of this analysis are presented in Sekt.
_ A key parameter to study the BS, besides its position, is
2.3 Evaluation methods Ogn, defined as the angle between the IMF and the normal

In previous studies comparing the predictive canabilities ofto the shock surface at a given point. The IMF direction is
vious studi [ ictivi iliti . : : ;

diffgrent BS models (e g?/lérk% ot aﬁ) 20053 thepauthors given by the solar wind monitor (e.g. ACE in our ca;e). '_I'o
ied h h b' q r eI ith di etermine the BS normal, we calculate the normal direction

tried to matc each o s:rve B,S fcrossmg with a Ere Icted, redicted by each model at the point where the Earth—Cluster

one. Hc;wsver, scljncg we have nofm orr]matlon ab%utlt € UNCeTTine intersects the BS surface. It corresponds to the BS closest

tainty of t € pre ictions, except_ or the M05 mo ¢, we C"’m'point to the spacecraft since Cluster is not located far on the

not set a validity range for the different model estimates. Wesianks during these events (see Fly. The shock obliquity

use here another method to compare their accuracy, based Qe determined using the ACE magnetic field propagated
the plasma region, solar wind or magnetosheath, in which th(’i’o Earth

;pacc_acraft tr_avels at agiv_en time. Observations clearly show To compare these modelled shock obliquity to observa-
in Whlch region Cluster lis Iocgtgd, beca_luse thg plasma anﬂons, we perform minimum variance analysis (MVA) on

m'agnetlc'fleld properties are distinctly dlfferent in the splar Cluster 1 magnetic field data. The minimum variance axis
wind and in the magnetosheath (see the first panel oi31ig. ., o5ponds to the BS normal direction, as the normal com-

Even though we do not know the accurate BS pOSition'ponent of the IMF is conserved when crossing the BS,

we have information about its location relative to the SPaCe-4ccording to Rankine—Hugoniot relations. We assume that

cr_arf]t. \1Ve wil trlle” (_:omphare t?]e est;]mated shocdk phos'tllo_? MVA results are reliable when the eigenvalues of the diag-
with Cluster 1 location throughout the event and check if ;- jised matrix are well distinct and when the normal direc-

their predicted relative locations are consistent with the Ob'tion does not depend on the time interval on which MVA is

seryations. We need t9 knpw the estimated positi'on of the B%)erformed. To calculate the obliquity angle, we use upstream
during the whole studied interval, hence our choice for ACEIMF values measured by Cluster 1 in the vicinity of the BS.

continuous solar wind measu_rements. The comparison between observed and estim@tgds pre-
In order to compare quantitatively the models, we deter'sented in SecB.2

mine for each data point in which region each model predicts
the spacecraft to be. If the predicted region corresponds to the
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Fig. 3. Bow shock position and obliquity during the 27 January 2003 MC: models and observations — first panel: upstréanvAtfia

number calculated from ACE data (time shift: 45min) — second panel: predicted time variation of the bow shock geocentric distance in
Cluster’s direction and Cluster’s trajectory — third panel: predicted time variati@rpgfat Cluster’s location — red diamonds: Cluster’'s bow
shock crossings.

3 Results do not depend o, in exactly the same way, though of-
ten quite similarly as mentioned earlier. They also take into
3.1 Bow shock position account different fitting parameters, specific to each model.

Moreover, the JO5 and Wu0O0 models explicitly dependBon

The variation of the BS geocentric distance, along the Earth-and B, respectively. The specific features of each model lead
Cluster line, during the 27 January 2003 MC is shown into different amplitudes of the response of the BS position to
Fig. 3 (second panel) for the four models. From 00:00 UT to changes in the upstream solar wind parameters.
09:00 UT, the four models display the same features, which Besides the amplitude of the fluctuations in the BS po-
are anti-correlated to the changes in the upstrégngFig. 3, sition, there is another major difference between the mod-
first panel) and dynamic pressure (not shown but similar toels: their relative position. Wu00 and CCO03 are found far-
Mp). Even if the Wu0O model does not depend MR but ther from Earth than M05 and JO05. This trend remains until
on Mps, its variations are similar to the other models, as ex-the end of this event, and is also observed during the other
pected from MC conditions. studied MCs for the CC03, Wu00 and M05 models. On the

In Wu00, CC03 and JO5 models, we also notice that thecontrary, JO5 position with respect to the other models varies
lower the Mach number is, the larger the fluctuations of theduring some of the events, though it is not observed in the
BS position are. This is in agreement with tkiéu et al. ~ case shown here.
(2000 observation that the BS position depends more sen- Starting shortly before 09:00 UT and until the end of this
sitively on small changes ia when its values are very low event, the MO5 model estimates, which were previously as
because of the/]Mﬁ or 1/(M£ — 1) dependence of the BS accurate as the others, display completely different features,
stand-off distance. showing only a smooth decrease while the others display

The fast BS dynamics seem to be mostly driven by the up4arge fluctuations. These discrepancies are due to the fact that
streamMp, since we observe that the four models inversely the second part of this event falls beyond the MO5 model va-
follow its variations (see the first and second panels of &ig. lidity range, asMa remains below 3. However, it is inter-
the behaviour of the M05 model after 09:00 UT will be dis- esting to notice that the MO5 model presents less variability
cussed below). However, the amplitude of the response tdhan the others in the lola range because the BS stand-off
the Ma fluctuations differs from one model to another. In- distance is not directly proportional tanf\ —1)ori/M2,
deed, the equations that govern the BS shape and positionnlike the other models. The Mach number dependence is
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included in the shock’s shape parameters and causes a largeble 2. Success and error rates of the models’ predictions during
flaring of the flanks, but the BS nose position is less sensitivghe five MC events.
to small Ma fluctuations. In contrast, the CC03 model dis-

plays the largest variations, retreating more thaRd@un- Model % of success % of success % of error
ward (see Fig3 around 09:15 UT). (solarwind)  (magnetosheath)

The green/purple line in the second panel of Agor- Wu00 50 94 30
responds to Cluster 1 trajectory during the 27 January 2003  CCO03 36 98 36
event. On the basis of the spacecraft plasma and magnetic  JO5 90 73 18
field observations, its orbit is drawn in green when Cluster 1 MO05 99 23 36

is in the magnetosheath, and in purple in the solar wind. The
shock crossings are indicated as red diamonds. When the

curve of the estimated BS distance from a given model iscreases smoothly over the 15 h of data from 90 g dwly
above Cluster 1 trajectory, the model predicts the Spacecraﬁhanging from a quasi-perpendicu|ar shock to an 0b|ique
to be in the magnetosheath. Conversely, when the modelleghock. It appears that the four models yield the saag
BS distance is below the spacecraft orbit, the model predictgalues and variation, the largest discrepancy being less than
the spacecraft to be in the solar wind. We can then compara o during the first hour.
the model predictions with the actual location of the space- The values o®g, observed by Cluster 1 at its BS cross-
craft relative to the BS. ings are also indicated in the lowest panel of RBs red

As detailed previously in Sec.3, we calculate rates of  diamonds. However, there are less observed BS crossings in
success and failure in both regions, solar wind and magnethe third panel than in the second panel of Bigl2 instead
tosheath, for each model and for each event. The results adf 15. Some crossings were discarded because MVA did not
this analysis over the five events are summarised in T&ble yijeld satisfactory results: the eigenvalues of the diagonalised
The second and third columns are the success rates of th@atrix were not well distinct and/or the normal direction de-
models in the solar wind and in the magnetosheath. The lastended on the time interval on which MVA is performed.
column corresponds to the percentage of wrong predictionshe observeddg,, values display a similar decrease from
in both regions. As it is calculated over the entire data Setquasi_perpendicu|ar to 0b|ique shock, and their values are
whereas the success rates take only into account either thgsry close to the models’ predictions. The discrepancies stay
solar wind or the magnetosheath part, their sum is not equabhelow 10.
to 100 %. During the other MC events we studied, the predicieg

The success rates show without ambiguity that three ouyalues are also in good agreement with MVA results, the
of the four models locate the BS either too far (CCO3 anddiscrepancies between the different models and between the
Wu00) from or too close (M05) to Earth during these Itk models and the observations never exceedirtg 2Be four

events. They have a high success rate in one of the regiongodels lead to similar results and predict very well the shock
but fail completely in the other one. The Wu00 model yields obliquity.

slightly better results, but still remains unreliable, since half

of its predictions in the solar wind are incorrect. These three

models also have a larger error rate than JO5, which is an4 Discussion and conclusions

other way to illustrate the fact that their predictions are less

accurate. In the case of MO05, this conclusion was expectedh this study we have compared the predictions of four differ-

becauseMérka et al.(2005h already pointed out that their ent BS models to Cluster observations on the dayside during

model underestimates the BS distance in the subsolar regiokICs, when theMa was low. The variations of the modelled

for Ma < 5. BS distances appear to be anti-correlated to changes in up-
On the other hand, the J0O5 model has high success ratesreamMa and dynamic pressure, which drive the global

both in the magnetosheath and in the solar wind, whichBS dynamics. However, the amplitude of these variations

means that its predictions agree on average quite well wittthanges from one model to another because of the specific

Cluster 1 observations. We still have to keep in mind thatfeatures inherent in each model. Another evident difference

it should be used carefully when it comes to really extremeis their relative position, as some models always locate the

events such as the 15 May 2005 MC, but during regular MCsshock closer to Earth than others. We then compared the

this model predicts reasonably well the BS position. BS distance estimates to Cluster observations and calculated
how accurately the models predicted the spacecraft to be in
3.2 Bow shock normal and shock obliquity the plasma region, solar wind or magnetosheath, where it ac-

tually was. This brought us to the conclusion that Jle&b
The variation of the®p, estimated by the four models dur- et al.(2009 model yielded on average the best results.
ing the 27 January 2003 MC is displayed in the lowest panel It should be stressed that, unlike the other models stud-
of Fig. 3. According to the models, the obliquity angle de- ied here, thelgab et al.(2005 model takes explicitly into
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Abstract. Magnetic clouds (MCs) are huge interplane- magnetic field upstream of the bow shock. Our results point
tary structures which originate from the Sun and have aout the major role played by the bow shock configuration in
paramount importance in driving magnetospheric stormsmodifying or keeping the structure of the MCs unchanged.
Before reaching the magnetosphere, MCs interact with theNote that this model is not restricted to MCs, it can be used
Earth’s bow shock. This may alter their structure and thereto describe the magnetosheath magnetic field under an arbi-
fore modify their expected geoeffectivity. We develop a sim- trary slowly varying interplanetary magnetic field.

ple 3-D model of the magnetosheath adapted to MCs cong
ditions. This model is the first to describe the interaction
of MCs with the bow shock and their propagation inside
the magnetosheath. We find that when the MC encounters
the Earth centrally and with its axis perpendicular to the

Sun-Earth line, the MC’s magnetic structure remains mostly )

unchanged from the solar wind to the magnetosheath. Int  Introduction

this case, the entire dayside magnetosheath is located down-

stream of a quasi-perpendicular bow shock. When the McCoronal mass ejections (CMEs) are huge blobs of plasma
is encountered far from its centre, or when its axis has d¢€leased from the solar corona during eruptive events. They
large tilt towards the ecliptic plane, the MC'’s structure down- travel into the heliosphere, where they are called interplane-
stream of the bow shock differs significantly from that up- tary coronal mass ejections (ICMEs) and, if they are Earth-
stream. Moreover, the MC’s structure also differs from onedirected, interact with the terrestrial environment. Many sta-
region of the magnetosheath to another and these differtistical studies point out the major role played by ICMEs
ences vary with time and space as the MC passes by. I driving geomagnetic storms, especially during solar max-
these cases, the bow shock configuration is mainly quasilmum (Richardson et al.2001, 2002 Echer et al. 2008
parallel. Strong magnetic field asymmetries arise in the magYermolaev et a.2019. Around one third of the ICMEs ob-
netosheath; the sign of the magnetic field north—south comserved in the vicinity of Earth exhibit magnetic cloud (MC)
ponent may change from the solar wind to some parts of thésignatures Richardson and Cap010. MCs are charac-
magnetosheath. We stress the importance oBtheompo- terised by a magnetic field strength higher than that in the
nent. We estimate the regions where the magnetosheath arfinbient solar wind, a smooth and long-lasting rotation of
magnetospheric magnetic fields are anti-parallel at the magthe magnetic field direction, and a low proton temperature
netopause (i.e. favourable to reconnection). We find that théBurlaga et al.1981). Due to their slowly rotating magnetic
location of anti-parallel fields varies with time as the MCs field, MCs can contain long periods of southward magnetic
move past Earth’s environment, and that they may be sityfields which are expected to reconnect with Earth’s dipolar

ated near the subsolar region even for an initially northwardfield at the magnetopause and cause intense storms (see, for
exampleZhang et al.2004 Huttunen et a].2005.

eywords. Magnetospheric physics (magnetosheath; solar-
wind—magnetosphere interactions)
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However, the accuracy of predicting the level of geomag- Discrepancies between the orientation of the magne-
netic disturbances from the solar wind parameters is stilltosheath magnetic field and the IMF are also evidenced by
rather modest (see, for examp@hen et al.2012 and the  Safrankova et a2009. Using simultaneous solar wind and
references therein). The geoeffectivity or lack of geoeffectiv-magnetosheath observatio®afrankova et al(2009 com-
ity of an MC is not related at 100 % to the southward or north- pare the sign of the magnetic field north—sough)(compo-
ward orientation of its magnetic field. Some MCs containing nent in both regions. Statistically, the probability of observa-
southward fields do not trigger geomagnetic activiiipdng  tion of the sameB, sign in the magnetosheath and in the so-
et al, 2004 Gopalswamy et gl.2008. The events with lar wind is rarely close to 1. This probability decreases with
only northward fields are more complex and more rarely ob-| B, |, and is around 0.5 (i.e. a random coincidence) for small
served; such storms are generally associated with the sheat®, values.
region of the MC Huttunen et al.2005 Gopalswamy et a|. In the case of MCs, the magnetic structure observed in the
2008. It has been suggested that the magnetosheath wouldpstream solar wind is well defined and slowly varying. But
have a key role in controlling the solar-wind—magnetospheredownstream of the bow shock, their smoothly rotating struc-
coupling (e.gSafrankova et al2009. ture may be altered. Moreover, the magnetosheath magnetic

Before reaching the magnetosphere, the solar wind passdild depends on the location inside this region because of the
through the bow shock into the magnetosheath. This trandraping of the field lines, the dawn—dusk asymmetries and
sition modifies the solar wind properties, and presumablythe different shock configurations. Spacecraft provide in situ
the MCs’ structure. It should be noted that it is ultimately observations along their orbit, but as mentioned above their
the magnetosheath plasma and magnetic field which intereoverage of the magnetosheath is limited. A magnetosheath
act with the magnetopause and determine the geomagnetimodel is thus necessary to have a global view of how MCs
response. The measurements inside the magnetosheath anéeract with the bow shock and how their structure changes
sporadic, and thus the modifications of the structures fromfrom the solar wind to the magnetosheath. To our knowledge,
the solar wind to the magnetosheath are not well known. Thighere is neither a modelling nor an observational study ad-
limited understanding may be the key to improve solar-wind—dressing this question.
magnetosphere coupling functions and our ability to forecast In this paper, we build a simple 3-D model describing the
space weather consequences of MCs. interaction of an MC with Earth’s bow shock and its propaga-

The plasma flow pattern in the magnetosheath is rathetion into the magnetosheath. We do not intend to describe all
complex. The solar wind is deflected around the magnetothe details of this complicated interaction. This work rather
sphere and re-accelerates at the flanks. Observations inditighlights the main features of this interaction, in order to
cate the presence of dawn—dusk asymmetries in the magng@ave the way for more comprehensive studies. The model is
tosheath speed_¢ngmore et al.2005 Walsh et al. 2012). described in SecR. We validate its outputs in Se@&. The re-

