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Introduction : Evolution de ’atmosphere martienne et de

son échappement

De nombreuses observations de la surface martienne suggerent que I’eau liquide a été

stable sur des échelles de temps géologiques a la surface de Mars, il y a plusieurs milliards

d’année de cela (Irwin et al., 2005 ; Bibring et al., 2006). De I’eau liquide stable a la surface de
Mars pendant plusieurs centaines de million d’année ne peut s’expliquer que par une
atmosphere dense dont la pression était au moins de 1’ordre du bar. Aujourd’hui, Mars est une
planéte froide, aride a 1I’atmosphére peu dense ou 1’eau a la surface de Mars ne peut exister de

facon stable qu’a 1’état solide (glace) ou gazeux (Bertaux, 2007).

Deux procédés peuvent étre a 1’origine de la diminution de la pression atmosphérique
martienne au cours de son histoire. Le premier est I’absorption ou captation de I’atmosphére

(notamment de I’eau et du dioxyde de carbone) par le sol (adsorption ; Zent et al., 1987 ;

Jinchen et al., 2009) et d’éventuels océans (Kahn et al., 1985). Le second est 1’échappement de

I’atmosphere vers 1’espace, facilitée par la faible gravité martienne (Chassefiere and Leblanc,
2004). La présence d’¢écoulement aqueux observée par Mars Global Surveyor (MGS ; Malin et

al., 2006), de minéraux hydratés et de calottes glaciaires a la surface de Mars par Mars Express

(MEX, Chicarro et al., 2004) et les mesures d’échappement neutre et ionique par MAVEN

(« Mars Atmosphere and Volatile EvolutioN », Jakosky et al., 2015 ; 2018) sont les preuves que

ces procédés ont influencé et contribuent encore a 1’évolution de 1’atmosphére martienne.

Dans ce chapitre introductif, apres avoir rapidement rappelé les trois ages martiens
dérivés de 1’étude des crateéres d’impact puis de I’observation des structures minéralogiques, je
vais décrire les principaux réservoirs d’atmosphere actuels pour finir sur un scénario possible
de I’évolution de I’échappement atmosphérique et de 1’atmosphéere martienne en fonction des

ages.

A. Les trois ages martiens

Au cours des études de la surface martienne, plusieurs chronologies furent proposées
afin d’expliquer les différentes structures géologiques et minéralogiques présentes a la surface

de Mars. La premiére datation des structures géologiques martiennes fut obtenue grace a la

9
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méthode du comptage des cratéres qui consiste a déterminer la distribution des cratéres en

fonction de leur diamétre sur un terrain donné (Hartmann et Neukum, 2001). La densité
d’impact en fonction de la taille de I’impacteur est supposée avoir varié avec le temps, avec une
densité¢ d’impacteurs de taille kilométrique et métrique plus grande lors des premicres phases
du systéme solaire. Une chronologie du flux d’impacteurs en fonction de leur taille a ainsi pu
étre établie grace aux retours d’échantillons de la surface lunaire. Une telle chronologie est
supposée représentative du bombardement météoritique pour les planétes telluriques du
systeme solaire interne dont Mars. Ainsi, plus la densité de cratéres est €levée pour des tailles
de cratéres grandes, plus le terrain est estimé ancien. Ces méthodes ont permis d’estimer que
les terrains cratérisés de I’hémisphere sud de Mars sont parmi les plus anciens et remontent
jusqu’a 4.3 milliards d’années. A partir de cette méthodologie de comptage de cratéres,

I’histoire martienne a pu étre divisée en trois périodes :

- Le Noachien caractéris¢ par des terrains fortement cratérisés qui se sont formés il y a
plus de 3.5 milliards d’années.

- L’Hespérien caractéris¢ par des plaines moyennement cratérisées, formées entre 3.5 et
2.9 milliards d’années.

- L’Amazonien caractérisé par des terrains 1égerement cratérisés entre il y a 3.3 milliards

d’années a aujourd’hui.

L hémisphére sud de Mars est caractérisé par des terrains anciens datant majoritairement
du Noachien alors que I’hémisphére nord, jeune et peu cratéris¢, date principalement de

I’Amazonien. Des études postérieures (Bibring et al., 2006), réalisées a partir de 1’instrument

OMEGA (Observatoire pour la Minéralogie, I’Eau, les Glaces et 1’Activité ; Bibring et al.,
2004) de la mission Mars Express, ont permis d’analyser la nature minéralogique de la surface
martienne. Ces analyses ont permis d’établir I’histoire géologique de Mars de fagon
indépendante de la cratérisation de sa surface, selon un systéme chrono-stratigraphique basé sur

trois périodes (voir Figure M.1) :

- Le Phyllosien, caractérisé par la formation de phyllosilicates (argiles).
- Le Theiikien, caractérisé par une période d’activité volcanique accrue ayant relaché de
grandes quantités d’eau et de souffre conduisant a la formation de grande quantité de

sulfates.

10
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- Le Siderikien, principalement caractéris¢ par la formation de grandes quantités d’oxyde

ferrique anhydres.

B. Les réservoirs actuels d’atmosphere

Il existe actuellement trois grands types de réservoirs d’atmosphére sur Mars :
I’atmosphere actuelle proprement dite, les glaces présentes a la surface et toute la cryosphére

martienne, c’est-a-dire, I’atmosphere absorbée sous la surface.
- L’atmosphére martienne actuelle

Mars dispose d’une atmospheére de pression moyenne de ~6 mbar a sa surface qui, a titre
de comparaison, est 166 fois moins dense que la pression terrestre (1 bar). Elle fut mesurée des

les années 60 par des observations au sol (Owen, 1966) et par les missions Mariner 4, 6, 7 et 9

(Kliore et al., 1965 ; Barth, 1974). La composition de I’atmosphere martienne est donnée par le

Tableau T.1 et est principalement composée de dioxyde de carbone, d’argon et de diazote. Cette
pression peut varier de 4 a 8 mbar selon la saison de I’année martienne. Avec une température
moyenne de 210 K (-63 °C), variant selon la saison, I’atmosphére martienne est froide. Lors de
I’hiver dans I’hémispheére sud, la température décroit fortement au point que le gaz carbonique
présent dans I’atmosphére va pouvoir se condenser aux poles pour former de la glace
carbonique (du dioxyde de carbone a 1’état solide), ce qui va diminuer la pression
atmosphérique. A D’inverse, la sublimation de ces glaces en été va libérer d’importantes

quantités de CO> dans I’atmosphere, ce qui fera augmenter la pression (Buhler et al., 2019). Les

deux autres espéces majoritaires (N, ; Ar) ne condensant pas, leur quantité relative au sein de
I’atmosphére varie donc avec les saisons bien que leur quantité absolue ne varie pas (Sprague

et al., 2004). Cette variation de la pression atmosphérique illustre les mécanismes qui vont relier

les différents réservoirs d’atmosphére sur Mars et vont fortement influencer la quantité¢ de

matiere au sein de 1’atmosphere.