The properties of the magnetosheath during low Alfvénsults for different orientations of the MC'’s axis and different
Mach number #4) solar wind, corresponding to ICMEs and impact parameters are provided in Settnd their conse-
MCs conditions, have been investigated both observationguences on the MCs’ geoeffectivity are discussed in Sect.
ally and numerically inLavraud and Borovsky2008 and Section6 concludes the paper with a summary and a discus-
Lavraud et al(2013. Their results show that the solar-wind— sion of our findings.

magnetosphere coupling is altered in I8fy, conditions, and

phenomena such as asymmetric and enhanced flows or asym-

metric magnetopause compression are observed. 2 Magnetosheath model

In terms of the magnetic field, several processes come into
play inside the magnetosheath. First, the bow shock crossthe solar wind flow around the magnetic obstacle formed by
ing alters the interplanetary magnetic field (IMF) strength the magnetosphere is often determined by solving the gas-
and direction, according to the Rankine—Hugoniot conser-dynamic equations for a non-magnetised flow. The widely
vation laws. Then, as the flow is deflected around the magused hydrodynamic model &preiter et al(1966 has been
netosphere, the magnetic field lines, which are frozen intdargely tested over the years and has shown good agreement
the plasma, are consequently distorted. This phenomenon isith spacecraft observations (see, for example, the review
known as the draping of the field lines. Statistical studies carby Stahara2002. However, the computational cost of this
ried out byColeman(2005 andLongmore et al(2009 show  model is rather high, since the equations of gasdynamics
that the orientation of the magnetic field in the plane per-have to be solved in the entire simulation grid.
pendicular to the Sun—Earth line (i.e. the clock angle) differs  Analytical or semi-empirical magnetosheath models have
significantly in the magnetosheath from that observed in thealso been developed, aiming at describing the magnetosheath
solar wind.Longmore et al(2006 stress the role played by flow or magnetic field with a limited set of equations. The
field—flow coupling in determining the distortion of the field Russell et al(1983 model introduces an analytical formula
lines inside the magnetosheath. to calculate the magnetosheath streamlines and relate magne-

tosheath phenomena to the conditions at the bow shock. The
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Kobel and Fluckiger(1994 model determines the steady- shock modelsTurc et al.(2013 concluded that thégab et
state magnetosheath magnetic field, assuming that the cual. (2005 model was the most reliable in MC conditions.
rents are confined at the bow shock and at the magnetopauseln our magnetosheath model, we will use théab et al.
and that the magnetosheath can be considered as a currei2005 bow shock model, which requires the solar wird ,
free region. With this hypothesis, the magnetic field can bedynamic pressure and magnetic field strength as inputs. The
reduced to a scalar potential, satisfying the Laplace equamagnetopause will be described by the widely uSédie
tion. As mentioned by the authors and recently applied ancet al. (1998 model, which is valid even during extreme so-
extended byGénot et al(2011), this model can be used to lar wind conditions. This model depends on the IMF north—
trace the flowline pattern in the magnetoshe#tallio and south component and the solar wind dynamic pressure.
Koskinen(2000 have developed a semi-empirical model of

the magnetosheath velocity and magnetic field, which re2.2 Flowlines

quires a specific magnetospheric field model. The functional ) ) i
form and the free parameters of this model have been ad'_l'he flowlines are determined with ti8oucek and Escoubet

justed to match global fluid simulation results. More recently, (2012 magnetosheath flow model, in which the flowline pat-

Romashets et a(2009 introduced an analytical model of tern is calculated with thobel and Fliickigef1994 model

the magnetic field based on the boundary conditions im-and then modified to fit the chosen boundaries. The bow

posed by the bow shock and the magnetopause. These thré30ck and magnetopause shapes calculated frondeb
magnetic field modelskobel and Fliickiger1994 Kallio €t &l (2009 and Shue et al(199§ models, respectively,
and Koskinen200Q Romashets et al2008 are formulated ~ 2'€ depicted in Figl (red and blue solid lines), for thelfol-
in parabolic coordinates, and the bow shock and magnel®ing upstrgam solar wind condition¥sw = 400kms™=,
topause shapes are prescribed to be paraboloids, generaffpW = 9CM °, Ma =4.1 and B, = —10nT (the magnetic
with the same focusSoucek and Escoubé2012 recently ~ feld is assumed to be purely southward). Thebel and
introduced a method extending the applicability of kebel ~ Fluckiger (1994 parabolic boundary corresponding to the

and Fliickige(1994 model to any magnetopause model and Jgab et al.(2009 bow shock is indicated by the red dashed
to any parabolic bow shock model. line. It is in a very good agreement with thlefab et al.

In this study, we will use th&oucek and Escoub2012) (2005 model on the daysidex(> 0). The dashed blue line

model to describe the flowline pattern in the magnetosheatt§0Ws the magnetopause in tiebel and Fllickige(1994)
because of its low computational cost and the absence ghodel associated with their parabolic bow shock (in red).

strong constraints on the magnetopause and bow shocRetween these boundaries, the flowlines can be computed

shapes. The flowline determination, the magnetic field prop-2nalytically (dashed black lines). However, the shape of the

agation method and the inputs of our model are detailed ifn@gnetosheath in tikobel and Flickige(1994 model dif-
the following sections. Our model is formulated in Geocen-'€rs largely from that delineated by tRerab et al.(2009

tric Solar Ecliptic (GSE) coordinates and all quantities will 21d Shue et al(199§ models. This limitation can be cir-
be given in this frame. cumvented using th8oucek and Escoubé012 rescaling

method.
The flowline pattern is determined in two steps. First, the
2.1 Boundaries flowlines are analytically calculated in the magnetosheath
bounded by th&kobel and Fliickige(1994 magnetopause

To apply theSoucek and Escoub&2012 magnetosheath and bow shock. .Then thgse flowlines are rescalgd to fit the
model, we need to approximate the bow shock and magneghosen boundva,rles, that is, tBbue_ et al(l_998 (solid blue
topause shapes. Over the past decades, many different bdif€) and theJ&ab et al.(2009 (solid red line) models (see
shock models have been developed, on the basis of observexfcek and Escoub@01Z for more detail). Figurd shows

bow shock crossings, magnetohydrodynamic (MHD) consid-fve example flowlines in th&obel and Fliickige(1994
erations or simulation results (see, for example, the reviewnagnetosheath (dashed black lines) and their rescaled coun-
by Mérka et al(2003, and the references therein). In most terparts in the magnetosheath between the chosen boundaries

cases, the bow shock shape and position are parametrised lid black lines) from the same starting point at the bow
the upstream solar wind dynamic pressure and Mach num?® ock. i _ _
ber, either sonicSpreiter et al.1966, magnetosonicHarris To determine the magnitude of the flow velocity, we have

and Russell1994 or Alfvénic (J&4b et al, 2005. The bow to assume a density profile inside the magnetosheath. Simi-
shock models are generally optimised for high Mach num-ary to Soucek and Escoubg012) andGénot et al(2013),

bers, corresponding to the most commonly encountered sol€ Use & crude density profile defined as follows: the ra-

lar wind conditions. However, because of their high mag- {0 between the density at a fractional distancé and

netic field magnitude and rather low density, MCs are char-tN€ density just downstream of the shopk is given by
p/pd = 0.8+ 0.2 x tanh4F).

acterised by a low Alfvén Mach numbelff ). In a compar-
ative study of the predictive capabilities of four different bow
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3T ) 2.4 Model inputs
I Jerab et al. (2005) bow shock p
[ = = = Kobel & Fluckiger (1994) bow shock g
30L--- Kbl B iR L e opaUise The inputs of the magnetosheath model are synthetic solar
i wind parameters upstream of the bow shock. The MC is
I assumed to have a force-free flux rope geometry with con-
251 stante (Burlaga 1989, that is, the magnetic field satisfies
i the equationV x B =« B. Moreover, we assume that the
- 20+ MC presents a cylindrical symmetry about its central axis.
14 In a cylindrical frame centred on the MC axis, withbeing
; 150 the axis directionR the radial direction and’ the tangential
i direction, the magnetic field components inside the MC are
i given by
10
i ; B4 = BoJo(ar) (5)
5F : . Br=0 ©)
i Flowlines (Soucek & Escoubet, 2012)t Br = BoH Ji(ar), (7)
o r L - — — Flowlines (Kobel & Fluckiger, 1994)
15 10 5 0 -5 where Jg and J1 are the zeroth and first order Bessel func-

X (Re) tions,r the distance from the ax_is,a constant and/ = +1
the handedness of the M@y is a constant correspond-

Fig. 1. Boundaries:J&4b et al.(2009 bow shock model (solid  ing to the MC's axial magnetic field. In the following, its
red line), Kobel and Fliickige1994 bow shock model (dashed Value is set ta:20 nT. Its magnitude is chosen on the ba-
red line),Shue et al(1998 magnetopause model (solid blue line), sis of the observations, as the average peak magnetic field
Kobel and Fliickige(1994 magnetopause model (dashed blue line) strength observed at variable distances from the MC’s axis
— Flowlines in the magnetosheath: in tB®ucek and Escoubet ranges between 16 and 18 niEcher et al. 2005 Wu and
(2012 model (SOlld black "nes) and in thikobel and FlUCklger Lepp|ng 201]) Since the average duration of an MC pass-
(1994 model (dashed black lines) ing by the Earth is about one dalyepping et al. 2006, the
radius of the MCRyay is taken to be 3400 Earth radiRf)
for Vsw = 500kms1. At the boundary of the MC, the ax-
ial field is assumed to be zero. Therefore the constaist
MCs can contain very strong currents, causing their spi-S€t toJ5/RmaxWhereJ{ ~ 2.4048 is the first zero of théy
ra”ing magnetic f|e|d, which will most ||ke|y be transmitted function. The MC model described above allows to consider
into the magnetosheath. Therefore, we cannot us&adhel different orientations of the MC axis, as well as different po-
and Fliickiger(1994 magnetic field model which assumes sitions of its axis relative to Earth.
that the magnetosheath magnetic field is curl free (i.e. that As in this study we focus on how the magnetic structure
there is no current in this region). Thus the magnetic fieldof MCs changes through the bow shock and during their
is propagated inside the magnetosheath assuming that tH&opagation into the magnetosheath, the density and speed
plasma in this region can be described with ideal MHD (i.e. are kept constant throughout the modelled events, whereas

2.3 Magnetic field propagation

the magnetic field lines are frozen into the plasma). the magnetic field strength and direction are allowed to vary.
The propagation of the magnetic field is based on the fol-The solar wind is assumed to propagate alongxttirec-
lowing equations: tion only, andVsw reduces toV,. Just downstream of the
bow shock, the density, speed and magnetic field magnitude
V-B=0 (1) are calculated from the upstream solar wind parameters using
VxE=-3B/dt 2) the Rankine—Hugoniot relations.
E+V xB=0. 3

Combining Egs.X), (2) and @) yields that the variation of 3 Validation of the model

the magnetic field can be written as 3.1 Comparison with the Soucek and Escoubet (2012)

0B/3t+(V-VYB=(B-V)V—-B(V-V). (4) flow model

The magnetic field is then calculated step by step along thén order to check the magnetosheath speed calculation in our
flowline from its origin at the bow shock to a given grid point model, we compare the obtained velocity profile with the re-
inside the magnetosheath with E4).(Moreover, we require  sults of Soucek and Escoub&012 in the case of a steady
that B remains divergence free during its propagation (i.e.solar wind, that is without an MC structure. The upper panel
Eq. (1) must be satisfied at each step). of Fig. 2 shows the magnitude of the flow velocity calculated
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solar wind. Its minimum is reached near the magnetopause
__.Magnetosheath flow velocity, |, | subsolar point and the flow velocity increases as it moves
tailward.

As explained in Sec®.1, in the case of MCs, we use the
Jeab et al.(20095 bow shock model instead of thearris et
al. (1991 model. The result with the same upstream condi-
tions as above is shown in the lower panel of Righut using
theJgéb et al.(2005 bow shock. The speed magnitude dis-
plays the same features as in the upper panel of Figs
values change slightly because they depend directly on the
solar wind speed tangential component at the bow shock. The
Jeab et al.(2009 model has a larger flaring than tRarris
et al. (1991 model, hence a smaller tangential speed. With
the exception of this difference, the results remain consistent
with those previously obtained.

Y (Re)

3.2 Comparison with the Kobel and Flickiger (1994)

X (Re)
km/s magnetosheath model
__. . . Mognetosheath flow velocity
20 ] - 300 Figure 3 shows theB, (first column) andB, (second col-
umn) components of the magnetosheath magnetic field in
] | 250 the XZ plane. The inputs parameters are a purely southward
15 1 B IMF, whereB, = —10nT, and regular solar wind plasma pa-
] I 200 rametersysw = 400 km st andnsw = 5 cm 3. The Alfvén
— Mach number associated with these solar wind conditions is
£ 104 B 4.1, which falls into the range of parameters for which the
> F1501 | predictive capabilities of thdgab et al.(2005 model have
I been tested byurc et al.(2013. The bow shock and mag-
5 [ 100 netopause are described by paraboloids (red and blue dashed
] L lines in Fig.1).
1 The upper panels of Fi@ correspond to the steady-state
] . 50 magnetosheath magnetic field from #ebel and Fliickiger
O+ Pt 1 (1999 model, assuming that the magnetosheath is a current-
15 10 0 -5 free region. TheB, component (Fig3a) is positive in the

5
X (Re) northern part of the magnetosheath and negative in the south-

ern part because of the draping of the field lines around the

lated using theSoucek and Escoubé2012 model — upper panel: magnetopause. The increase of the magnetic field strength is

Farris et al.(1991) bow shock model — lower panelgab et al. highest along the magnetopause, and especially in the subso-
(2009 bow shock model. lar region where the field lines pile up, as it can be seen on

the B, component (Fig3b).