Les autres especes sont des especes minoritaires de I’atmosphere martienne. La présence
du méthane (CH,) dans I’environnement martien, bien qu’encore sujet a débat, fait I’objet de
nombreuses études car elle est interprétée comme indiquant qu’une activité géochimique ou
microbienne pourrait, de nos jours, toujours avoir lieu sur Mars. Des observations en 1999

depuis la Terre de Mars avaient suggéré sa présence dans 1’atmosphére avec une abondance

11
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autour d’un rapport de mélange en volume de 10 par milliard (ppbv) (Krasnopolsky et al.,
2004). Les instruments « Thermal Emission Spectrometer » a bord de la sonde Mars Global
Surveyor et « Planetary Fourier Spectrometer » a bord de Mars Express ont eux-aussi suggéré

la présence de méthane dans I’atmosphere, notamment au cratére Gale (Forminaso et al., 2004).

Une détection confirmée plus tard par I’instrument « Sample Analysis at Mars » du rover Mars

Science Laboratory Curiosity, qui se trouve au Cratere Gale depuis Aolt 2012 (Webster et al.

2015 ; 2018) mais a un niveau bien plus faible de 0.69 ppbv, avec des pics inexpliqués allant
jusqu’a 7.2 ppbv, suggérant que la source du méthane pourrait provenir de sa libération du sol
lors d’impact météoritique. Cependant, 1’instrument « Trace Gas Orbiter » de I’orbiteur
ExoMars n’a pas détecté en 2019 de méthane au sein de I’atmosphére martienne malgré une

sensibilité accrue (Korablev et al., 2019), ce qui suggere ’existence d’un mécanisme de

destruction inconnue du méthane au sein de 1’atmospheére.

Tableau T.1 : Composition moyenne de I’atmosphere martienne d’apres Owen et al., (1977).

Espéce Quantité relative
Dioxyde de carbone (CO,) 95.32%
Diazote (N,) 2.7%
Argon (Ar) 1.6%
Oxygene (0,) 0.13%
Monoxyde de carbone (CO) 0.08%
Vapeur d’eau (H,0) 0.03% (variable)
Autres <0.15%

- Qlaces en surface

Actuellement, Mars dispose de deux grandes calottes glaciaires présentes au pole nord
et au pole sud, majoritairement composées d’eau et de dioxyde de carbone. La glace d’eau a été
détectée pour la premicre fois, in-situ, par ’instrument « InfraRed Thermal Mapper » sur

I’orbiteur Viking dans la calotte glaciaire nord (Kieffer et al., 1976). Le radar MARSIS (« Mars

advanced Radar for Subsurface and lonosphere Sounding ») a bord de Mars Express a estimé
a 11 metres GEL (« Global Equivalent Layer » : hauteur d’un océan uniformément répartie a

la surface de Mars) la quantité d’eau piégée dans les couches gelées du pdle sud (Plaut et al.
12
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2007). Selon les travaux de Carr and Head (2003), la quantité de glace contenue dans les calottes

glaciaires pourrait représenter jusqu’a 22 m GEL.

En parallele, plus récemment, 1’instrument MARSIS a bord de Mars Express a
découvert I’existence d’une couche de 20 km de long a environ 1.5 km de profondeur
réfléchissant les ondes radio sous la région Planum Australe, assimilé a la présence d’un vaste

lac d’eau liquide (Orosei et al., 2018). L’hypothése la plus probable serait que 1’eau serait restée

liquide en raison d’une hyper-salinité, mélée a la pression de la glace au-dessus, permettant des
conditions favorables a la stabilit¢ de 1’eau en phase liquide, comme le suggere certains

analogues terrestres en Antarctique.

Dans le cas de la glace carbonique, il a été trés tot suggéré que les variations de la

pression atmosphérique martienne (~26%) pouvaient étre dii a des échanges du dioxyde de

carbone entre 1’atmosphere et les calottes polaires (Hess et al., 1979), suggérant aussi que les
calottes polaires pouvaient contenir des quantités importantes de glace carbonique. Les
observations réalisées par I’instrument « Shallow Radar » a bord de la sonde spatiale Mars

Reconnaissance Orbiter (Phillips et al., 2011) ont identifié d’important dépots de glace

carbonique sous la calotte polaire sud allant de 9500 a 12500 km?, ce qui augmenterait la

pression atmosphérique de 80% si ces glaces étaient injectées totalement dans I’atmosphere.

- Cryosphére martienne

La cryospheére fait normalement référence a I’ensemble des zones d’une planéte ou
satellite ou I’eau reste a 1’état solide. Ici, j’étendrai cette notion aux composés de 1I’atmosphere
comme le dioxyde de carbone piégé dans le sol et sous la surface en la distinguant des glaces
déja présentes en surface comme les calotte glacieres. La présence d’une cryospheére est une
preuve du phénomeéne de captation puisque le sol est parvenu a piéger une partie des compose€s

présents dans I’atmosphére. Selon certaines estimations (Carr and Head, 2003), de grandes

quantités de glaces d’eau et de glaces carboniques pourraient étre mélangées au sol martien,
formant une couche de pergélisol (permafrost ; un sous-sol gelé en permanence) a I’instar de ce
que 1I’on peut observer en Sibérie ou au Canada. Certains signes géologiques ont été ainsi
interprétés comme des indices de l’existence de pergélisol a hautes latitudes martiennes

(Anderson, 1985 ; Costard et al., 1993). L’atterrisseur Martien « Phoenix », dont I’un des buts
13
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¢tait de creuser dans le pergélisol pour y rechercher la présence de glace, a mis en évidence leur

présence en 2008 (Mellon et al., 2009).