The Fig.3c and d display our results with the same bound-
in our model with the same upstream solar wind parametersries as in thékobel and Fliickige(1994 model, but the
as in Fig. 4 in the paper frolBoucek and Escoub§012), magnetic field is propagated step by step along the flowlines,
that is, the parameters from the 6 January 2001 at 00:00 UTising ideal MHD equations. We find that the magnetic field
(Vsw=410kms?, nsw=4.5cnm3andB =7.2nT). Note  components calculated by these two models are very simi-
that in the upper panel of Fi@, we have used th&arris  lar. The enhancement of the magnetic field strength close to
et al. (1991 bow shock model, as iBoucek and Escoubet the magnetopause is higher in our MHD calculation than in
(2012. The speed contour lines in Fig. 2 are very similar to the Kobel and Fliickige(1994) analytical model, due to the
those presented [§oucek and Escoubg012) in the Fig. 4  different approach we chose.
of their paper. Analogous velocity contours are also obtained The B, component (not shown) does not display any par-
by Génot et al(2011), when using thé&obel and Fliickiger ticular feature in the XZ plane. Th8, is equal to zero in
(1994 model as a flow model. Moreover, these results are inthe solar wind and remains very small in the magnetosheath
gualitative agreement with the MHD simulations performed in both models. In the equatorial plane (not shown), both
by Spreiter and Stahard994). As expected, the speed is magnetic field calculations yield once again very similar re-
lower everywhere in the dayside magnetosheath than in theults. If we assume a purely northward instead of a purely

Fig. 2. Colour maps of the magnetosheath velocity (k‘rﬁ)scalcu-
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Fig. 3. Colour maps of the magnetosheath magnetic field (nT) — left paBgls: right panels:B, — upper panelskKobel and Fliickiger

(1994 analytic magnetic field model — lower panels: magnetic field propagated with MHD equations along the flowlines. The boundaries of
the magnetosheath are calculated withKiobel and Fliickige(1994 model. TheB,, By and B; indicated in each plot correspond to the
upstream magnetic field components.

southward magnetic field, the only differences observed inmsw = 5cm 3 and Ma = 4.1. Figure4 shows the outputs
the magnetosheath magnetic field are in the signB,aind  of our magnetosheath model in the XZ plane. Note that the
B, which are opposite to what is shown in F&. colour code changes in each panel and it is indicated in
This comparison with thé&obel and Flickiger(1994 the associated colour bar. Figuda and c, corresponding
model validates our magnetic field propagation method,to the B, and B, components of the magnetic field, respec-
since no significant difference arises between the two aptively, can directly be compared to the results in Kabel
proaches. In the following, the magnetic field will be cal- and Fliickige (1994 magnetosheath in Fi@. They display
culated with our propagation method, which does not requirevery similar features as the other two models presented in
the curl-free assumption and allows time-varying magneticSect.3.2, even though different models have been used to
fields in the solar wind. calculate the magnetosheath shape. The overall structure of
the magnetosheath magnetic field, namely, the draping of the
field lines, evidenced by th&, component (Fig4a), and
4 Results the magnetic field pile-up at the magnetopause onRBhe
(Fig. 4c), remains consistent with what was previously ob-
In the following, we will display and discuss the results from tained.

our model, first in the case of a steady solar wind witliAn No significant feature is observed on tBg component
comparable to its value during MCs, and then in the case ofFig. 4b) which remains very weak, since it is equal to zero
MCs (i.e. with a slowly rotating magnetic field). in the solar wind and corresponds to the direction perpen-
dicular to the plane of the flow presented here. Therefore it
4.1 Steady solar wind with purely is virtually not modified in the magnetosheath. The slight
southward/northward magnetic field anti-symmetry between the Northern and Southern hemi-

spheres is most likely caused by the smattomponent in
The steady solar wind input parameters are the same as in the
previous section, namely3. = —10nT, Vsw = 400km st
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Fig. 4. Results of the model for steady solar wind conditioBg £ —10 nT, Vgyy = 400 km s1 ngw =5 cm 3 andMp = 4.1). The panels
correspond t¢a) By, (b) By, (c) Bz, (d) B, (e) ¥, the angle between the magnetic field direction in the solar wind and in the magnetosheath,
and(f) ®gp, the shock obliquity at the origin of the flowline.

the normal direction to the bow shock surface, due to its non4in the Fig.4f are determined at the origin of the flowline of
axisymmetric shape. each magnetosheath grid points, in order to relate the mag-
Figure4d displays the magnetic field magnitude, which is netosheath parameters to the conditions encountered at the
enhanced by a factor of close to 3 at the bow shock’s crossshock. We observe that the entire dayside magnetosheath
ing, as expectedi@trallyay et al. 1984). Deeper in the mag- is located downstream of a quasi-perpendicular bow shock,
netosheath, the magnetic field strength increases because sifice the®g, values range between €@nd 90. This is
the piling-up of the field lines at the magnetopause. This ef-consistent with the absence of significant variation of the
fect is particularly important in the subsolar region. magnetic field direction just downstream of the shock (see
In order to illustrate how the magnetic field direction Fig. 4e) because the magnetic field is mostly tangential to
varies across the bow shock, we compute the afiglee-  the bow shock’s surface and its tangential component is in-
tween the magnetic fields in the magnetosheath and in the s@reased by the compression ratio at the bow shock’s crossing.
lar wind. The values of this angle are presented in the4sg. Finally, it should be noted that in the case of a purely
At the bow shock’s crossing and in the entire subsolar re-southward magnetic field in the solar wind, the magne-
gion, ¥ is very small (never exceed 20 In particular, in  tosheath displays very symmetric (Fég to f) or antisym-
the subsolar region, the magnetic field remains virtually un-metric (Fig.4a and b) features. Similar symmetries and anti-
changed because the selected IMF is alongztidirection ~ symmetries are also observed in the equatorial plane, perpen-
and its direction is not altered by the bow shock’s crossing.dicular to the plane presented here.
Since the magnetic field is already tangential to the magne- In the case of a purely northward magnetic field, identi-
topause in this region, the draping effects do not alter its di-cal results are obtained. The only differences are the sign
rection. When moving tailward, the draping effects come intoof the B, component, which is negative in the entire mag-
play andyr can reach much higher values along the magne-netosheath, and the sign 8f which is opposite to the,
topause, up to 70 shown in Fig 4a.
One of the key parameters of the bow shock is its oblig-
uity angle, noted a®gn, which is defined as the angle be- 42 Reference MC orientations
tween the local normal to the shock’s surface and the mag-

netic field direction in the solar wind. Basically, two different We now study how the MCs’ structure changes when the
regimes can be defined: the quasi-perpendicular shock, WheMCS cross the bow shock and propagate into the magne-

©pn ranges between 45and 90, and the quasi-parallel y,sheath The MC magnetic field is described by a flux rope
shock, when®gn is below 45. The ©gy values displayed e a5 detailed in Se.4. We investigate first the cases

www.ann-geophys.net/32/157/2014/ Ann. Geophys., 32, 1573 2014



164 L. Turc et al.: Magnetosheath model for magnetic clouds

where the MC's axis is parallel to thedirection and to the

y direction. The values of the solar wind plasma parameters
are taken a¥/sw = 500km s1 andngw = 8.6 cm3 which
roughly correspond to their average value during MEsher

et al, 2005 Wu and Lepping2011).

MCs can be classified into different categories, depend-
ing on the orientation of the flux rope. Many classifications
can be found in the literature, generally based on the sign
of B, in the MC because of its importance for the recon-
nection processes (see, for exam@ethmer and Schwenn
1998 Mulligan et al, 1998 Gopalswamy et al2008. We
will use here the classification introduced Bppalswamy et
al. (2008. According toGopalswamy et a(2008, the MCs
can be divided into four groups: fully north and fully south,
depending on the sign of the axial magnetic field for an axis
alongz, and north—south and south—north, corresponding torig. 5. Schematic of an MC'’s interaction with Earth’s environment
the B, sign in the leading and trailing parts of a flux rope in our model in the ecliptic plane. Thg parameter corresponds to
with its axis alongy. the distance between the intersection of the MC’s axis and the Sun—

The interaction of an MC propagating along theaxis Earth line. The coloured crosses display the approximate location
towards Earth is schematised in Fijas seen from above of the virtual spacecraft.
the ecliptic plane. The concentric black circles represent the
cross section of an MC modelled by a flux rope. As an exam- The red, green and blue curves correspond to the mea-
ple, the axis of this flux rope is perpendicular to the ecliptic surements from virtual spacecraft in the equatorial magne-
plane (i.e. along the direction). Theyg parameter (impact tosheath, in the subsolar region (red), the dawn flank (green)
parameter) corresponds to the distance between the interseand the dusk flank (blue) of the magnetosheath, respectively.
tion of the MC axis with the ecliptic plane and the Sun—Earth It is seen that the three virtual spacecraft display quite simi-
line. yg is kept constant during the MC’s propagation. In a lar features, although the encountered magnitudes differ. As
first stage, we will consider central crossings, that is, whenin the solar wind, the magnetic field strength peaks in the
yo=0. core of the MC (Fig.6a). The magnetic field magnitude is

Virtual spacecraft will be used to illustrate the time vari- higher close to the subsolar point (red curve) than farther on
ation of the magnetic field inside the magnetosheath. Theyhe flanks (blue and green curves), most likely because of the
are located in the subsolar region and on the dawn and dusgiling-up of the field lines in the subsolar region.
flanks of the magnetosheath, as indicated by the coloured Although the B, component is equal to zero in the so-
crosses in Fig5, and in the north and dawn flanks (not lar wind (Fig. 6b), the bow shock crossing and the draping
shown). The virtual spacecraft on the flanks are placed in th@round the magnetopause distort the field lines and give rise
dayside magnetosheath so that the draping effects will noto a B, component inside the magnetosheath. The sign of
be predominant at their location (see the panel e of &ig. B, differs from one side of the magnetosheath (blue and
Their positions correspond approximately to the regions ofred curves, on the duskside) to another (green curve, on the
the magnetosheath where the Cluster or Themis missions castawnside) and depends on the sign of hecomponent in
be found. the solar wind because of the flow around the magnetosphere

Figure6 shows the temporal variation of the magnetic field and the orientation of the field lines. Ti#s and B, compo-
during the MC with its axis parallel to the direction and  nents exhibit similar variations as in the solar wind (Fig. 6¢
with its axial magnetic field pointing to the south. A& 0, and d).
the MC axis is located at = 3400Rg andyg = 0. It moves Figure 6e displays thedg,, values calculated at the ori-
at Vsw = 500 km s1 and reaches = —3400RE at the end gin of the flowline on which the spacecraft are located. All
of the modelled event. The black lines in Fegcorrespond to  three spacecraft remain downstream of a quasi-perpendicular
the solar wind input parameters. In the solar wind, the mag-shock during the entire MC. Thg angle (Fig6f) shows that
netic field magnitude (Figéa) increases from 10nT at the there is no significant variation of the magnetic field direction
beginning of the cloud to 20 nT at its centre, then decreasefrom the solar wind to the spacecraft locatiogis £ 25°). In
in the second half of the event. The solar wiBgd(Fig. 6b) is particular, in the subsolar region (red curve), the valueg of
equal to zero during the entire MC, while tBg component  remain below 5 during the entire MC. The magnetic struc-
(Fig. 6c) changes from positive to negative. TRecompo-  ture of the MC is virtually unchanged in this region.
nent (Fig.6d) is always negative and peaks Bgs reverses. Similar results are obtained if we place two virtual space-
This MC corresponds to a fully south configuration. craft in the northern and southern flanks of the mag-

netosheath (not shown), i.e. perpendicular to the plane

Magnetic Cloud
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virtual spacecraft does not significantly change from the so-
lar wind to the magnetosheath.

4.3 Other configurations

4.3.1 Far-off crossing of a fully south magnetic cloud

Let us now consider the case of a fully south MC, as in
Sect.4.2, but this time encountered very far from its cen-
tral axis (see Fig5). More precisely, its axis is located at
yo = 3000Rg (the chosen radius of the cloud is 34R§€).

The core of the MC passes the Earth very far on the duskside
and only the MC's edge will interact with the terrestrial mag-
netosphere. In the cases studied in S&&.B, was equal to

T—
%\ Efd The temporal variations of the magnetosheath magnetic

g A —E zero. In contrast, the MC magnetic field now presents a large
=30 . E B, component, which roughly corresponds to the tangential
f) ° EE component; in the frame of the MC (see EQ).
315
;;0> field observed by the virtual spacecraft located in the XY
0 200 a0 eor e icos 1200 1400, (panel a) and XZ plane (panel b) during this event are dis-
Time in the MC (min) played in Fig.7. At t =0, the MC’s axis is located at =

1660REg. The three spacecraft in the XZ plane probe the sub-

Fig. 6. Virtual spacecraft observations of the magnetosheath mageiar magnetosheath (purple curves) and the northern (light

netic field during an MC with its axis along Solar wind inputs

(black) — spacecraft: in the subsolar magnetosheath (red), on thte)lug curves) andhsouthern t()Sprlngdg_reesnt_jzurvehs) flanks.
dusk flank (blue), on the dawn flank (green) — from top to bottom: ontrary to w _at yvas observe '_n t2’ _t € mz_igne-
magnetic field magnitudeg,, B, andB, components@g, values tosheath magnetic field, as well as its variations, differ now

at the origin of the flowline ang angle between the magnetic field Significantly from one spacecraft to another, and from the in-
vectors in the solar wind and in the magnetosheath. put parameters. Differences are particularly noticeable on the
magnetic field strength (Figa and g). This parameter pre-
viously peaked at the centre of the MC both in the magne-
tosheath and in the solar wind. Figuta and g show that the
presented previously. If the MC's axis is oriented northward magnetic field magnitude now has a more complex variation
(fully north) instead of southward (not shown), the results arein this MC configuration. For example, the spacecraft on the
identical, with the exception of the signs Bf and B, which duskside of the equatorial plane (dark blue line in panel a)
reverse. If the MC’s axis lies along thedirection (north—  encounters its highest magnetic field magnitude at the begin-
south or south—north type MCs, results not shown),Bhe  ning of the MC, which then steadily decreases until the end
and B, components display an inverted behaviour, comparedf the event. This decrease of the magnetic field strength can
to the fully south or fully north cases, but ti, ®g, and be related to thedp, values, which diminish concurrently
Y values remain very similar. Again, we note that the threeupstream of the same spacecraft froni 800°, because the
virtual spacecraft in the magnetosheath observe rather simormal component of the magnetic field becomes predomi-
ilar temporal magnetic field variations as in the solar wind nant and is not modified at the bow shock’s crossing. Similar
and are located downstream of a quasi-perpendicular shockorrelations between the variation of the magnetic field mag-
Observations in the XZ plane (not shown) yield similar con- nitude and®g,, are also observed by the other virtual space-
clusions for the north—south and south—north type MCs.  craft, either in the XY plane or in the XZ plane. We also note
In conclusion, no major discrepancy between the virtualthat the dawn and dusk spacecraft, as well as the north and
spacecraft observations nor between the magnetosheath asduth spacecraft, no longer observe the same magnetic field
the solar wind arises for the centrally encountered MCs withcomponents, in absolute value (see Fig.c, h and j).
their axis parallel either to theor y direction. The only dif- As indicated by the black curves, the magnetic field re-
ferences are due to the expected compression and drapingains continuously southward in the solar wind during the
of the field lines, but the magnetic field direction is roughly MC. However, the spacecraft located in the northern mag-
similar almost everywhere in the dayside magnetosheath andetosheath encounters a northwa&dduring the entire MC
in the solar wind, as illustrated by thg values which re-  (light blue curve in Fig.7b). Moreover, even the spacecraft
main below 30. In these cases, the magnetosheath is downiocated close to the subsolar region (purple curves) observes
stream of a quasi-perpendicular bow shock. In these moda slightly northwardB, at the beginning and the end of the
elled events, the MC'’s magnetic structure as observed by th&C.
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importance increases inside the magnetosheath. Indeed, the
B, values in the northern magnetosheath are around 10nT,
which is comparable to the magnitude of teandB, com-
ponents, around 15 and 20 nT, respectively. A negligible

in the solar wind can become, if not predominant, at least
significant in the magnetosheath.

For MCs shown in Sec#.2, the shock configuration re-
mains quasi-perpendicular. On the contrary, &g, values
in Fig. 7e and k indicate that all the virtual spacecraft are
located downstream of a quasi-parallel shock, at least dur-
ing a part of the modelled event. Moreover, the variations
of the ®gp, values are much larger here than in the previous
cases. In some parts of the magnetosheath, the shock config-
uration turns from quasi-perpendicular to quasi-parallel, or
conversely (see the green and blue curves in Fay. as the
MC passes by Earth’s environment.

The MC’s structure in the subsolar region differs now
strikingly from that in the solar wind: very large variations of
the magnetic field direction are observed in the subsolar re-
gion, as evidenced by thi values around 60(Fig. 7f and |,
red and purple curves). In the other four locations theal-
ues remain roughly around 30These values are comparable
to that encountered during the reference MCs in Sg&.
However, it should be noted that in the previous casesythe
values did not exceed 2@or more than half of the MC dura-
tion. Therefore, the changes in the MC’s structure are more
significant in the present case.

We note that the green, dark blue (in panel a) and light blue
(in panel b) virtual spacecraft observe a decreasg asso-
ciated with very low®gy values Pgn < 15°). In the strictly
parallel limit, the magnetic field direction is expected not to
be altered by the bow shock crossing, as its normal compo-
nent traverses unchanged. This may explain the decrease of
they values observed by these three virtual spacecratft.

As an example, a snapshot of the magnetosheath in the
XZ plane is given in Fig8. It corresponds to the magne-
tosheath state when the MC’s axis isxat 1000Rg up-
stream of Earth’s environment (i.e. about 140 min after the
edge of the MC reached the bow shock). The time of the
snapshot is indicated by a vertical dashed line in Fig.

The major difference between the case presented here and
the examples detailed in Sedt2is the shock configuration
which is quasi-parallel instead of quasi-perpendicubas,
ranges between t5nd 4% in the XZ plane (Fig8f), and is

Fig. 7. Virtual spacecraft observations of the magnetosheath magmostly below 20 in the northern magnetosheath. These low
netic field during an MC encountered far from its central axis, in the ®g|, values are accompanied by a large variation of the mag-

XY plane (A) and in the XZ plandB) — spacecraft infA) see the

netic field direction at the bow shock’s crossing, as it can

caption of Fig.6 — spacecraft irfB) in the subsolar magnetosheath pe seen on the angl¢ in Fig. 8e. Just downstream of the
(purple), on the northern flank (light blue), on the southern ﬂankShOCk,l/f ranges between 2@nd 40, whereas its variation

(spring green).

did not exceed 20at the shock in the previous examples (not
shown). Therefore, the magnetic field direction is already
strongly modified just downstream of the bow shock. Deeper

It is also interesting to note that in the leading and the rearin the magnetosheatl, increases, up to 65because of the

parts of the MC, even though the upstrednis close to
zero, and negligible compared to tiBg and By, its relative

Ann. Geophys., 32, 15773 2014

draping effects. Moreover, the magnetosheath magnetic field
now displays very strong asymmetries. For example BRhe
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Fig. 8. Snapshots of the magnetosheath during an MC with its axis ajpegcountered far from its centre, when the axis is located at
x =1000Rg. The panels correspond ¢a) By, (b) By, (c) B, (d) B, (e) ¥, the angle between the magnetic field direction in the solar wind
and in the magnetosheath, affid®g,, the shock obliquity at the origin of the flowline.

component observed along the northern magnetopause (ugiock angle, defined as the direction in the plane perpendic-
per part of Fig.8a) is around zero, whereas its values alongular to the Sun—Earth line. The subsolar point is indicated by
the southern magnetopause are beled nT. the black cross at the centre of the map. The map in ig.
More importantly, large asymmetries also arise in the mag-has been determined at the same time during the MC as the
netic field strength. Instead of a situation where the magnetisnapshots in FigB.
field strength increases when moving closer to the magne- Figure9 shows that thé, component is positive in a large
topause, as in Figld, Fig.8d evidences a much more com- part of the dawnside of the northern magnetosheath. Accord-
plicated structure. Whereas some parts of the magnetosheaihg to this map, approximately one quarter of the dayside
still display an enhancement of the magnetic field magni-magnetopause actually encounters a northvigardrhile the
tude close to the magnetopause, for example in the Southersolar wind B, is negative. Moreover, the location and the
Hemisphere (lower part of Figd), low magnetic field values  extent of the reverse®, region vary as the MC passes by
are observed even close to the northern magnetopause (ufarth’s environment (not shown). Similarly, if we consider
per part of Fig.8d). The very small magnetic field strength the same MC, but with a northward axial field, the positive
is presumably due to the weak compression downstream oB, upstream of the shock will also reverse. The dawnside of
the quasi-parallel shock (see FR&f). These large variations the southern magnetosheath will encounter a negétive
of the magnetic field strength imply that the magnetic pres-
sure impacting the magnetopause will strongly dependonthg 3 5 central crossing of a largely tilted magnetic cloud
location. This may result in asymmetric shapes of the mag-
netopause and magnetosheath, not taken into account her.F . : .
o . . L he last example that we will consider here is the central
and possibly in asymmetric current circulation in the magne- : I . . X
tosheath crossing o = 0) of an MC with its axis largely tilted with re-
: . : ; . spect to the YZ plane (the axes of the previous example MCs
One of the most interesting features of this example is the | .~ ) L
. all lied in the YZ plane). More precisely, the axis direction is
reversal of theB, component in a large part of the north- : .
) . Omc = 70° andguc = 20°, wheredyc is the colatitude and
ern magnetosheath (Fifc). In order to illustrate the extent . . . )
) mc the longitude. The virtual spacecraft observations in the
of this phenomenon, a map of the magnetosheath magnet . . : : :
! L I ) Z plane during this event are displayed in Fi@. As in the
field near the magnetopause is displayed in Bigln this . .
olar map, the distance from the centre corresponds to thexample shown in Secd.3.1, the upstream MC magnetic
P ' field has a largeB,, component{ 10 nT).

zenithal angle (i.e. the angle from the Sun—Earth line) be- . S AT .
. L Again, the magnetic field direction strongly differs from
tween 0 and 90 The azimuthal direction corresponds to the ;
one spacecraft to another and compared to the input
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Fig. 9. Colour map of theB; component in the magnetosheath along S e
the magnetopause during a fully south MC, encountered far from ] ] 38
its centre, when the axis is locatedvat 1000RE. The centre of the 0 200 200 600 800 1000 1200 1400
plot corresponds to the subsolar point. The radial distance from the Time in the MC (min)

subsolar point is proportional to the zenithal angle. The magnetic

field components indicated on the upper left of the map are the solaF'9- 10 Virtual spacecraft observations of the magnetosheath mag-
wind magnetic field inputs. netic field during an obligue MC. See the caption of the panel B of

Fig. 7 for details.

parameters, as shown by the magnetic field components angle 1o shock, the magnetic field direction strongly differs
the angley . It is interesting to note that the spacecraft in .o its upstream orientation.

the southern magnetosheath (spring green curves) encoun-
ters a magnetic structure rather similar to that in the so-
lar wind (¥ < 30°), while the two other spacecraft observe 5 Consequences on geoeffectivity
concurrently completely different magnetic field orientations
(v = 30°) (Fig. 10f). The structure of the MC varies greatly The geoeffectivity of MCs is generally estimated from the
depending on the considered region, and particularly in thesign of the B, component during the cloud. This is due to
subsolar region (purple curve) whete reaches values as the fact that in the equatorial plane Earth’s dipolar magnetic
high as 60. The ®g, values (Fig.10e) are rather low, cor- field is essentially northward. Therefore, a southward mag-
responding to a quasi-parallel (blue and purple curves) omnetic field upstream of the magnetopause, that is anti-parallel
oblique (spring green curves) shock configuration. to Earth’s equatorial field, is favourable to reconnection pro-
The upstream values of the, show that this component cessesBungey 1961). Reconnection is more effective and
turns south in the last hours of the MC (Fi0d). In the  induces larger disturbances in Earth’'s magnetosphere when
magnetosheath, however, the signBf changes at differ- it occurs in the subsolar region (see, for example, the review
ent times, the earliest being for the spacecraft in the northof Paschmanm2008. Yet reconnection can occur anywhere
ern magnetosheath (blue curve), or even does not reversejong the magnetopause, as soon as there are anti-parallel
as observed by the spacecraft in the southern magnetosheatiagnetic fields.
(spring green curve). Depending on the spacecraft we rely The magnetosheath model presented in this work does
on, the duration of the southwam} part of the MC differs  not describe reconnection processes. However, it can be
and different conclusions would be drawn in terms of geoef-used to determine where anti-parallel magnetic fields can be
fectivity. found at the magnetopause, by providing the magnetosheath
To conclude, we have shown that in certain MC configura-magnetic field near this boundary. An example of a map
tions, their magnetic structure can be modified from the solarf the B, component of the magnetosheath magnetic field
wind to the magnetosheath. Moreover, this structure changesear the magnetopause is given in FgSimilarly, we can
from one region of the magnetosheath to another and variekave access to all three components for any MC configu-
with time as the MC passes by Earth’s environment. In bothration. We calculate the magnetospheric magnetic field us-
cases presented here, the shock configuration remains quagiig the T96 model Tsyganenkp1995 1996, available at
parallel during most of the MC, and even just downstream ofhttp://geo.phys.spbu.ru/~tsyganenko/modeling.htgadrth’s
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internal magnetic field is assumed to be a dipole. Since our Angle between B in the Msheath and in the Msphers,
magnetosheath model is rather crude, using the International NORTH .
Geomagnetic Reference Field instead of a dipole to model o= °% "
more accurately the geomagnetic field would not bring fur-  e=-320ar
ther information suitable for this study. The T96 model takes

into account the tilt of Earth’s dipole. Since we only model

here synthetic cases, which do not correspond to real events,

we will arbitrarily choose the orientation of the dipole corre-

sponding to the 21 December 2002 at noon. We checked that DAWN
the results were similar for other dates. The T96 model re-

quires the upstream solar wind speed, dynamic pressure and

the B, and B, component of the magnetic field, as well as the
disturbance storm time (Dst) index, as inputs. The Dst index

is set to zero and we checked that the location of anti-parallel

fields along the magnetopause is not significantly sensitive So0m

to the Dst, even with large negative Dst values which are ex- . ) o
pected to stretch the magnetospheric field. In order to esti- ~ Angle between B in the Msheath and in the Mspherg,,
mate where anti-parallel fields can be found, we compute the  sx=-o00nr
shear angle along the magnetopause, i.e. the angle between >=*> "
the magnetosheath and magnetospheric magnetic field vec-

tors just upstream and downstream of the magnetopause.

First, we will examine the case of the centrally crossed
fully south MC. As the MC passes by Earth’s environment,
the magnetic field turns from an eastward orientation to a OAWN
southward field at the centre of the cloud, and finally to a
westward orientation at the rear. The magnetic field orien-
tation in the leading and trailing parts of the MC are not
expected to be favourable to reconnection. However, when
moving towards the centre of the M@, turns south and
should become increasingly propitious to reconnection pro-
cesses. Concurrently, the effects of the MC on the magne- o
tosphere should be enhanced. The values of the shear angle =~ Angle between B in the Msheath and in the Msphere
along the magnetopause are displayed in Figat three dif- Bx=0.00 T NORTH
ferent times during the MC, corresponding roughly to these = &=-t1120n
three orientations of the magnetic field, in the same frame as s
in Fig. 9.

The upper panel corresponds to the beginning of the MC
(i.e. when its centre is located at= 3000Rg upstream of
Earth). The upstream magnetic field is mainly aloBg
Anti-parallel fields are primarily found on the dawnside mag-
netopause, quite close to the subsolar region (red areas in
Fig. 11). As the MC travels past the Earth, however, the lo-
cation of the anti-parallel field region changes. In the core of
the MC (middle panel), its position has moved closer to the
subsolar point, and a little northward of it due to the dipole
tilt. This middle panel is actually rather similar to the usual
picture, since the upstream magnetic field is then essentially
southward. Finally, at the end of the MC (bottom panel), therig 11. Colour maps of the shear angle along the magnetopause
anti-parallel field region has rotated duskward. during the central crossing of a fully south MC. See the caption

The point here is that the location and the extent of theof Fig. 9 for details. Top panel: at the beginning of the ME=£
anti-parallel magnetic field region change with the orienta-3000Rg) — middle panel: in the core of the MG & 1000Rg) —
tion of the MC’s magnetic field. The efficiency of reconnec- bottom panel: at the end of the M& & —3000RE).
tion processes is maximum at the subsolar pétasthmann
2008 and references therein). In the centre of this MC, the
anti-parallel fields are found in the vicinity of the subsolar

)
NORTH

SOUTH

DAWN

0
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Fig. 12.Colour map of the shear angle along the magnetopause durEi9- 13. Colour maps of the shear angle along the magnetopause

ing the far-off crossing of a fully south MC when its axis is located during the far-off crossing of a fully north MC when its axis is lo-
atx = 1000RE upstream of Earth. See the caption of Fdor de- ](‘:at((ajdtat_f = 1000Rg upstream of Earth. See the caption of Fig.
tails. or details.

point. The maximum reconnection rate would probably be

observed at this time. Yet reconnection may also occur wherkig. 11. It is calculated in the same conditions as the snap-
the magnetic field turns east or west and may be effectiveshots of the magnetosheath in Régi.e. when the axis of the
since the anti-parallel field region comes rather close toMC is atx = 1000Rg upstream of Earth). As expected from
the subsolar magnetopause. Therefore, geomagnetic distua southwardB,, anti-parallel fields are found in the equato-
bances may be observed also during the leading and trailingial plane. Similarly to the upper panel of Fit, they mostly
parts of this MC. lie close to the subsolar region, on the dawnside, with the ex-

If the axial magnetic field inside the MC points north in- ception of a small area near the North Pole. In both cases,
stead of south, anti-parallel fields are again found on theit is due to the positiveB, in the MC, which remains pos-
dawnside and duskside magnetopause, at the beginning ariiive in the entire dayside magnetosheath, whereas the sign
at the end of the cloud, respectively. In the centre of the MC,of the magnetospheriB, changes from the dawnside to the
the magnetosheath magnetic field is essentially aloBy duskside. When approaching the central part of the MC, the
and the anti-parallel field regions are observed at high lati-anti-parallel field region moves closer to the subsolar point.
tudes, corresponding to the expected lobe reconnection for # is then observed on the duskside in the rear part of the MC
northward magnetic field. (not shown).

Similar conclusions are drawn in the case of the north— Figure 13 corresponds to the fully north configuration.
south MC. The only difference between these two config-Thus, the only difference to the map in Fig. 12 is the sign of
urations is the order in which these regions of anti-parallel B,, while the other magnetic field components remain iden-
fields arise. We first observe a northward field, during whichtical. According to the sign of thé, upstream of the bow
the reconnection regions are located close to the poles. Theshock, reconnection is only expected to take place at high
during the eastward and southward parts of the MC, the obfatitudes. However, in the same way Bsturns from south
tained results are comparable to the upper and middle panets north in the northern magnetosheath in the fully south con-
of Fig. 11, respectively. Note that evenHf, is smallerinthe  figuration, theB, component of the fully north MC reverses
north—south case than in the fully south or fully north cases,in the dawnside of the southern magnetosheath where it be-
whereB; is the axial field, it does not affect significantly the comes negative (not shown). The shear angle at the magne-
regions of anti-parallel fields. topause demonstrates that anti-parallel field lines are indeed

In Sect.4.3.1, we have shown that when a fully south found in this region, rather close to the subsolar point (red
MC is crossed far from its centre, the bow shock is in aarea in Fig.13). These may lead to significant reconnection
guasi-parallel configuration and that reverses in the north-  rates. Therefore, even if a northwaBd is observed in the
ern magnetosheath. The shear angle at the magnetopause fwlar wind, its orientation can change before it reaches the
such an MC is displayed in Fig.2, in the same frame as in magnetopause and become favourable to reconnection.
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It can also be noted that the cases shown in Figsand The results of this work point out the major role played
13 both correspond to MCs encountered far from their cen-by the shock configuration in modifying or keeping un-
tral axis. It is generally admitted that centrally crossed MCschanged the MC's structure. If an MC encounters a quasi-
tend to be more geoeffective because of their higher magnetiperpendicular shock, its downstream structure will most
field magnitude and the stronger shock ahead of them. Yet thiékely be very similar to that observed in the solar wind, at
results displayed in Figd2 and13hint at the significance of least in the dayside magnetosheath. In such case, the mag-
far-off encounters, which may also lead to strong geomag-etic field direction impacting the magnetopause can be ap-
netic activity. proximated by the IMF direction. The predictions on the

MC'’s geoeffectivity will not differ much by considering ei-

ther the solar wind magnetic field or the magnetosheath mag-
6 Discussion and conclusions netic field. This scenario is encountered when the MC'’s axis

is perpendicular to the Sun—Earth line. On the contrary, if an
In this paper, we have introduced the first magnetosheattMC encounters a quasi-parallel configuration, its structure
model adapted to MCs conditions, and applied it to MCswill be altered by the shock’s crossing. The assumption that
with different axis orientations and impact parameters. Thisthe magnetic field direction remains unchanged from the so-
model describes how the structure of MCs is modified by thelar wind to the magnetopause does no longer hold; aan
bow shock’s crossing and during their propagation into thereach values as high as60rhus, the MC's geoeffectivity
magnetosheath. The magnetosheath flow is calculated witmay differ from what was expected from the solar wind ob-
the Soucek and Escoub¢2012 model, which is adapted servations. This is observed when the MC is encountered far
to fit the Shue et al(1998 magnetopause and tllgdb et  from its central axis or when its axis is largely tilted towards
al. (2005 bow shock models. The magnetic field is com- the ecliptic plane.
puted along the flowlines from ideal MHD equations. In a The complex physics of the quasi-parallel shock cannot
first stage, we focus on centrally crossed MCs with theirbe described properly by our simple magnetosheath model
axis alongz or y. We show that in these cases the daysidebased on ideal MHD. Many phenomena due to the quasi-
bow shock is essentially in a quasi-perpendicular configuraparallel regime, such as turbulence and other microphysics
tion and that the magnetic structure of the MCs is roughly processes, play a major role on the magnetosheath properties
preserved in the dayside magnetosheath<(30°). As ex-  downstream of the quasi-parallel bow shock but cannot be in-
pected, close to the magnetopause, the draping of the fieldluded in our model. However, some features obtained with
lines around the magnetosphere tends to alter the MC’s strumur model are consistent with what is expected downstream
ture. of the quasi-parallel shock, in particular the lesser compres-

We then investigate other MC configurations, namely, thesion as®gp, decreases. Consequently, in some regions of the
far-off crossing of a fully south MC and the central crossing magnetosheath, the magnetic pressure is stronger than in oth-
of an MC with a large tilt towards the ecliptic plane. In both ers. In the example presented in Sdc8.1, the variations of
cases, it appears that the MC’s magnetic structure is greatlyhe magnetic pressure range between 5% and 16 % of the
modified inside the magnetosheath, and that these changelynamic pressure at the magnetopause because of the high
depend on the considered region of the magnetosheath. Justagnetic field strength in the MC. Therefore, the variations
downstream of the bow shock, where the draping effectdn the magnetic pressure may impact the magnetopause loca-
do not come into play, the magnetic field direction alreadytion and shape, as it will be more compressed where the mag-
strongly differs from its upstream orientation. Therefore, netic pressure is higher. This asymmetric compression will
the observed differences can be related to the quasi-parallgrobably have consequences in the magnetosphere, particu-
shock configuration. BesideB, even reverses in some parts larly on the current systems, but this lies beyond the scope of
of the magnetosheath. this paper.