Des études antérieures ont estimé 1’épaisseur de la cryosphére martienne entre 2.3 km a

I’équateur et a 6.5 km aux podles (Clifford, 1993). Les mesures effectuées par I’instrument

« Gamma Ray Spectrometer » ont permis de confirmer la présence a haute latitudes de

réservoirs riches en hydrogene juste au-dessous de la surface (Boyton et al., 2002). L’eau et le

dioxyde de carbone peuvent aussi étre absorbés par les grains dans le régolithe martien. Jakosky

and Edwards (2018) estiment d’ailleurs que 40 mbar de CO; pourraient étre relachées dans

I’atmosphére martienne si on utilisait les 100 premiers métres de la surface martienne. Le
dioxyde de carbone peut étre pi¢gé dans des minéraux carbonés comme les carbonates qui sont
considérés comme les vestiges d’une atmosphére épaisse en CO», certains sont d’ailleurs

visibles au niveau de Nili Fossae (Ehlmann et al., 2008). Mais, contrairement a ce qui était

attendu, seul quelques zones de carbonate furent détectées, loin de ce qui aurait dii étre si un

océan avait recouvert Mars. Jakosky and Edwards (2018) estiment la contribution de ces

matériaux a I’atmosphere en dioxyde de carbone de 0.25 a 12 mbar.

C. Scénario d’évolution de I’échappement atmosphérique martien

Les conditions solaires ont évolué¢ depuis la formation du soleil a nos jours. Le
rayonnement ultraviolet solaire était beaucoup plus important a cette époque qu’il ne 1’est
actuellement, comme on peut I’observer sur des étoiles analogues solaires plus jeune (Ribas et

al., 2005). En utilisant le satellite Hubble pour observer des analogues solaires, Wood et al.

(2002) ont pu estimer le taux de perte de masse annuel du soleil depuis sa formation et ainsi
¢valuer que le flux du vent solaire était 1000 fois plus intense il y a 4.6 a 4.5 milliards d’années.

Newkirk (1980) propose comme explication que la rotation du Soleil jeune était beaucoup plus

rapide, ce qui favorise 1’¢jection de la matiére dans 1’espace. Cette rotation a ralenti avec le
temps, ce qui explique en partie la diminution de ’intensité du flux solaire. Le vent solaire et

ses caractéristiques actuelles seront détaillés dans la sous-partie 1 de la section B du chapitre I.

La détection de phyllosilicates par I’instrument OMEGA a bord de Mars Express

(Bibring et al., 2006) sur les terrains datant du Noachian (de ~4.6 a 3.5 milliards d’années),

indique une altération par de ’eau liquide, c’est-a-dire I’existence d’une atmosphere
suffisamment dense pour y maintenir de I’eau liquide a 1’état stable. Au cours des 100 premiers
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millions d’année apreés la formation de Mars, I’intensit¢ du flux solaire EUV/UV a tres
probablement induit la dissociation des molécules (dont 1’eau) de la haute atmosphére ainsi

qu’un intense échappement hydrodynamique, décrit dans la sous-partie 2 de la section B du

chapitre 1. Cet échappement a di éroder une partie significative de 1'atmosphere primordiale

(Tian et al. 2009), notamment de son eau. En parall¢le, au début du Noachien, Mars est soumis
a un bombardement météoritique intensif, formant les grands cratéres qui sont toujours visibles
aujourd’hui, qui eut potentiellement pour effet d’éjecter une grande partie de son atmosphere
primitive vers 1’espace, une perte pouvant aller de 50 a 90% selon les modélisations de Brain

et Jakosky (1998). Ce processus d’échappement, n’ayant pas de fractionnement selon la masse,

pourrait expliquer la disparition du CO, martien qui, avec sa masse ¢levée, est davantage retenu
par Dattraction gravitationnelle de Mars et s’échappe plus difficilement que les especes 1égeres.

Cependant, Pham et al., (2016) ont modélis¢ de mani¢re beaucoup plus précise la perte

d’atmosphére par le bombardement météoritique et suggéré que les impacts seuls peuvent
difficilement expliquer une perte quantité significative de masse atmosphérique depuis le

Noachien.

La formation volcanique du massif Tharsis et le grand bombardement tardif (quelques
dizaines de millions d’années autour de ~ -3.9 milliards d’années) auraient relaché
d’importantes quantités de soufre, de dioxyde de carbone et de vapeur d’eau. Cette période
d’activité volcanique intense aurait permis de réalimenter I’atmosphéere et d’y maintenir un

environnement plus chaud que I’environnement actuel (Solomon et al., 2005). Cette période

(I’ére « Theiikien ») se manifeste par la formation d’important dépdts de sulfate autour des
zones volcaniques, observés par I’instrument OMEGA a bord de Mars Express (Bibring et al.,
2006), caractérisant ainsi un milieu rendu acide a la suite des épisodes volcaniques majeurs. On
pense donc qu’il y a 3.9 milliards d’années, Mars possédait encore une atmosphere dense, de
quelques centaines de mbar au moins a sa surface. Plusieurs mécanismes peuvent expliquer la
disparition rapide de I’atmosphére martienne qui existait il y a 3.9 milliards d’années : sa
captation sous la surface de Mars comme expliquée précédemment ou sa perte massive vers

I’espace.

On sait grace aux observations de la sonde Mars Global Surveyor qu’il existait une

dynamo Martienne importante durant la majeure partie du Noachien (Acuiia et al., 1999). Cette

dynamo se serait progressivement arrétée entre il y a 3.7 a 4.1 milliards d’années (Lillis et al.

2008). Cette disparition aurait eu pour conséquence une interaction directe entre le vent solaire
15
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et I’atmosphére martienne, ce qui aurait pu faciliter son érosion par ionisation de la haute
atmosphere par le flux solaire UV/EUV et entrainement des ions planétaires par le vent solaire.
C’est également a cette époque que le criblage de 1’atmosphere par ces ions planétaires, décrit

en détail dans la sous-partie 2 de la section B du chapitre I, aurait ét¢ le plus efficace a induire

une €rosion significative de 1’atmosphére martienne (Luhmann et al., 1992). En effet, ces ions
accélérés par le vent solaire peuvent potentiellement précipiter dans I’atmosphére martienne,
transférer une partie de leur énergie dans la haute atmosphére et induire I’éjection et

I’échappement des especes chimiques présentes dans la haute thermosphere.