Finally, we use a magnetospheric magnetic field model The knowledge of the shock obliquity appears to be crucial
combined with our magnetosheath magnetic field calculato determine the MC’s structure inside the magnetosheath.
tions to estimate the location of the regions of anti-parallel Yet spacecraft observations seldom provide us with this pa-
magnetic fields. We show that they vary as the MCs passameter, since it is generally obtained from direct observa-
by the Earth. Moreover, these regions may arise close to théons of bow shock crossings. In most cases, we have to rely
subsolar magnetopause even during a fully north MC, lead-on a model to estimate th@g,, values, as was done in this
ing possibly to significant reconnection rates. Although thework. But even without a bow shock model, tBg compo-
magnetospheric disturbances induced by fully north MCs arenent of the upstream magnetic field can already give informa-
generally attributed to the sheath fields or other southwardion about the shock configuration. Indeed, the quasi-parallel
fields ¢hang et al.2004 Huttunen et al.2009, the mag-  region moves closer to the subsolar region as the importance
netic fields inside the MC could contribute to the geomag-of B, increases in the solar wind.
netic activity. We also stress the fact that an MC crossed far Therefore, we can infer that the more predominantBhe
from its central part may also be geoeffective. component is in an MC, the more likely its structure is to
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Abstract. Magnetic clouds (MCs) are large-scale magnetic solar wind and in the magnetosheath are anti-correlated with
flux ropes ejected from the Sun into the interplanetary spacethe variations in the shock obliquity. When the shock is in a
They play a central role in solar—terrestrial relations as theyquasi-parallel regime, the magnetic field direction varies sig-
can efficiently drive magnetic activity in the near-Earth envi- nificantly from the solar wind to the magnetosheath. In such
ronment. Their impact on the Earth’s magnetosphere is oftertases, the magnetic field reaching the magnetopause cannot
attributed to the presence of southward magnetic fields inbe approximated by the upstream magnetic field. Therefore,
side the MC, as observed in the upstream solar wind. Howit is important to take into account the conditions at the bow
ever, when they arrive in the vicinity of the Earth, MCs first shock when estimating the impact of an MC with the Earth’s
encounter the bow shock, which is expected to modify theirenvironment because these conditions are crucial in deter-
properties, including their magnetic field strength and direc-mining the magnetosheath magnetic field, which then inter-
tion. If these changes are significant, they can in turn affectacts with the magnetosphere.

the interaction of the MC with the magnetosphere. In this pa- o .
. ~ Keywords. Interplanetary physics (planetary bow shocks)
per, we use data from the Cluster and Geotail spacecraft in- magnetospheric physics  (magnetosheath; solar-wind—

side the magnetosheath and from the Advanged Compos_itioﬂwagnetosphere interactions)

Explorer (ACE) upstream of the Earth’s environment to in-

vestigate the impact of the bow shock’s crossing on the mag-

netic structure of MCs. Through four example MCs, we show

that the evolution of the MC'’s structure from the solar wind

to the magnetosheath differs largely from one event to and Introduction

other. The smooth rotation of the MC can either be preserved

inside the magnetosheath, be modified, i.e. the magnetic fiel@oronal mass ejections (CMEs) are tremendous eruptions

still rotates slowly but at different angles, or even disappearin the solar corona during which the solar magnetic field

The alteration of the magnetic field orientation across theand plasma are ejected into the interplanetary medium. In-

bow shock can vary with time during the MC’s passage andterplanetary coronal mass ejections (ICMEs), their counter-

with the location inside the magnetosheath. We examine théarts in the heliosphere, are central in driving disturbances in

conditions encountered at the bow shock from direct obserthe near-Earth environmenRichardson et al.2001, 2002

vations, when Cluster or Geotail cross it, or indirectly by Echer et al. 2008 Yermolaev et al.2012. According to

applying a magnetosheath model. We obtain a good agreghe observations near the first Lagrangian point of the Sun—

ment between the observed and modelled magnetic field diEarth system (L1), around 30% of the ICMEs display a

rection and shock configuration, which varies from quasi-flux-rope-like magnetic field configuratioiichardson and

perpendicular to quasi-parallel in our study. We find that theCane 2010 and are referred to as magnetic clouds (MCs).

variations in the angle between the magnetic fields in theThis subset of ICMEs is primarily defined by an enhanced
magnetic field, relative to the surrounding solar wind, which
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smoothly rotates over a large angle, and a lower temperatur®ach number conditions, which are often associated with
(Burlaga et al.1987). MCs, accelerated flows, sometimes exceeding the solar wind
MCs are particularly geoeffective structures, i.e. they effi- speed, can be observed on the flanks of the magnetosheath
ciently trigger geomagnetic storms (see, for examplgng  and are attributed to the draping of the field linkayraud
et al, 2004 Huttunen et al. 2005. Their geoeffectivity = and Borovsky 2008 Lavraud et al.2013. Such modifica-
can generally be related to the presence of a long-lastingions of the magnetic field and velocity downstream of the
southward magnetic field. This stems from the fact that thebow shock are expected to affect the coupling between the
Earth’s magnetic field is essentially northward in the equato-solar wind and the magnetosphet&ayraud and Borovsky
rial plane, and thus a southward magnetic field is favourable2008.
to reconnection at the magnetopause. However, the correla- However, to our knowledge, these effects are not taken into
tion between southward fields inside the MC and the occur-account when studying the geoeffectivity of MCs. Usually,
rence of a magnetic storm is not one to one. For example, stasnly their properties upstream of the bow shock are consid-
tistical studies show that no storm is associated with a subered ghang et al.2004 Huttunen et a].2005 Gopalswamy
stantial fraction of MCs with southward fields, from 18% et al, 2008. Yet the physics taking place at the bow shock
(Zhang et al. 2009 to 28 % Huttunen et al.2005 Gopal-  and inside the magnetosheath should apply to MCs as well
swamy et al.2008 of the events. Therefore, a better under- as the quiet solar wind. The bow shock’s crossing and the
standing of the interaction of MCs with the Earth’s environ- propagation downstream towards the magnetopause should
ment is needed to refine the prediction of their consequencealter the MCs’ smoothly rotating magnetic field, and thus its
inside the magnetosphere, and thus improve space weath@anpact on the magnetosphere.
forecasting. A model of the magnetosheath magnetic field designed
When the relationship between the MC'’s parameters andor MC studies has recently been introducedTuyc et al.
its geoeffectivity is not straightforward, various scenarios can(2014). In this paper, they investigate the impact of the bow
be considered. Geomagnetic storms occurring during MCshock’s crossing on synthetic flux ropes. They find for cer-
with only northward fields are frequently attributed to the tain flux ropes’ orientations that the direction of the MC’s
sheath preceding the MG (ttunen et a].2005. The mag- magnetic field can vary significantly from the solar wind
netic fields at the leading or the trailing edge of the MC areto the magnetosheath, sometimes exceediriga®@ occa-
also sometimes invoked to account for the effects observedionally causing a reversal of ti® component. This is ob-
inside the magnetospheréh@ang et al.2004. Some recent tained in the dayside magnetosheath independently of the
studies hint at the pivotal role played by the magnetosheathiriield line draping closer to the magnetopause. These vari-
the solar-wind—magnetosphere coupling, which is still poorly ations are related to the configuration, quasi-parallel or quasi-
understood $afrankovéa et g1.2009 Lavraud et al. 2013 perpendicular, encountered at the bow shock. In addition,
Turc et al, 2014. Turc et al. (2014 determine the location of anti-parallel
The magnetosheath is the region bounded by the bowields, that is, favourable to reconnection, along the magne-
shock and the magnetopause in which the shocked solar wintbpause and find patterns very different from that expected
is deflected around the magnetosphere. The global physics dfom the MC’s magnetic field orientation upstream of the
this region have been well understood since the early work oshock. For example, an initially northward field during an
Spreiter et al(1966, and have been extensively confirmed MC can turn south in a part of the magnetosheath and re-
by spacecraft observations. It is well known that the bowsult in a region of anti-parallel fields near the subsolar point.
shock crossing alters the solar wind properties. Its speed deFherefore,Turc et al.(2014) suggest that the impact of an
creases, while the density, temperature and magnetic fielIC on the magnetosphere can be strongly modified by the
strength increase. Downstream of the bow shock, the magprocesses occurring at the shock and inside the magneto-
netic field lines pile up and drape around the magnetopausesheath.
More recent studies suggest that other phenomena, such asAlthough MCs have been the topic of intensive scrutiny
field-flow coupling, may also play a role in modifying the in the solar wind, little is known of their properties in the
magnetic field orientation inside the magnetoshebting- Earth’'s magnetosheath. One of the reasons for this is that
more et al. 2006. It is eventually this modified magnetic spacecraft observations in this region are sporadic. Satellites
field, and not the interplanetary magnetic field (IMF) up- dedicated to the study of the Earth’s magnetosphere, such as
stream of the bow shock, which interacts and possibly re-Cluster Escoubet et al.1997), the Geomagnetic Tail Lab
connects with the Earth’s magnetic field. (GEOTAIL) (Nishida 1994, Double Star l(iu et al., 2009
Safrankova et al(2009 focus on the north-south com- or the Time History of Events and Macroscale Interactions
ponent of the IMF,B,, which is crucial for solar-wind— during Substorms (THEMIS)Angelopoulos 2008, occa-
magnetosphere coupling, and study the probability of findingsionally cross this region, but their stay in the magnetosheath
the same sign oB, upstream and downstream of the bow generally lasts only for a few hours. As this has to coincide
shock. They find that this probability is very low: the sign of with the arrival of an MC in the vicinity of Earth, which has
B; is preserved only 12 % of the time. During low Alfvén
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Figure 1. Orbits of the spacecraft during the four studied events in the &SKleft panel) andv— (right panel) planes. The diamonds
indicate the location of the spacecraft at the beginning of the event. The black dotted lines indicate the positidaids tieal (2005 bow
shock model and of th8hue et al(1998 magnetopause model for typical solar wind conditions=(6 cm~3, V = 400kms™L, B =5nT,
B; =0nT).

an even smaller occurrence, MCs are seldom observed in thEomposition Explorer (ACE)Stone et a|.1998 spacecratft,
magnetosheath. located near L1. Other data sets, such as the measurements
This paper focuses on correlations between observationfom the Wind spacecrafidcufia et al. 1995 or the OMNI

in the solar wind upstream of the bow shock and in thedata set propagated to Earth’s bow shock nose, can also be

magnetosheath during MC events. The aim is to investigateised as solar wind monitors. However, during some of the

whether the magnetic structure of MCs is modified acrossevents presented in the next sections, the Wind spacecraft
the bow shock and in the magnetosheath, and to quantitawas not located upstream of Earth’s environment, and in one

tively compare the spacecraft observations to the predictionsf the studied intervals the OMNI propagated data set con-

of the magnetosheath model developedhyc et al.(2014). tains a large data gap.

We have selected four typical MC events during which one Therefore, we use ACE Magnetic Field Experiment

or several spacecraft are located inside the Earth’s magnetdMAG) (Smith et al, 1998 data as a monitor of the magnetic

sheath, at least for several hours during the MC'’s passage. Waructure of MCs in the unperturbed solar wind. We assume
focus here on the magnetic structure of these MCs, i.e. the¢hat all the large-scale structures observed in L1 actually
smooth rotation of their magnetic field, and how it evolves reach the Earth’s environment. As ACE is located close to the
from the solar wind to the magnetosheath. Each of the fourSun—Earth line, this is generally true. The data are obtained
cases corresponds to a different evolution of the magnetichrough the CDAWeb servicenttp://cdaweb.gsfc.nasa.gov/
structure across the bow shock and inside the magnetosheatspphys). They are shifted in time in order to account for the
and illustrates a typical example of magnetosheath observgropagation from L1 to the magnetosheath. The delay is ob-
tions during MCs. tained by dividing the distance between ACE and the space-
The paper is organised as follows: in S&oive briefly in- craft inside the magnetosheath in thdirection by the solar
troduce the different data sets used in this work. The four exwind speed along. Using a constant time lag throughout
ample MCs are described in Se&tln Sect4, we investigate  the studied events is sufficient for the purpose of our study,
the conditions encountered at the bow shock, and comparas we focus on long-lasting and large-scale structures. In the
our results to th@urc et al.(20149 magnetosheath model in  following, we will only display time-shifted ACE data, and

Sect.5. Section6 concludes this paper with a summary and the reference time will be given by Cluster’'s observations.

a discussion. In the magnetosheath, we use data from the Cluster and the
Geotail spacecraft when available in this region. However,
since the spacecraft generally do not remain in the magneto-

2 Data sets sheath during the entire MC events, observations in the solar
wind and/or the magnetosphere are also displayed. The mag-

To investigate how the structure of MCs evolves from the netic field measurements are obtained from the FluxGate

solar wind to the magnetosheath, we need simultaneous obMagnetometer (FGM)Ralogh et al. 1997 aboard Clus-

servations in these two regions. The solar wind upstreanier and the Magnetic Field (MGF) instrument aboard Geo-
of the Earth is continuously monitored by the Advanced tail (Kokubun et al. 1994. All data from ACE, Cluster and
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Geotail shown in the following sections are 1 min averageswind to the magnetosheath, as indicated by the sharp in-
unless otherwise indicated. The magnetic field componentsreases in the magnetic field strength due to compression
are given in the geocentric solar ecliptic (GSE) frame. at the bow shock. After 17:00 UT, the spacecraft remains
in the magnetosheath and reaches the magnetopause around
04:00 UT on 21 May 2005. The transition from the magneto-
3 Description of the events sheath to the magnetosphere can be seen on the plasma mea-
surements (not shown).
In this section, we present four MCs observed simul- \ve now focus on the times when Cluster is located in the
taneously in the solar wind and the magnetosheath. Theyhagnetosheath. Like the magnetic field strength, the mag-
have been selected as the most representative ones frompgtic field components (Figb, ¢ and d) increase in abso-
database of about 30 MC events during which spacecraffyte value from the solar wind to the magnetosheath because
observations are available inside the magnetosheath. Thesg the compression. However, Fige and f show that even
four events comprise rather long intervals of magnetosheatkfhough Cluster is located downstream of the bow shock, it
measurements, and generally also bow shock crossings. Eagbserves roughly the same magnetic field direction as ACE.
of them illustrates a different behaviour of the MC'’s structure In particu|ar, the bow shock Crossings which are C|ear|y seen
inside the magnetosheath. on the magnetic field strength cannot be identified) and
The orbits of Cluster and Geotail during the studied inter-,  starting from 19:00 UT, we observe a discrepancy be-
vals are displayed in Fid., in the GSEx—y (left panel) and  tween the magnetic field directions measured by ACE and
the x—z (right panel) planes. The diamonds indicate the po-cjuster, which increases as Cluster moves closer to the mag-
sition of the spacecraft at the beginning of the events. As &yetopause. This deviation is most likely due to the draping
reference, the dotted lines indicate ff&b et al (2009 bow  of the field lines around the magnetosphere, which progres-
shock and th&hue et al(1998 magnetopause models calcu- sjyely alters the magnetic field direction when approaching
lated for average solar wind conditions, namel: 63, the magnetopause, and becomes more visible when moving
V =400kms®, B=5nT andB, =0nT. Figurel shows  farther tailward. Here Cluster is located at rather high lat-
that the spacecraft provide us with a rather good coverage ofudes, where the draping can be important. Another small
the dayside magnetosheath during these four MCs. variation (below 20) is also observed between 09:00 and
11:00UT ong (Fig. 2f), although Cluster remains close to
the bow shock.
The bottom panel of Fig2 displays the angles between
the magnetic field directions measured by ACE and by Clus-
ter. This angle allows us to quantify the variation of the mag-
netic field direction from the solar wind to the magneto-
sheath with a single parameter. Contrary to the other quan-

3.1 Event 1: MC's structure unchanged in
the magnetosheath

Figure 2 shows the observations of ACE (time shifted to
the bow shock) in the solar wind (black curves) during 32 h
starting from 20 May 2005 at 00:00 UT. Just after 04:00 UT

on 20 May 2005, as indicated by the vertical dotted Ilne,tities shown in Fig2, the angley is calculated from 5 min

the magnetic field §trength increqse; in the solar wind (tOpaverages, because it depends on both ACE and Cluster mea-
panel), corresponding to the beginning of the sheath of a%urements and thus on the time shift applied on the solar wind

MC. Th"_s gngancemenkt OLthle( mggnetlzfleld tshtrengfh IS "?‘Cc'gata set. We estimated that our propagation method leads to
companied by a weax shock observed on the solar WiNG, ¢ of 15 min, due to the difference between the mini-

speed (not shown). The MC arrives around 0.7:1.5 uT O"mum and maximum speed during the event. Therefore, we
20 May 2005 and its front and rear edges are indicated by ompute the anglé: on 5 min averages of the magnetic field

the vertical dotted—dashed lines. Between these two boundgata in order to reduce the errors due to the constant time

aries, we observe a slow variation of the magnetic f'eld. MaYshift. The peak observed at 16:00 UT is due to a sharp varia-
nitude and components (see F&g, b, ¢ and d), or equiva-

: . ti f th tic fiel in the MC’ th
lently a smooth rotation of theé and¢ angles (Fig2e and lon of the magnetic field encompassed in the MC's smoo

. g rotation.
f). These angles are defined as follows: #esB,/B and We now focus on the global trend @f. The values off

cosp = By/ (\/ BZ+ Bf)- during the MC show that the variation of the magnetic field
During this event, Cluster (blue curves) is located closedirection is mostly below 20 that is, the magnetic struc-

to the Earth’s bow shock (solid black curves in Fib. ture of the MC observed in the magnetosheath is roughly the

During the few hours preceding the shock and during thesame as in the solar wind. We note, however, thatome-

sheath of the MC, the spacecraft remains mostly in thetimes increases; for example, between 09:00 and 11:00 UT,

solar wind, as evidenced by the magnetic field magnitudeyr remains around 20for 2h. Also, after 00:00UT on

(blue curve, Fig2a), which is similar to that observed by 21 May 2005, increases up to £hear the magnetopause,

ACE. After the beginning of the MC, that is, after 07:15UT, which is crossed around 04:00 UT on 21 May 2005.

and until 17:00UT on 20 May 2005, Cluster crosses the

bow shock several times and then moves from the solar
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Figure 2. 20 May 2005 MC: observations from ACE (black) and Cluster (blue), in GSE coordinates. Vertical dotted line: beginning of the
sheath of the MC. Vertical dotted—dashed lines: beginning and end of the MC. From top to bottom: magnetic field gremythp;; 0;
¢ (see text for definition of andg); andy, the angle between the magnetic field observed by Cluster and by ACE.

3.2 Event 2: temporal variation of the MC's structure 16 May 2005, Cluster crosses the magnetopause and moves
into the magnetosphere.

The second MC that we will study here features one of the AS in the previous case, Cluster (blue curves) is in the
most extreme solar wind events of solar cycle 23 and hasolar wind when it measures the same magnetic field as ACE
been the subject of detailed studies from the eruption ofand in the magnetosheath when the magnetic field is com-
the CME on the Sun to its consequences on Earth’s envibressed. Its orbit is drawn as black dashed curves inIFig.
ronment (see, for exampl®asso et a).2009 Bisi et al, After the beginning of the MC, Cluster crosses the bow shock
2010. The sheath of this MC arrives around 02:40 UT on NUmerous times, and finally stays in the magnetosheath after
15 May 2005 at Earth’s bow shock (dotted line in F8). 22:30 UT. The investigation of the magnetic field direction,
As can be seen in the top panel of Fiythe magnetic field ~Shown by the angle andg (Fig. 3b and c), reveals that the
strength observed in the solar wind by ACE (black curve) magnetosheath observations of this MC are divided into two
increases up to 55nT at the beginning of the MC, indicategdistinct parts. First, from 06:00 to 17:00 UT on 15 May 2005,
by the dotted—dashed line, that is, about 10 times higher thafhe magnetic field direction strongly differs from that in the
its usual value in the solar wind. FiguBeshows the mag- ~ Solar wind each time Cluster is located downstream of the
netic field observations from 01:00 UT on 15 May 2005 to Pow shock. The discrepancies can exceet6@ are largest
13:00 UT on 16 May 2005. Although it takes more than 48 h N the anglep. Depending on the considered magnetosheath
for this MC to propagate past ACE, we only display here theinterval, the direction of rotation of the anglesindy varies.
part of the event where we have observations from Cluster ifMioreover, the magnetic field direction and magnitude dis-
the solar wind or in the magnetosheath. Around 11:00 UT onPlay large fluctuations inside the magnetosheath, in particular
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between 09:00 and 12:00 UT, while the upstream magnetigs very similar to that at L1 (Figdb and c). The values af
field still rotates slowly. Then, during the latter part of the (blue curve in Fig4d) are below 20 during the entire MC,
event, that is, after 17:00 UT, we get back to the same sitshowing that the variations in the magnetic field direction are
uation as in Event 1, where the magnetic field direction isvery small, even downstream of the bow shock. Therefore,
strikingly similar to that in the solar wind. this event as observed by Cluster is rather similar to Event 1
The bottom panel of FigB displays the anglgs between  and to the second part of Event 2.
the magnetic field vectors at ACE and at Cluster. During the At the MC's arrival, shortly before 01:00UT on
first part of the eventy ranges between 30 and*7€achtime 22 April 2001 (dotted—dashed line), Geotail (green curves)
Cluster is in the magnetosheath, but afterwards it falls belonmakes an inbound crossing of the bow shock and remains in
2. One of the factors that might explain the variationg/in  the magnetosheath during the entire event. While Cluster is
within the MC is the distance of Cluster from the bow shock. located on the dawnside of the Northern Hemisphere, Geo-
In the first interval, Cluster remains near the bow shock, adail probes the duskside magnetosheath, close to the ecliptic
evidenced by the multiple shock crossings. Then, in the secplane (see the green curve in Fig. During this event, Geo-
ond interval, Cluster traverses across the magnetosheath tail travels from the dayside to the nightside magnetosheath,
the magnetopause. However, the multiple bow shock crossand crosses the terminator plane (i¥gsg=0) around
ings observed between 19:00 and 22:00 UT indicate that thd1:30 UT. Because the magnetosheath properties change
spacecraft is still rather close to the bow shock during the firstvhen moving farther tailward, we concentrate on the obser-
few hours of the second part of the event. Therefore, the disvations from 00:30 to 16:00 UT on 22 April 2001, although
tance to the bow shock alone cannot explain the differencethe MC lasts until 01:00 UT the next day. Figutb shows

between the first and the second parts of the event. that the angl® observed by Geotail is similar to Cluster and
ACE measurements, with the exception of the first 2 h of the
3.3 Event 3: spatial variation of the MC's structure MC, from 01:00 to 03:00 UT on 22 April 2001, whendis-

plays a variation of about 30For the angle (Fig. 4c), how-

Figure 4 shows observations of three different spacecraftever, the discrepancies between Geotail and the other data
(ACE, Cluster and Geotail) of an MC, between 21 April 2001 sets are much larger. From 01:00 to 16:00UT on 22 April
at 15:00 UT and 22 April 2001 at 16:00 UT. ACE was located 2001, the green curve in Figc shows a similar rotation of
at L1, while Cluster and Geotail were found in the oppositethe magnetic field along, but shifted by about 40relative
flanks of the magnetosheath, as can be seen inlFCE to that observed by ACE and Cluster.
data, in the solar wind, are drawn in black in Fiy. The The angleys (green curve in Figdd) varies from 50 at
beginning of the sheath of the MC is indicated by the dot-the beginning of the MC to FOat the end of the event.
ted line, and the dotted—dashed line marks the front edge ofn particular, we note that, between 01:00 and 06:00 UT on
the MC. As in Event 2, we do not show the entire MC, but 22 April 2001, when Cluster and Geotail are both located in-
only the part when data are available in the dayside magnetoside the magnetosheath, the valuegiofliffer largely from
sheath or close byXcse=> —3 Rg), that is, until 16:00UT  one observation point to another. In the dawnside, Cluster en-
on 22 April 2001. The usual magnetic field signatures of thecounters roughly the same MC's structure as ACE, whereas,
MC are again clearly seen in ACE measurements: the highein the duskside, Geotail observes a magnetic field direc-
magnetic field strength (Figla) and the smooth rotation of tion which is shifted by about £but still rotates smoothly.
its direction (Fig.4b and c). Therefore, the magnetic field direction in the magnetosheath

At the beginning of the event, from 15:00 to 22:00 UT can differ significantly, depending on the location inside this
on 21 April 2001, Cluster is located inside the magneto-region.
sphere, as shown by its orbit drawn in blue in FigDuring
the sheath of the cloud, around 22:00 UT on 21 April 2001,3.4 Event 4: loss of the MC's structure
Cluster crosses the magnetopause and enters the dawnside
magnetosheath, where it travels for several hours. The spac®bservations of the ACE spacecraft (black curves) during
craft observes the arrival of the MC around 00:30 UT onthe 22 January 2004 MC are displayed in FigThe sheath
22 April 2001 (dotted—dashed line in Fig), then encoun- of the MC arrives shortly after 01:30 UT (dotted line), when
ters the bow shock several times from 06:00 to 08:30 UT (sedhe magnetic field strength increases from 5 to 25nT in the
the blue curve in Figda). After 08:30 UT on 22 April 2001, solar wind (Fig.5a). The smooth rotation of the MC be-
Cluster remains almost continuously in the solar wind un-gins around 10:40 UT (dotted—dashed line), as can be seen
til the end of the MC and observes the same structure as the magnetic field direction measured by ACE (F3.
ACE. Therefore, it provides us with only a few hours of and c). Cluster (blue curves) is first located in the solar wind
magnetosheath observations during this event, from 00:30 tgince it observes a magnetic field magnitude very similar to
08:30 UT. When comparing Cluster magnetosheath measurahat at ACE during the sheath and the beginning of the MC
ments to ACE solar wind observations, we note again that thésee also the dotted—dashed curves in Ejglt then moves
MC'’s magnetic field direction observed in the magnetosheatho the magnetosheath. However, the time of the bow shock
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Figure 3. 15 May 2005 MC: observations from ACE (black) and Cluster (blue), in GSE coordinates. Vertical dashed line: beginning of the
sheath of the MC. Vertical dotted dashed line: beginning of the MC. From top to bottom: magnetic field stfeggtand+, the angle
between the magnetic field observed by Cluster and by ACE.
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Figure 4.22 April 2001 MC: observations from ACE (black), Cluster (blue) and Geotail (green), in GSE coordinates. Same form& as Fig.

crossing is unclear on the magnetic field data, which dis- This case differs from the three previous events in several
play large fluctuations from 16:00 to 22:00 UT (blue curve aspects. First, the compression downstream of the bow shock
in Fig. 5a, b and c¢). Measurements from other instrumentsis very weak before 18:30 UT. Although the electron prop-
aboard the spacecraft, such as the electron and ion fluxearties show that the spacecraft crosses the bow shock, the
(not shown), indicate that there are in fact several bow shocknagnetic field strength is only slightly enhanced inside the
crossings from 16:30 to 17:15 UT before Cluster remains inmagnetosheath, by a factor of 2 at the most. After 18:30 UT,
the magnetosheath. These crossings are indicated by the vahe magnetic field magnitude increases and fluctuates around
tical red dotted lines in Figh. Around 21:30UT, Cluster 30nT, which is about 3 times its solar wind value. Another
crosses the magnetopause and moves to the magnetosphedéstinctive feature of this event is that the MC’s smooth ro-
Although this MC event lasts until around 07:00 UT the next tation is no longer observed downstream of the bow shock
day, Fig.5 is limited to the part of the event relevant for our (see Fig.5b and c). The slow variation @f andg observed
study, i.e. when Cluster is outside the magnetosphere. in the solar wind by ACE is blurred by large fluctuations in
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Figure 5. 22 January 2004 MC: observations from ACE (black) and Cluster (blue), in GSE coordinates. Same forma as Fig.