De la fin de I’Hespérien a I’ Amazonien (de ~3.3 milliards d’années a aujourd’hui), la
planéte Mars a probablement toujours été froide et son atmosphére ténue, la majeure partie de
son atmosphére s’étant déja échappée dans I’espace. Cette période se caractérise par une
diminution progressive de 1’activité volcanique et hydrologique a la surface, passant de
I’environnement acide a celui actuel. La diminution progressive du flux solaire dans I’extréme
ultraviolet et de I’intensité du vent solaire auraient également entrainé une diminution de

1’érosion de I’atmosphere due a I’interaction avec le vent solaire (Lillis et al., 2017). Le criblage

aurait ainsi perdu en efficacité jusqu’a contribuer de fagon trés minoritaire a I’échappement
atmosphérique total, aujourd’hui dominé par 1’échappement photochimique pour 1’oxygene et
le carbone a travers des réactions de recombinaison dissociative dans I’ionosphére martienne
(Figure M.1 ; Luhmann et al., 1992 ; Lillis et al., 2015) et par I’échappement de Jean pour
I’hydrogéne (Chaffin et al., 2014 ; 2015). L’étude de Jakosky et al., (2018) sur I’échappement

atmosphérique martien actuel et passé suggere que le criblage atmosphérique a contribué de
facon minoritaire a I’échappement de 3.5 milliards d’années a aujourd’hui et que 1’échappement
photochimique est resté le plus important avec une perte actuelle (en atome d’oxygene) de 5 X
1025 571 contre 5 — 7 X 10%* s™1 attribué a I’échappement ionique (« pick-up ion », Figure
M.1) et de moins de 3 x 102* s71 dii au criblage. La Figure M.1 montre une évolution des
époques martiennes en lien avec les principaux événements martiens et les principales phases

d’échappement atmosphérique.

Mars aurait donc perdu trés tot son atmosphére ainsi que les conditions nécessaires a la
stabilité de I’eau a 1’état liquide a sa surface. Les conditions solaires au début de 1’histoire du
systtme solaire tendant a déposer plus d’énergie dans les atmospheres planétaires,

I’échappement atmosphérique sur Mars a été trés certainement plus intense.
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G Recombinaison dissociative

| Activité volcanique en surface
Changement global Mars |
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Fin de la dynamo martienne
Formation de Tharsis
Bombardement intense tardif

Noachien

Figure M.1: Evolution de la minéralogie de surface en parallele avec les principaux
evénements de [’histoire martienne (apres la différentiation de Mars). L axe horizontal est
pour le temps (a partir de 4.5 milliards d’années). La fin de la dynamo martienne a dii se
produire il y a ~4.1 milliards d’années (Lillis et al. 2008). Le cadre du haut de cette figure

rappelle les différents processus non-thermiques ayant potentiellement donné lieu a une perte
massive d’atmosphére (adapté de Bibring et al., 2006 et de Chassefiere and Leblanc, 2004).

Une des difficultés pour quantifier I’intensité de cet échappement au cours de 1’histoire
de Mars est de bien comprendre comment ce dépot d’énergie solaire est converti en érosion
atmosphérique. Pour cela, chaque mécanisme potentiel donnant lieu a cette érosion doit étre

soigneusement analysé et sa dépendance en fonction des conditions solaires déterminée.

Dans cette these, je m’intéresse plus particulierement au mécanisme de criblage de
I’atmosphere car il est pressenti comme étant un des mécanismes majeurs pour I’évolution
atmosphérique martienne. La caractérisation du criblage est réalisée essentiellement par la
modélisation car les satellites présents autour de Mars ne sont pas en mesure de mesurer
directement le flux de particule neutre s’échappant. Cependant, ils peuvent mesurer, depuis
I’arrivée de la sonde MAVEN autour de Mars en septembre 2014, les propriétés des particules

précipitantes qui sont susceptibles d’induire 1’¢jection et la perte de 1’atmosphére martienne

(Leblanc et al., 2015). Contraindre I’influence des parameétres solaires sur I’intensité des
précipitations dans I’atmosphere martienne permet donc de quantifier les pertes atmosphériques

actuelles induites par le criblage et surtout d’extrapoler I’effet de ce mécanisme aux conditions
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solaires passées. Ce raisonnement sera explicité dans la section B du chapitre I et dans les

chapitres suivants.

Dans le premier chapitre, je présente 1’état des connaissances actuelles sur

I’atmosphére de Mars, sur son interaction avec le vent solaire et sur les principaux mécanismes
d’échappement atmosphérique actuel dont le criblage atmosphérique. Un bref historique des
différentes missions spatiales dédiées a 1’étude de I’environnement martien jusqu’a la mission

MAVEN conclura ce chapitre. Dans le second chapitre, je présente une étude sur les

variabilités des précipitations ioniques martiennes lors des événements solaires intenses de
septembre 2017 observées par la sonde spatiale MAVEN. Les différents types d’éveénements et
leurs effets sur 1I’environnement martien y sont présentés, ainsi que la détermination du flux

précipitant ionique par les instruments MAVEN. Dans le troisieme chapitre, je présente une

¢tude sur I’influence de I’irradiance ultraviolette extréme solaire sur les précipitations ioniques
martiennes. Aprés avoir introduit les parametres responsables de la variabilité¢ de I’intensité de
I’irradiance solaire EUV, I’é¢tude décrit la méthodologie utilisée pour caractériser la dépendance
entre 1’intensité des précipitations ioniques et I’intensité du rayonnement ultraviolet extréme.

Dans le quatriéme et dernier chapitre, je présente une étude sur I’influence de la pression

dynamique sur les mécanismes de précipitation et d’accélération des ions en comparant les
observations MAVEN aux résultats de simulations issues du mod¢le LatHyS. Un récapitulatif
des différentes approches de simulation de 1I’environnement planétaire sera présenté ainsi que
les principales caractéristiques de LatHyS. De bréves conclusions et perspectives clotureront

ce manuscrit de thése.
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Chapitre I : Mars, interaction avec le vent solaire et

échappement atmosphérique

Dans ce chapitre, je vais commencer par présenter en section A la structure verticale de
I’atmosphére martienne et ses composantes neutres et ioniques. Je poursuivrai en section B par
les caractéristiques de I’interaction atmosphére-vent solaire pour ensuite décrire les
mécanismes d’échappement et les facteurs solaires et planétaires les influengant. La derniére
section sera dédiée a un résumé des missions martiennes avant la mission MAVEN ainsi que

de MAVEN elle-méme.