magnetic field strength and direction in the magnetosheathcontrolled by the conditions encountered at the bow shock.
Moreover, we note that these fluctuations are also observedhese conditions are quantified by one of the key parameters
when Cluster is in the solar wind, after 12:00 UT. of the bow shock — the shock obliquit@gy. It is defined as
Y (Fig. 5d) illustrates the variation from the solar wind to the angle between the local normal to the shock’s surface and
the magnetosheath of the 5 min averaged magnetic flelsl.  the magnetic field direction in the solar wind. Tl values
very high during this event, generally above 3@hen Clus-  roughly define two regimes, associated with different physics
ter is in the magnetosheath and exceedscBse to the mag-  at the bow shock: iPg, ranges between 45 and9@® and
netopause and around 19:00 UT. Even on average, the mag5°), the shock is in a quasi-perpendicular (quasi-parallel)
netic field direction inside the magnetosheath differs largelyconfiguration. An intermediate regime is sometimes defined,
from that in the solar wind. i.e. when®gy, is around 458, the so-called oblique shock con-
To conclude, we have shown that the evolution of an MC’sfiguration.
structure from the solar wind to the magnetosheath differs The normal to the shock’s surface can be estimated locally
largely from one event to another. In some cases, the magahen a satellite encounters the bow shock. The four example
netic field direction is preserved across the bow shock (Evenevents were precisely chosen because the spacecraft cross the
1, second part of Event 2, and Cluster’s observations of Evenbow shock multiple times, giving us the opportunity to esti-
3). In other cases, the smooth rotation closely follows that inmate the shock obliquity. According to Rankine—Hugoniot
the solar wind, but at a different angle (Geotail's observationsrelations, the magnetic field component along the shock’s
of Event 3). Finally, the structure of the MC can be strongly normal is kept unchanged at the bow shock’s crossing. We
modified across the bow shock, as the magnetic field orienperform here a minimum variance analysis (MVA) on the
tation rotates in a somewhat different fashion (first part of magnetic field components measured by the spacecraft to
Event 2). Large fluctuations in the magnetic field direction determine the normal direction (see, for exam@ennerup
can then becloud the smooth rotation of the MC inside theand Scheiblgl998. The magnetic field direction in the solar
magnetosheath (first part of Event 2 and Event 4). In addi-wind is given by ACE observations, and this combined with
tion, we have noted that the behaviour of the magnetic fieldthe results of MVA yields the value d@bg, at the spacecraft
direction across the bow shock can vary with time (Event 2),location and at the time of the crossing.
as the MC passes by, and space, depending on the location During the events presented in Se8t.Cluster encoun-
inside the magnetosheath (Cluster and Geotail observationtered the bow shock several times. The value®gf esti-
on both sides of the magnetosheath, Event 3). mated from these crossings are listed in Tabl&lote that
we only give here the crossings where MVA yields satisfac-
tory results, i.e. when the time window on which MVA is
4 Conditions at the bow shock applied does not affect its results and when the eigenvalues
of the variance matrix are well distinct, i.e. when the mini-
In a simple magnetosheath mod8&lyc et al.(2014 showed  mum and intermediate eigenvalues differ by at least a factor
that the MC’s structure in the magnetosheath is largelyof 3.5. The Event 4 is not discussed here because the bow
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Table 1. ©pp at the bow shock crossings estimated with MVA for encounters a quasi-parallel bow shock. Thesetgyyvalues

the first three events. Note that Event 2 is divided into two parts, cor-are associated with a large variation of the magnetic field di-

responding to the quasi-parallel and the quasi-perpendicular configrection across the bow shock, and the structure of the MC dif-
uration at the bow shock. fers largely from that in the solar wind. Therefore, the conser-

vation of the MC'’s structure seems to be related to the cross-

Date Time ©Bn ing of a quasi-perpendicular shock, whereas a quasi-parallel
of crossing (UT)  ¢) . . . . e )
configuration gives rise to a modification of its smooth rota-
20 May 2005 07:52:41 84 tion.
20 May 2005 08:26:55 81
20 May 2005 09:00:40 64
20 May 2005 09:05:55 56 . .
20 May 2005 11-35-24 1 5 Comparison with a magnetosheath model
20 May 2005 15:45:41 78 . . L
20 Maz 2005 16:07:00 73 The. direct determination of the shock obliquity can only be
20 May 2005 16:10:55 62 achieved when the spacecraft encounters the bow shock. Be-
20 May 2005 16:48:46 61 tween two consecutive crossings, we cannot know with cer-
15 May 2005 07-06.35 > tainty whether the shock configuration has changed or not.
ay oy More importantly, if the shock obliquity cannot be deter-
15 May 2005 07:26:12 30 . . L
15 May 2005 07:50-40 23 mined or if the spacecraft remains in the magnetosheath (for
15 May 2005 07:53:55 20 example Geotail during Event 3 presented in SB@), we
15 May 2005 09:06:00 30 have no information abowg. In these cases, the magneto-
15 May 2005 09:12:25 40 sheath observations can be related to the conditions encoun-
15 May 2005 09:21:10 24 tered at the bow shock through modelling.
15 May 2005 10:25:23 19 We use here a model of the magnetosheath magnetic
15 May 2005 11:00:40 19 field introduced inTurc et al.(2014 and optimised for MC
15 May 2005 11:04:35 44 conditions. Utilising the solar wind parameters as inputs,
15 May 2005 11:41:20 15 this model computes the magnetic field inside the magneto-
12 May gggg E:gg:gg ;g sheath. The magnetic field just downstream of the bow shock
ay oo is calculated with Rankine—Hugoniot equations, and thus de-
15 May 2005 15:57:20 26 . . . .
pends directly on the compression ratio. It is then propagated
15 May 2005 18:59:20 64 along the flowlines calculated by tf&oucek and Escoubet
15 May 2005 19:33:47 66 (2012 model into the magnetosheath. The boundaries of the
15 May 2005 19:44:30 67 magnetosheath are given by tBaue et al(1998 magne-
ig May ;882 ;;:gé:gi gi topause and thégab et al.(2005 bow shock models. The
e M:y 2005 991143 90 choice of thelgéb et al.(2005 model results from a com-
y S parative study of bow shock models during low Alfvén Mach
22 Apr 2001 06:30:18 89 number (Ma < 5) conditions, corresponding to MCs’ condi-
22 Apr 2001 06:47:40 86 tions (Turc et al, 2013. More details about the magneto-
22 Apr 2001 07:27:24 86 sheath model can be foundTrc et al.(2014).
22 Apr 2001 12:21:38 87

We use ACE measurements as the input to the magneto-
sheath model to compute the magnetic field components at
the position of the spacecraft (Cluster or Geotail) in the
shock crossings cannot be identified in the magnetic fieldnagnetosheath and compare them to the observations. The
data, since magnetic field fluctuations are of the order of themodel gives us access to the shock conditions that the flow
background magnetic field. passing by the spacecraft encountered upon entering the

The ©gp values show that during Event 1 (Se8tl),  magnetosheath. Note that we cannot apply the magneto-
the bow shock was quasi-perpendicular at Cluster’s locatiorsheath model to Event 2 because the bow shock model fails to
(56° < Opn < 84°). Similarly, the ®g,, values indicate that  correctly reproduce the bow shock position during this event,
the shock encountered by Cluster during Event 3 (S28f.  as was mentioned ifiurc et al.(2013. Consequently, the
and during the second part of Event 2 (Se&®) is in  flow pattern inside the magnetosheath cannot be computed
a quasi-perpendicular configuration {87 ®gn < 8% and  during this MC.
64° < Opp < 90°, respectively). In these three cases, we
have seen that the MC’s magnetic structure remains roughifs.1 Event 1: 20 May 2005 MC
unchanged from the solar wind to the magnetosheath. Con-
versely, during the first part of Event 2, th@g, values  Figure 6 displays the magnetic field strength (F&a) and
are much lower (15< ®gy < 44°), denoting that Cluster direction (Fig.6b and c) during the 20 May 2005 MC (Event
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=== Clusterl observations
= = Model output for Clusterl
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Figure 6. 20 May 2005 MC: comparison between the magnetosheath model’s results (dashed blue lines) and Cluster’s observations (solid
blue lines), in GSE coordinates. From top to bottom: magnetic field strefigéh,» and®gp. Red diamonds®g,, estimated with MVA
from the observations.

1). It corresponds to the part of Fig.bounded by the two  shown by the angleg and¢ (Fig. 6b and c), as well as the
dotted—dashed lines. We show Cluster’s observations (solidingleys between the magnetic field vectors in the solar wind
blue curves) and the magnetosheath model’s results (dashexs measured by ACE and in the magnetosheath §B)gFig-
blue curves) during this event. Cluster encounters the shockire 6e shows thedg, values encountered at the bow shock
many times during this event, but the model does not accuat the location connected to the spacecraft along the flow-
rately reproduce the times of the bow shock crossings (seéne. Since®gy, is not defined upstream of the bow shock,
Fig. 6a). This is probably due to the bow shock model, basedthe model only provides us withBg, values when it predicts
on statistics, which does not take into account the shock’s dythe spacecraft to be in the magnetosheath. The results of the
namics. However, on average, the bow shock model correctlynodel are drawn as a blue dashed curve. They are consis-
estimates in which region — magnetosheath or solar wind +tent with the®g,, values estimated from Cluster's measure-
the spacecraft is located. Around 04:00 UT on 21 May 2005,ments when the spacecraft crosses the bow shock, indicated
the magnetopause model predicts that Cluster crosses thgy the red diamonds. In particular, it reproduces well the de-
magnetopause, which is consistent with the observations. crease in®g, to about 60 around 09:30UT and to about
Inside the magnetosheath, the modelled magnetic field®® around 16:30 UT. The model results show that &,
strength is slightly overestimated, in particular after remains mostly close to 9Gafter Cluster’s last bow shock
16:30 UT, but on the whole it is of the same order as thatcrossing around 16:45 UT.
measured by Cluster. After 23:15UT, the model predicts If we comparey and ®g, (Fig. 6d and e), we find that
large peaks of the magnetic field magnitude which are nothe variations inyy seem to be anti-correlated to that of
observed by the spacecraft. These peaks correspond to d&gy, during the first half of the event, approximately un-
creases in the Alfvén Mach number. The model predicts thatil 22:00 UT on 20 May 2005. In particular, we note that
the bow shock will retreat sunward, and thus the spacecrafthe deviation between the magnetic field directions observed
appears to be located closer to the magnetopause relative to the solar wind and in the magnetosheath from 09:00 to
the distance between the bow shock and the magnetopaus&]:00 UT on 20 May 2005, already mentioned in Sé&ct,
i.e. in a region of larger magnetic compression. We will not corresponds to a decrease @g,. However, the highery
discuss any further the discrepancies between the observadilues after 22:00 UT cannot be related to a variation of the
and modelled magnetic field strength because they are dughock obliquity, since®g,, remains close to 90 Accord-
to the combined effects of the approximations made in theing to the magnetosheath model, which reproduces these en-
magnetosheath model such as the compression ratio at thencedys values well, this increase is due to the field line
bow shock, the magnitude of the flow velocity, or the density draping around the magnetosphere. Therefore, the magneto-
profile inside the magnetosheath (Jerc et al, 2014). sheath model allows us to separate the impact of the shock
The magnetic field direction given by the model is in ex- obliquity from the effects of the draping on the magnetic field
cellent agreement with the magnetosheath observations, afirection inside the magnetosheath.
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a) ',:g8

40

b)

= Cluster1 observations
= == Model output for Clusterl
= Geotail observations
= = Model output for Geotail

00:30 02:30 04:30 06:30 08:30 10:30 12:30 14:30 16:30
2001-04-22

Figure 7. 22 April 2001 MC: comparison between the magnetosheath model’s results (dashed lines) and the observations (solid lines) at
Cluster’s (blue lines) and Geotail’s (green lines) locations, in GSE coordinates. Same formattas Fig.

5.2 Event 3: 22 April 2001 MC The differences observed between Cluster and Geotail
measurements could also be interpreted in terms of their lo-

. cation inside the magnetosheath relative to the magnetopause
Figure7 shows the results of the magnetosheath model dur- 9 g P

ing the 22 April 2001 MC at Cluster (dashed blue curves) and the bow shock, since the anglewould increase due to

field line draping when moving closer to the magnetopause.

and Geotail (dashed green curves) locations, together W|tr\1Ne computed the angl¢ along the same flowlines as the

Cluster (solid blue curves) and Geotail (solid green Curves)spacecraft but just downstream of the bow shock, where there

observations. The plotted interval corresponds to the part on . - )
the right of the dotted—dashed line in Fig.Cluster is found IS no draping effect. The changes are negligible for Cluster;

. : S for Geotalil, the anglg roughly exhibits the same variations,
in the dawnside magnetosheath at the beginning of the Mcbutwith slightly smaller values. However, the contribution of

and then it moves to the solar wind after 08:30 UT. Gema."the draping to the encountergdvalues never exceeds°10

remaing in the dgskgide magnetosheath during_ the entire "this confirms that they values are higher at Geotail’s lo-
terval displayed n Fig7. Again, the mo_de_l provides a COr* * cation than at Cluster’s, mainly because thg, values up-
rect order of magnitude for the magnetic field strength inside tream of this spacecraft are lower
the magnetosheath. As in the previous case, the modellea Finally, we note that the variations ih and®g are anti-
magnetic field direction is in excellent agreement with the correlated, as was observed in Event 1. This anti-correlation
observations (see Figh and c), and the angh¢ (Fig. 7d) ' X

X . . is particularly noticeable on Geotail data because the varia-
shows that the model fits well with the observat|on§for bothy: s in these two parameters can be compared for 16 con-
spacecraftys remains very small at Cluster’s location, and

decreases from 40 to 2@t Geotail's secutive hours as the spacecraft remains continuously in the
. . ' .. magnetosheath (green curves in Fig. and e). This sug-
Figure 7e displays the values &g, upstream of Geotail 9 (9 9 ) g

(dashed green curve) and Cluster (dashed blue curve) Whe,%]eesgsofgf\tlvtizz :/Oa?haél?nna;L;Tssrr:\:gtr;eigcaf;ﬁlr?cggﬁ%tggﬁfrom
the spacecraft are located downstream of the modelled bowalues
shock. The model shows that Cluster is found downstream oY |

a quasi-perpendicular shock during the first part of the MC

(®gn > 65°) before moving to the solar wind. The compar- -3 Event4: 22 January 2004 MC

ison between observed and modelled, is limited, since

there are only fou®g,, values calculated with MVA (red di- Cluster’s observations (solid blue curves) during the 22 Jan-
amonds in panel e) because Cluster crosses the bow shoalary 2004 MC, from 10:30 to 21:30UT, are displayed in
only a few times, but a very good agreement is obtained. Thd-ig. 8 together with the outputs of the magnetosheath model
values of the shock obliquity upstream of Geotail are lower,computed at the spacecraft’s location (dashed black curves).
ranging between 40 and 7@uring the first half of the event.  Again, this coincides with the part of Fi§.on the right of
Geotail is then found downstream of a shock in an obliquethe vertical dotted—dashed line. During this event, Cluster ob-
configuration. serves very large fluctuations in the magnetic field during the
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Figure 8. 22 January 2004 MC: comparison between the magnetosheath model’s results (dashed black lines) and Cluster’s observations
(solid blue lines), in GSE coordinates. Same format as6-ig.

MC, both upstream and downstream of the bow shock. Be-observed (around 19:00 UT) enhancementsg o not clear,
cause of these fluctuations, the bow shock crossings are umowever. The decrease in the Alfvén Mach number occurs
clear in the magnetic field data, but can be identified with theshortly before 18:00 UT at ACE, and should take less than
plasma properties. The model predicts the spacecraft to croskh to travel from L1 to the bow shock, according to the solar
the bow shock around 15:45 UT, that is, about 45 min be-wind speed. The time lag between the two peaks may stem
fore the actual crossings, which are marked by the red dotteifom the dynamics of the boundaries, which are not properly
lines. As mentioned previously, this is due to the limitations taken into account in the models, as demonstrated by the bow
of the bow shock model. shock crossing predicted ahead of time. Apart from this peak,
First, we note that the large fluctuations in the magneticthe modelled) values are quite similar to those provided by
field magnitude and direction observed in Cluster data (solidCluster data. In particular, the increase from 40 t6 8fler
blue curves) are not reproduced by the model (dashed black9:30 UT obtained with the model is in very good agreement
curves). Therefore, we will mostly discuss the average trendvith the observations.
of the magnetic field measurements. On average, the mod- As indicated by thég,, values (Fig8e), the spacecraft is
elled magnetic field strength is of the same order of magnidocated downstream of a strongly quasi-parallel shdi;
tude as that measured by the spacecraft (84, although  remains around 20from 15:30 to 21:30 UT. The large vari-
the model tends to underestimate it. In terms of the magneti@ation of the mean magnetic field direction across the bow
field direction, th& andg obtained with the model are rather shock, denoted by the hig#t values, above 30Q is most
close to the average values of the measéraddg (Fig. 8b likely related to these low®g,, values. At the end of the plot,
and c). however, the increase i is not accompanied by variations
Similarly, they angle (Fig.8d) given by the model (black in ®gn. Therefore, we infer that it is related to the draping
curve) reproduces the measurements (blue curve) rather welbf the field lines because at this time Cluster approaches the
most likely because it is calculated from 5min averages,magnetopause, as was the case in Event 1. Since we are in
which smooth the fluctuations. The major difference be-a quasi-parallel configuration, the large fluctuations in the
tween the two curves in Figd is the position of the peak magnetic field observed by Cluster are expected (see, for ex-
around 18:30-19:00 UT. According to the magnetosheatrample,Shevyrev and Zastenke&005 Shevyrev et a)2007).
model, the increase igr up to 8¢ around 18:30UT coin-  In particular, from 12:00 to 16:00 UT, when Cluster is in the
cides with an outward motion of the magnetopause and thesolar wind, it in fact probes the foreshock, which interacts
bow shock caused by a decrease in the Alfvén Mach numbewith the MC. Thus the smoothly rotating magnetic field of
(not shown). Because of the displacement of the boundariegshe MC can already be altered upstream of the bow shock.
the spacecraft is located much deeper inside the magneto- As mentioned inTurc et al. (2014, the magnetosheath
sheath from 18:00 to 19:00 UT. Therefore, the peakrdé model is not expected to reproduce the fluctuations ob-
probably due to the draping of the field lines. What causesserved downstream of the quasi-parallel shock, or upstream
the time shift between the modelled (around 18:30 UT) andin the foreshock, because it does not take into account the
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microphysical processes taking place there. However,&ig. roughly conserved downstream of the bow shock.@,
shows that the average magnetic field direction seems taecreases to more oblique values, the variation of the mag-
be reasonably well estimated by the model, even for suchetic field direction from the solar wind to the magnetosheath
low ®pn values. Regardless, we cannot reasonably use thancreases. If the shock is in a quasi-parallel configuration, the
magnetosheath model to further interpret the observations iMC's structure inside the magnetosheath differs significantly
this shock configuration. from that in the solar wind. In Event 2, the modification of the