Dans la suite, nous utiliserons un repere dit « Mars-Centered Solar Orbital » (MSO).
Le systéme de coordonnée MSO est défini de la maniére suivante : 1’origine est le centre de
Mars, I’axe des abscisses X pointe du centre de Mars vers le centre du Soleil, Y pointe I’opposée
de la vitesse angulaire orbitale martienne et Z représente 1’axe perpendiculaire a X et Y pour

compléter ce systeme.
A. Structure verticale de I’atmosphére martienne

1. La composante neutre de ’atmosphére martienne

L’atmosphére martienne, par analogie avec I’atmosphere terrestre, peut étre divisée en
plusieurs couches en fonction des mécanismes physiques impliqués (turbulence, diffusion
moléculaire, ionisation et chauffage par I’absorption de photons). Du point de vue collisionnel
et neutre, 1’atmosphére martienne peut étre divisée en deux parties: la barosphére et

I’exosphére, caractérisé par leur nombre de Knudsen ; K, (adimensionné).
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Le libre parcours moyen A est considéré comme la distance moyenne parcourue par une
particule entre deux collisions et peut étre défini a partir de sa densité n et la section efficace de
collision ¢ = 7 - 2 des particules (de rayon r) dans une atmosphére. La hauteur d’échelle H
correspond a la différence d’altitudes entre deux points de 1’atmosphére dont le rapport des
pressions est égale a e (~2.72), kg, la constante de Boltzmann, T la température du milieu, g
I’accélération due a la gravité et M est la masse moléculaire moyenne. Un nombre de Knudsen
trés grand par rapport a un signifie que la distance parcourue entre deux collisions est plus
grande que 1’échelle de hauteur et traduit donc un milieu ou peu de collision se produisent, a
I’inverse, un nombre de Knudsen trés faible par rapport a un traduit un milieu fortement

collisionnel.

La barosphére est une région caractérisée par un nombre de Knudsen faible (K,, < 1),
signifiant un grand nombre de collisions. Il s’agit de la couche interne de I’atmosphére de plus
haute densité, pouvant étre elle-méme divisée en deux autres couches : 1’homosphere et la

thermosphere.

L homospheére est la couche la plus basse, caractérisé par un milieu neutre bien mélangé

par les vents et la turbulence dissipative (Stewart, 1987 ; Bougher et al., 2014). Les proportions

relatives des constituants de 1’atmosphére restent quasi-constantes, indépendamment de leur
masse. L’échelle de hauteur de I’atmosphére dans cette couche est commune a toutes les
especes et basée sur la température et masse moyenne des constituants de 1’atmosphére. Elle
est séparée de la thermosphére par une frontiere nommée I’homopause, située entre 100 et 125

km d’altitude c6té jour.

La thermosphere correspond a la région ou la diffusion atomique/moléculaire domine.
La température au sein de la thermosphére coté jour est proportionnelle au rayonnement

ultraviolet regue (Bougher et al., 2017). Au-dessus de I’homopause, la température de

I’atmosphére va augmenter avec 1’altitude en raison de I’absorption par le milieu planétaire du

rayonnement ultraviolet extréme solaire (Fox, 2004). Les espéces individuelles commencent a

se séparer en fonction de leur masse et de leur échelle de hauteur. Les especes de faible masse
vont avoir une échelle de hauteur plus grande, les rendant plus abondantes a plus haute altitude
par comparaison aux especes de masses €levées dont la densité décroitra plus rapidement avec

I’altitude. C’est a partir de la thermosphere que la composition relative de I’atmosphére change,
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illustré par la Figure M.2, extrait de Mahaffy et al., (2015a), ou I’on voit le CO, devenir

minoritaire par rapport a I’oxygene atomique a partir de 210 km en altitude.

La fronticre entre le milieu collisionnel et non-collisionnel est appelé I’exobase (K, =

1) et est estimé entre 220 et 260 km c6té jour et entre 180 et 210 km co6té nuit (Fu et al., 2020).

Son altitude dépend essentiellement de la température atmosphérique. L’exospheére est une

région caractérisée par un nombre de Knudsen important (K,, > 1), signifiant un trés faible

nombre de collisions. Il s’agit de la derni¢re couche de I’atmosphére, peu dense, en interaction

avec le milieu interplanétaire et le vent solaire.
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Figure M.2 : Profil vertical moyenné sur 9 orbites de la densité d’especes neutres de
["atmosphere martienne entre 150 et 300 km d’altitude pour un angle zénithal solaire de 45°,
extrait de Mahaffy et al., 2015a. La saison martienne de ces données est comprise entre 288

et 326 longitude solaire.
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2. La composante ionisée de I’atmosphére martienne : I’ionosphére

L’ionosphére est la partie ionisée de I’atmospheére d’une planéte, incluant la
thermosphére et 1’exosphéere. Dans le cas de Mars, celle-ci s’étend de ~100 a ~400 km en

altitude (Bougher et al., 2014). Cette couche ionisée est formée par I’interaction de la haute

atmosphere martienne avec les particules du vent solaire et les photons solaires qui ionisent les
constituants de 1’atmospheére et modifient 1I’environnement électromagnétique de la planéte.

Trois processus physiques d’ionisation sont impliqués dans la formation de 1’ionosphere.

- La photo-ionisation

Les atomes/molécules d’une espeéce X peuvent €tre ionisés par le rayonnement du

Soleil si I’énergie des photons hv est supérieure au potentiel d’ionisation de X :

lhw+X > Xt+e|

Dans le cas de Mars, les photons solaires interagissent principalement avec
I’oxygene et le dioxyde de carbone (principaux composants de 1’atmosphere au-dessus de
150 km, voir Figure M.2) qui nécessitent des photons de longueur d’onde inférieure a 91.1
nm et a 89.9 nm respectivement pour étre ionisés. Cette gamme de photons solaires
correspond aux gammes de longueur d’onde ultraviolette extréme (EUV) et ultraviolette

(UV).

Le taux de photo-ionisation d’une espéce X, en un point quelconque r, est le produit
de la densité de cette espece nx(r) et de la fréquence d’ionisation. Les fréquences de photo-
ionisation s’obtiennent en intégrant sur toutes les longueurs d’onde le produit du flux solaire
Fyhoto(4), du facteur d’atténuation (7, I’épaisseur optique de I’atmosphére au point T,
dépendant de la longueur d’onde et 1’angle solaire zénithal ), et de la section efficace

d’ionisation de I’espéce considérée ay.

e

05 (™) = vg()  1y(r) 5 vy (r) = f Fonoto (e~ C4 D g, (2)dA

0
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560 Dans les cas des atmosphéres planétaires, la diminution du flux solaire au-dessus de

561 I’exobase peut étre négligée (I’épaisseur optique des exospheres est proche de 0) et la
562 fréquence d’ionisation s’obtient juste en intégrant le produit du flux solaire avec la section
563 efficace de photo-ionisation. En dessous de 1’exobase, cette absorption n’est plus
564 négligeable, provoquant une diminution rapide du rayonnement solaire parvenant a plus
565 basse altitude ou la densité des neutres est plus importante. On peut alors diviser
566 I’ionosphére en plusieurs couches (appelé couche de Chapman) associées a des pics de
567 production d’ions a des altitudes différentes. Le pic de production intervient lorsque le
568 milieu neutre devient suffisamment dense pour avoir filtré une partie importante du
569 rayonnement solaire mais que le rayonnement solaire reste suffisamment important pour
570 ioniser les espéces neutres.
571
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572 Photoionization Rate (em3s-!)
573 Figure M.3 : Profil vertical du taux de productions de 7 ions par photo-ionisation
574 modélisée dans les conditions du minimum d’activité solaire, coté jour, adapté de Fox,
575 2004.
576
577 Dans le cas de Mars, il existe trois pics de production d’ions par altitude croissante
578 : la couche météoritique, la couche M1 et la couche M2. La couche météoritique est
579 attribuée a l'ablation des météores dans I’atmosphere et a I'échange de charge du magnésium
580 et du fer. Sa présence serait sporadique (Pétzold et al., 2005). N’étant pas liée a la photo-
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ionisation, elle ne sera pas traitée ici. La couche M2 est majoritairement formée par
I’ionisation de I’environnement neutre par des rayons ultraviolet extréme (10 nm < 4 <
90 nm), et plus minoritairement par 'ionisation provenant des photoélectrons créés lors de

la photo-ionisation (Mendillo et al., 2011). La couche M1 est due a deux processus : la

photo-ionisation directe de 1’environnement neutre par les rayons X (1nm< A <
10 nm), dont la production est augmentée d'un ordre de grandeur par l'ionisation provenant

des photoélectrons (Mendillo et al., 2011). L’altitude des pics de production est propre a

chaque espece et va varier en fonction de I’intensité du rayonnement solaire et de la densité
des especes neutres. La Figure M.3, adapté de Fox (2004), montre le taux de production
modélis€¢ de plusieurs espéces ioniques par photo-ionisation au sein de 1’atmosphére
martienne. Les couches M1 et M2 de I’ionosphére y sont bien discernables. Ces pics sont

différents coté nuit.

- L’ionisation par impact électronique

L’ionisation par impact ¢électronique intervient lors de I’interaction d’électrons trés
énergétiques avec les espeéces neutres de [’atmosphere. L’électron va transférer
suffisamment d’énergie a I’espéce neutre pour lui arracher un ¢électron. Ce processus est le
processus d’ionisation dominant c6té nuit. Voici un exemple d’ionisation par impact

¢lectronique dans le cas d’une espece neutre X :

le-+XoXt+e + e

- Les réactions d’échange de charge

Les réactions d’échange de charge interviennent lors de ’interaction d’une espece
ionique avec une espéce neutre. Les ions incidents peuvent capturer un électron d’une
espéce neutre, ce qui produit un nouvel ion a I’énergie de la particule neutre et un neutre
trés énergétique. La section efficace de collision va dépendre de la nature de la réaction. Si
elle est résonnante (A+ et M sont des especes chimiques identiques), la section efficace va

varier avec la vitesse relative. Si elle est non-résonante (A+ et M sont deux especes
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chimiques différentes), la section efficace est quasiment indépendante de la vitesse relative

(Modolo et al., 2005). Dans ce dernier cas de figure, a I’instar de la photo-ionisation, le taux

d’ionisation par échange de charge peut s’obtenir en définissant une fréquence d’ionisation,
proportionnel au produit de la densité¢ et de la vitesse des ions. Voici un exemple
d’ionisation par réaction non-résonante d’échange de charge entre un proton et un oxygene

atomique :

|H* + 0 - 0* + H|

La Figure M.4 montre les profils verticaux des principaux ions de 1’ionosphére
martienne coté jour, tiré de Benna et al. (2015) durant les huit premiers mois de la mission

MAVEN d’Octobre 2014 a Mai 2015. La prédominance de I’ion O3 par rapport a I’ion CO5

(qui correspond au neutre prédominant) provient du fait que les ions CO5 et O*sont rapidement

convertis en ions 0 par les réactions suivantes :

105 + 0 - 05 +CO|

|0 + €0, - 05 + CO|

Les CO5 et O% sont appelés des « ions primaires » car ils sont produits par la photo-
ionisation des composés neutres principaux (voir Figure M.3). Les ions produits par des
réactions chimiques entre les ions primaires avec les composés neutres sont appelés « ions
secondaires ». L’ion O3 est donc visiblement dominant en dessous de 300 km en altitude, suivis

des ions CO5 et O*. Au-dessus, sa densité est proche de celle de I’ion O™
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Figure M.4 : Profil vertical des densités moyennes des ions ionosphériques mesurés par
linstrument NGIMS a bord de la sonde spatiale MAVEN. Les mesures ont été réalisées pour
un angle solaire zénithal de 60° et a des altitudes comprises entre 150 et 500 km. Le profil
vertical de la densité totale des ions est aussi affiché en noir (Benna et al., 2015).

B. Interaction du vent solaire avec I’atmosphére martienne

1. Environnement magnétisé de Mars

Le vent solaire est un flux de plasma, essentiellement constitué¢ de protons, d’électrons
et plus minoritairement de particules alpha (atomes d’hélium doublement ionisés dont
I’abondance est entre ~4 a 5%), éjecté de la haute atmosphere du Soleil et se propageant dans
le milieu interplanétaire. Le vent solaire étant hautement conducteur, la structure du champ
magnétique solaire se retrouve « figée » dans le plasma et emportée par son déplacement,

formant le champ magnétique interplanétaire (IMF), B;yr (Parker, 1958). Typiquement, au

voisinage de Mars, les parameétres du vent solaire et du champ magnétique interplanétaire sont :

3 1

une densité ngy, = 3.1 cm™7, une vitesse de Vs, = 410 km.s™", une température de Ty, =
9.4 x 10* K (soit ~8.1 eV) et un champ magnétique B,y = 2.8 nT. Son interaction avec un
environnement planétaire va fortement dépendre de la présence ou non d’un champ magnétique
globale et d’une atmosphére ou non, ainsi que de la taille de I’obstacle par rapport aux longueurs

caractéristiques du vent solaire. Mars ne disposant pas de dynamo magnétique (Acufia et al.

1999), I’atmosphére va directement interagir avec le vent solaire. Cette interaction va former
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une magnétosphere induite composée de régions bien spécifiques autour de la planéte,

représentées dans la Figure M.5.