magnetic field orientation can exceed §st downstream of

the bow shock. The temporal variation of the difference be-
6 Discussion and conclusions tween upstream and downstream structures, observed during

the 15 May 2005 MC (Event 2), can be related to the time-
The Earth’s bow shock is known to modify the properties varying shock configuration, which progressively turns from
of the incoming solar wind to divert it around the magneto- quasi-parallel to quasi-perpendicular at Cluster’s location as
sphere. In particular, the interplanetary magnetic field (IMF) the MC moves past the Earth.
magnitude increases and its direction rotates as predicted The results of this case study stress the important role
by the Rankine—Hugoniot relations and due to the field lineplayed by the shock configuration on the MC's structure
draping around the magnetopause. The same processes anside the magnetosheath. This is consistent with the con-
expected to occur when an MC crosses the bow shockclusions drawn byTurc et al. (2014 when applying the
This could significantly modify the orientation of the MC’s magnetosheath model to synthetic MCs. On the basis of
magnetic field and consequently alter its interaction withthe observations of the magnetic structure of MCs in the
the magnetosphere through reconnection or other local promagnetosheath, we suggest that three different scenarios can
cesses. However, the effects of the bow shock on the MC'soccur at the bow shock’s crossing, depending on the encoun-
magnetic structure are generally not taken into account whetered shock configuration, i.e. quasi-perpendicular, oblique
studying the geoeffectivity of MCs. or quasi-parallel. If the shock is in a quasi-perpendicular

In this paper, we analyse spacecraft observations in theonfiguration (i.e®gp 2 60°), the MC'’s structure is almost
Earth’'s magnetosheath to investigate the variation of theunchanged at the bow shock’s crossing, thatyisis be-
magnetic structure of MCs caused by the bow shock’s crosstow 20°. In an oblique configuration (i.e. 6Q> ®gp = 30°),
ing. We study four events as four typical and different ex- the magnetic field orientation varies significantly & 20°)
amples of magnetosheath observations during MCs. In théut still follows a similar smooth rotation as in the solar
first case, the MC's structure observed in the magnetosheatvind. Finally, if the MC encounters a quasi-parallel shock
is roughly the same as that in the solar wind. In contrast,(i.e. ®gn < 30°), the magnetic field orientation again varies
the second event highlights that the MC’s smooth rotationlargely, but in addition its slow variation changes from the
sometimes differs largely from that observed upstream of thesolar wind to the magnetosheath, where fluctuations arise and
bow shock. Moreover, the alteration of the MC's structure dominate any structured magnetic field. As the quasi-parallel
across the bow shock can vary with time as the MC passeand the quasi-perpendicular regimes can coexist on the bow
by the Earth. In the third example, data from two different shock’s surface, it is likely that the MC's structure will be
spacecraft are available simultaneously at two different locastrongly modified in a part of the magnetosheath. The mag-
tions inside the magnetosheath. The combined observationsetic field reaching the magnetopause during the MC’s pas-
of Cluster and Geotail show that the structure of the MC dif- sage will most likely display pronounced asymmetries, in the
fers from one region of the magnetosheath to another duringame way as the Parker-spiral IMF creates dawn—dusk asym-
this event. In the dawnside magnetosheath, the magnetic fielchetries, which could have an impact on its interaction and
orientation is the same as in the solar wind, whereas in thgossible reconnection with the Earth’s magnetic field. To in-
duskside it follows the smooth rotation observed upstreamyestigate this in more detail, it could be worth considering
but at a different angle. Finally, the fourth event illustrates an extension of th&urc et al.(2014 magnetosheath model
that, in some cases, the MC’s smooth rotation disappears inahich includes reconnection processes, as is done for exam-
side the magnetosheath because of large magnetic field flugle in Cooling et al(2001), but this lies beyond the scope of
tuations. In this case, the magnetic compression downstreartiis paper.
of the bow shock is also very weak. In addition to the interpretation of the observations of MCs
The differences between these four events appear to bimside the magnetosheath, the comparison of the model’s re-

strongly related to the conditions encountered at the bowsults with the spacecraft measurements allows for the inter-
shock. The values of the shock obliquipgn, are deter-  ests and limitations of the model to be discussed. Firstly,
mined directly with minimum variance analysis when bow the magnetic field strength obtained with the model is of the
shock crossings are observed, or indirectly with a magnetosame order of magnitude as that observed by the satellites. It
sheath modelMurc et al, 2014). A good agreement between is sometimes slightly overestimated or underestimated, and
the model’s results and the observations is obtained. We findt strongly depends on the approximations made in the flow
that, when®g, is close to 90, the structure of the MC is model and in the compression ratio applied at the bow shock.
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Finding the precise source of these discrepancies is left for Topical Editor C. Owen thanks two anonymous referees for their
future work. Secondly, the modelled magnetic field direction help in evaluating this paper.
is in excellent agreement with the observations. The same
conclusions are drawn for the values@s,, when the space-
craft cross the bow shock. We interpret the variations in the
magnetic field direction from the solar wind to the magneto-
sheath as a_function of the conditions encountered at the bowcuﬁa’ M. H., Ogilvie, K. W., Baker, D. N., Curtis, S. A., Fair-
shock, thatis, th®gn values. In some cases, when can- field, D. H., and Mish, W. H.: The Global Geospace Sci-
not be invoked to account for the observed variations, the ence Program and Its Investigations, Space Sci. Rev., 71, 5-21,
model allows us to relate them to the field line draping. We  doi:10.1007/BF00751323995.
also find that the magnetosheath model yields very good reAngelopoulos, V.: The THEMIS Mission, Space Sci. Rev., 141, 5—
sults even at two distant locations inside the magnetosheath, 34, doi10.1007/s11214-008-9336-2008
and allows us to consistently interpret the differences be-Balogh, A., Dunlop, M. W., Cowley, S. W. H., Southwood, D. J.,
tween the two spacecraft observations. Thirdly, we note that Thomlinson, J. G., Glassmeier, K. H., Musmann, G., Luhr,
the bow shock model does not reproduce the timing of the - Buchert, S., Acuna, M. H., Fairfield, D. H., Slavin, J. A.,
bow shock crossings exactly. This is most likely due to the Riedler, W., Sc_hwnngenschuh_, K., and Klvelso_n, M. G.: The
fact that the bow shock model is built on statistical data sets C|USte.r Magnetic Field Investigation, Space Sci. Rev., 79, 65
. . . . 91, doi10.1023/A:1004970907748997.
of the bow shock position, but does not include its dy.namlcs.Bisi’ M. M.. Breen. A. R.. Jackson, B. V., Fallows, R. A., Walsh,
Moreover, MCs correspond to rather extreme solar wind con- 5 p, Mmiki¢, z., Riley, P., Owen, C. J., Gonzalez-Esparza, A.,
ditions, during which the accuracy of the model is expected Aguilar-Rodriguez, E., Morgan, H., Jensen, E. A., Wood, A. G.,
to decrease. Therefore, there is a need for a more accurate Owens, M. J., Tokumaru, M., Manoharan, P. K., Chashei, I. V.,
parametrisation of the bow shock position and dynamics dur- Giunta, A. S., Linker, J. A., Shishov, V. I., Tyu'Bashev, S. A.,
ing MC conditions, but again this lies beyond the scope of Agalya, G., Glubokova, S. K., Hamilton, M. S., Fujiki, K., Hick,
this paper. Finally, the magnetosheath model is not reliable P. P., Clover, J. M., and Pintér, B.: From the Sun to the Earth:
when the®g,, values are particularly low because it does not ~ The 13 May 2005 Coronal Mass Ejection, Sol. Phys., 265, 49—
reproduce the magnetic field fluctuations and the turbulence 127.d0i10.1007/s11207-010-9602-2010
associated with the quasi-parallel shock. However we fing®U"129a, L., Sittler, [E., Mariani, F., and Schwenn, R.: Mag-

netic loop behind an interplanetary shock — Voyager, Helios,
a rather good agreement between the average modelled andamI IMP 8 observations, J. Geophys. Res., 86, 6673-6684,

observed magnetic fields. _ doi:10.1029/JA086iA08p06673981
Therefore, even if no direct estimate of the bow shock nor-cqgjling, B. M. A, Owen, C. J., and Schwartz, S. J.:

mal is available, we can rely on this magnetosheath model Role of the magnetosheath flow in determining the motion
to determine the shock obliquity upstream of the satellite, as of open flux tubes, J. Geophys. Res., 106, 18763-18775,
was done in Sech. This provides us with the meanstorelate  doi:10.1029/2000JA000452001
dayside magnetosheath observations during MC events to theasso, S., Mandrini, C. H., Schmieder, B., Cremades, H., Cid, C.,
conditions encountered at the shock. Additionally, this model ~Cerrato, Y., Saiz, E., Démoulin, P., Zhukov, A. N., Rodriguez,
allows for the impact of the bow shock to be separated from L. Aran, A., Menvielle, M. and Poedts, S.: Linking two con-
the effects of the draping on the magnetic field direction. secutive nonmerging magnetic clouds with their solar sources, J.
Finally, the present study evidences that, in some casesECGeOphyS' Res., 114, A02109, dd):. 1029/2008JA013192009

the MC’s magnetic field varies significantly from the solar her, E., Gonzalez, W. D., Tsurutani, B. T. and Gonzalez, A. L. C..
9 9 y Interplanetary conditions causing intense geomagnetic storms

wind to the.ma}gneFoshealth. Therefore, during such events, (Dst < -100 nT) during solar cycle 23 (1996-2006), J. Geophys.
the magnetic field impinging on the magnetopause cannot Res. 113, A05221, ddi0.1029/2007JA012742008

be approximated by the IMF, and the magnetosheath magescoubet, C. P., Schmidt, R., and Goldstein, M. L.: Cluster —
netic field should be taken into account. This large variation Science and Mission Overview, Space Sci. Rev., 79, 11-32,
of the magnetic field orientation occurs when an obligue doi:10.1023/A:1004923124586997.

or quasi-parallel configuration is encountered at the bowGopalswamy, N., Akiyama, S., Yashiro, S., Michalek, G.
shock’s crossing. For that reason, the knowledge of the shock and Lepping, R. P.. Solar sources and geospace conse-

obliquity seems to be crucial to better understand the impact duences of interplanetary magnetic clouds observed during
of an MC on the Earth’s environment. solar cycle 23, J. Atmos. Sol.-Terr. Phys., 70, 245-253,
doi:10.1016/j.jastp.2007.08.072008.
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Résumé

Les nuages magnétiques sont des structures émises par le Soleil lors d’éruptions violentes et qui
se propagent ensuite dans le systeme solaire & des vitesses supersoniques. Ils se démarquent du vent
solaire ambiant par un renforcement de 'intensité du champ magnétique et une rotation lente de sa
direction. Ils sont a l'origine de fortes perturbations dans I’environnement magnétique terrestre qui
peuvent avoir des conséquences importantes sur les activités humaines. Lorsque les nuages magnétiques
arrivent au voisinage de la Terre, ils rencontrent tout d’abord le choc d’étrave. Dans ce travail de
these, nous nous sommes intéressés a ’altération de la structure magnétique des nuages magnétiques
a la traversée de 'onde de choc terrestre et lors de leur propagation en aval de celui-ci. En effet, toute
modification significative aurait alors d’importantes implications pour la prédiction des perturbations
induites dans ’environnement terrestre. Ce probleme a été abordé sous trois angles complémentaires :
I’analyse comparative de données de satellites en orbite autour de la Terre, le développement d’un
modele décrivant de facon globale la traversée du choc et la propagation du nuage en aval de celui-ci,
et enfin 'utilisation de simulations numériques reproduisant de fagon plus réaliste certains éléments
de la physique de cette interaction. Les résultats obtenus a ’aide de ces trois approches s’accordent
pour montrer que la variation de la structure magnétique des nuages magnétiques au passage de
I’onde de choc est étroitement liée a la configuration de choc rencontrée, définie par la valeur de Og,,
angle entre la normale au choc et le champ magnétique du nuage en amont du choc. Nous montrons
qu'une configuration quasi-perpendiculaire (O, ~ 90°) au niveau du choc modifie peu la structure
magnétique du nuage. Au contraire, en configuration quasi-parallele, sa structure est completement
perturbée. Dans ce dernier cas, on peut observer une inversion du champ magnétique du nuage et
le développement de turbulence en aval de 'onde de choc. La modélisation de la région aval permet
de localiser des régions favorables a la reconnexion magnétique et donc au développement d’activité
magnétique dans I'environnement terrestre. A I'aide des simulations numériques, nous examinons les
régions turbulentes en aval et aussi en amont de 'onde de choc. Au final, du fait de l'altération de
leur structure au passage du choc, certains nuages magnétiques peuvent avoir un impact sur en-
vironnement terrestre tres différent de celui attendu a partir de leurs caractéristiques en amont du choc.

Abstract

Magnetic clouds are huge structures released from the Sun through violent eruptions, which then
propagate into the solar system at supersonic speeds. They are characterised in the solar wind by an
enhanced and smoothly-rotating magnetic field. They cause large disturbances in the Earth’s environ-
ment which sometimes have an impact on human activities. When magnetic clouds arrive in the vicinity
of Earth, they first encounter the bow shock. In this thesis, we focus on the alteration of the magnetic
structure of the clouds at the bow shock’s crossing and during their propagation in the downstream
region. Any significant modification would indeed have important implications on the prediction of geo-
magnetic disturbances. Three different approaches are employed to address this issue: we first analyse
data from different spacecraft orbiting Earth, then we develop a model describing as a whole the bow
shock’s crossing and the propagation of the magnetic cloud in the downstream region, and finally we
use numerical simulations to study in more detail some aspects of the physics of this interaction. The
results obtained with these three methods consistently show that the variation of the cloud’s structure
across the bow shock is strongly related to the shock configuration, defined by the value of Op,, the
angle between the normal to the shock’s surface and the magnetic cloud’s magnetic field in the solar
wind. We show that a quasi-perpendicular configuration (Op, ~ 90°) keeps the cloud’s magnetic struc-
ture roughly unchanged. On the contrary, in a quasi-parallel geometry, the magnetic cloud’s structure
is strongly altered. Its magnetic field direction can then reverse and a high level of turbulence is obser-
ved downstream of the shock. Using the model we developed, we estimate the location of the regions
favourable to reconnection processes, which give rise to disturbances in the Earth’s environment. The
numerical simulations allow us to investigate the turbulent regions downstream and also upstream of
the bow shock. Finally, we find that, owing to the modification of their magnetic structure across the
bow shock, the impact of certain magnetic clouds on the Earth’s environment can differ from that
estimated from their characteristics in the solar wind.
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