Magnetosheath
Foreshock - ‘

od M2

Induced
Magnetotail

Figure M.S5 : Schématisation des principales structures de [’interaction de [’atmosphere
martienne avec le vent solaire, issue de Brain et al., (2016).

- L’onde de choc planétaire (« bow shock » en anglais)

Quand le vent solaire, dont la vitesse est supersonique et superalfvénique, rencontre
I’environnement martien une onde de choc va se former en amont de 1’obstacle. L’onde de choc
sépare deux milieux : la région en amont, ou la densité plasma (proton et particule alpha) et les
champs sont faibles et trés proches de celles du vent solaire libre, et la magnéto-gaine,
caractérisée par une densité et une température plus élevée, ainsi qu’un champ magnétique plus
intense (« BS » in Figure M.6). Ce ralentissement du vent solaire au contact de I’environnement
martien est principalement dii au mécanisme d’échange de quantité de mouvement entre le
plasma incident (le vent solaire) et le plasma planétaire (« mass-loading » en anglais). Le

plasma du vent solaire va interagir avec les ions de la haute couronne martienne (principalement
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des ions H* et 0™) et leur conférer une partie de sa quantité de mouvement. Ce transfert va
accélérer les ions de la couronne martienne mais ralentir le vent solaire (Dubinin and Lundin,

1995).

Les mécanismes de dissipation d’énergie déterminent le caractére du choc et dépendent
de plusieurs parametres comme le nombre de Mach du vent solaire correspond au rapport entre
la vitesse du vent solaire avec la vitesse d’Alfven ou la vitesse du son du milieu (voir plus loin

dans la sous-partie 3 de la section B du chapitre I); la pression dynamique du vent solaire Pgy, =

my * Ngy - V&, ou m,, est la masse des protons du vent solaire, ngy et I, sont respectivement

la densité et la vitesse du vent solaire ; le rapport de la pression thermique du plasma a la

. o P nkpT f o 1t1ier .
pression magnétique S = P—‘h = B—l; ou Ug est la perméabilité du vide, kg est la constante de
MAG B”.
2/10

Boltzmann, et n et T sont respectivement la densité et température du plasma ; ou I’inclinaison
du champ magnétique par rapport a la surface du choc 6y correspondant a 1’angle entre
’orientation du champ magnétique interplanétaire avec 1’axe Mars-soleil X. En supposant la un
choc symétrique par rapport a I’axe X, la forme et position du choc moyen a Mars ont pu étre

déterminées grace aux observations de la mission Phobos 2 (Trotignon et al., 1991 ; 1993) et

de la mission Mars Global Surveyor (Vignes et al., 2000). La position du choc peut étre

approximée avec 1’équation de la section conique :

L

7ﬂ(a)=1+e-cost9

En ayant comme origine le foyer, qui se trouve sur I’axe X’ a une distance Xo du centre de la
plancte. L est le paramétre de mi-distance, e est I’excentricité de la courbe. Les valeurs types

sont : Xo=0.60 Rm; e = 1.026 et L=2.081 Rm (Trotignon et al., 2006). La position de I’onde de

choc au point sub-solaire, définie comme Rgs = X + T varie dans ces études de ~1.5 a ~1.65
Rwm. Par la suite, des études ont montré que la position du choc martien présente une asymétrie.

Le choc est plus ¢éloigné de la planéte dans I’hémisphere ou le champ électrique (E = —Vgy X

Bmr), convecté par le vent solaire, est pointé vers la planéte (Vignes et al., 2002 ; Edberg et

al., 2009). Les ¢études de Hall et al. (2016 ; 2019) ont montré, grace aux observations de la sonde

Mars Express et « Thermosphere, lonosphere, and Mesosphere Energetics and Dynamics », les

variations de la position moyenne du choc au terminateur en fonction de 1’année martienne et
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de I’activité solaire (cycle solaire) allant de 2.2 a 2.7 Rum selon I’intensité du rayonnement solaire

avec une moyenne de ~2.5 Ru.

- La magnéto-gaine (« magnetosheath » en anglais)

La magnéto-gaine est la région comprise entre le choc et la barriere d’empilement
magnétique. En traversant la surface de ’onde de choc, le vent solaire est chauffé, dévié¢ et
ralenti jusqu’a devenir subsonique. Le plasma est majoritairement composé par celui du vent
solaire mais s’enrichit en se rapprochant de la plancte par des ions lourds planétaires d’origine

exosphérique (Lundin et al., 1990). La Figure M.6 montre 1’évolution du champ magnétique

autour de Mars lors de la traversée des différentes régions et fronticres au sein de la

magnétosphere induite martienne.

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

50 SR s ‘
|
o 40~ MPB il
J |
= 30~ || a
v i
E 20+ , .
1 0 B i ) Il_ B
T | TP
0 ! \ | 1 1 ! !
TIME (UT) 13:30 14:00 14:30 15:00 15:30
-2208 km 218 km 2063 km
@:g 89681 km 2287 km 5406 km
S0 1330 km 2635 km -B769 km

Figure M.6 : Mesure du champ magnétique par Mars Global Surveyor le long d’une orbite.
Les signatures magnétiques des frontieres plasma sont indiquées par des pointillées. La
figure est tirée de Mazelle et al., (2002). BS : bow shock, MPB : Magnetic Pile-Up Boundary,
PEB : Photon-electron Boundary.

- La barriére d’empilement magnétique (ou frontiére de la magnétospheére induite —
« Induced Magnetosphere Boundary » en anglais).
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Comme dit précédemment, le champ magnétique interplanétaire est gelé dans le plasma
du vent solaire. Le ralentissement et I’augmentation de la densité ionique dans la magnéto-gaine
va compresser les lignes de champs magnétiques. A D’approche de 1’obstacle effectif
(I’ionosphere), ces lignes vont s’enrouler autour de 1’obstacle et s’empiler, ce qui va augmenter
I’intensité du champ magnétique sur une courte distance (une centaine de kilometres, Figure
M.6). Ce drapé des lignes de champ magnétique est illustré¢ par la Figure M.7. La pression
magnétique devient suffisamment forte au niveau de cette barriere pour s’opposer a la pression

dynamique, déviant le plasma du vent solaire autour de la plancte.

Figure M.7 : lllustration du drapé des lignes de champ magnétique autour de Mars, tirée de
Mazelle et al., (2002).

La barriére d’empilement magnétique est une frontiere controversée ayant plusieurs
appellations : la frontiere de la magnétosphere induite, la magneto-pause induite, la planéto-
pause ou encore la frontiere de composition ionique. Ces appellations dépendent principalement
des parametres utilisées pour déterminer sa position. Je choisis dans ce manuscrit de maniére

arbitraire le terme de barriére d’empilement magnétique.
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La barriere d’empilement magnétique sépare distinctement deux régions : la magnéto-
gaine, avec un champ magnétique de faible amplitude et turbulent avec la région d’empilement
magnétique qui se drape autour de I’ionosphere. La région d’empilement magnétique marque
la transition entre un plasma dominé par les ions du vent solaire (principalement protons et
particules alpha) avec un plasma dominé par les ions d’origine planétaire (principalement O*
et 0F) mais également entre un plasma dominé par des électrons de type solaires (avec des
températures de 1’ordre de 10° K) a des électrons de type planétaires (beaucoup plus froid,

définissant la PEB, voir Figure M.6 ; Mitchell et al., 2001). Comme 1’onde de choc planétaire,

la frontiere d’empilement magnétique peut étre approximée par une parabole centrée sur I’axe

Mars-Soleil. Les différentes observations (Trotignon et al., 2006 ; Edberg et al., 2009 ; Ramstad

et al., 2017) de la frontiere d’empilement magnétique semblent la situer en moyenne a ~1.25-

1.30 Rm d’altitude pres du point sub-solaire et a ~1.4-1.5 Rwm d’altitude prés du terminateur,

variant selon les conditions du vent solaire et d’irradiance solaire.

- Les régions de champs crustaux

Les données du magnétometre de la sonde MGS ont montré 1’absence de dipdle
magnétique martien mais ont aussi souligné la présence d’une importante magnétisation de la
crolite martienne (appelé champ crustal) particulicrement lorsque le satellite survolait les

terrains les plus anciens (Acufia et al., 1999). Issue de Connerney et al., (2005), la Figure M.8

montre la carte du champ magnétique de Mars observé par MGS pour une altitude de 400 km.
La principale structure crustale martienne se situe dans 1’hémispheére sud, centrée la longitude

180°.
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Figure M.8 : Carte du champ magnétique de Mars observé par le satellite MGS a une
altitude nominale de 400 km. Chaque pixel est coloré selon la valeur médiane de la
composante radiale filtrée du champ magnétique observée dans la plage de 1°X1° de
latitude-longitude représentée par le pixel. Les couleurs sont attribuées en 12 étapes couvrant
deux ordres de variation de magnitude. La carte est issue de Connerney et al., (2005).

Répartis de fagon inhomogene (~1/3 de I’hémisphere sud), les champs crustaux vont
interagir avec le vent solaire de fagon périodique. Les champs crustaux introduisent une
pression magnétique intrinséque qui, quand orienté coté jour, va localement repousser la
barriere d’empilement magnétique, en modifiant la balance entre la pression dynamique du vent

solaire et la pression magnétique (Edberg et al., 2009).

Les lignes de champ magnétique des champs crustaux ont des répercussions sur

I’environnement plasma. Mitchell et al., (2001) ont mis en évidence, avec les données du

réflectométre électronique de la sonde MGS, la présence c6té nuit de régions vides de plasma,
coincidant avec la présence d’un important champ crustal, suggérant que le vent solaire est

exclu des lignes fermées de champ crustaux. Cette étude fut élargie dans Steckiewicz et al.,

(2017) aux observations par les sondes Mars Express et MAVEN et montra qu’aux altitudes
supérieures a 170 km, la distribution des appauvrissements en €électrons est fortement différente
dans les deux hémispheéres, avec une chance bien plus grande d'observer un appauvrissement

en ¢€lectrons dans I'hémisphére sud, ou se trouvent les sources magnétiques crustales les plus
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fortes. Le déplacement des ions étant influencé par les lignes de champ magnétique, les champs

crustaux vont également influencer localement les précipitations ioniques. Hara et al., (2017a)

ont ainsi observé avec les spectromeétres ioniques de MAVEN que les précipitations ioniques
pouvaient décroitre d’un facteur deux lorsque les lignes de champ magnétique étaient fermées
et que les ions d’énergie inférieures a quelques keV étaient treés influencés par les lignes de

champ crustaux. Leblanc et al., (2017) ont cependant mis en évidence que les précipitations

ioniques pouvaient augmenter de plusieurs ordres de grandeur lorsque les lignes de champ
magnétique crustaux forment des structures similaires aux zones aurorales polaires sur Terre

tendant a concentrer localement le plasma incident.

- La queue magnétique induite (« Induced magnetotail » en anglais)

Les premieres mesures de cette région ont été réalisées par le programme spatiale

soviétique Mars en 1973 (Gringauz et al., 1973) mais ce sont les observations de

I’environnement martien de la sonde Phobos-2 qui ont permis de comprendre sa structure

(Yeroshenko et al., 1990), composée de deux lobes magnétiques de direction opposée et dont

la polarité dépend de la composante du champ interplanétaire orthogonale a 1’écoulement du
plasma. Sa formation résulte du drapé des lignes de champs magnétiques autour de la planéte
et est commune aux objets planétaires avec une ionosphere suffisamment conductrice. Cette
région est majoritairement peuplée par des ions lourds d’origine planétaire avec des énergies

pouvant aller de la dizaines d’eV a plusieurs keV.

2. Processus d’échappement

Nous avons vu dans la section B et C de I’introduction que la disparition de 1’atmosphére
martienne pouvait provenir de deux phénomenes : le piégeage de 1’atmosphére dans la surface
et ’échappement de I’atmosphére vers 1’espace. Les processus impliqués dans ces deux
phénomeénes sont fondamentalement différents, le piégeage s’opére par des réactions chimiques
entre les particules atmosphériques et le régolithe, tandis que 1’échappement vers 1’espace
requiert I’accélération des composants de I’atmosphere au-dela de la vitesse d’échappement.
Avec sa gravité plus faible que sur la Terre (38% de la gravité terrestre), Mars n’est pas en
mesure de retenir efficacement son atmospheére contrairement a Venus (planéte possédant une

atmosphere dense mais dont la masse est équivalente a celle terrestre) et la Terre. Cette section
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va présenter les différents mécanismes et réactions impliqués dans 1’échappement

atmosphérique sous deux formes : I’échappement neutre et 1’échappement ionique.

Contrairement aux especes neutres, les particules ionisées peuvent étre accélérées par

les forces ¢lectromagnétiques induites par I’interaction avec le vent solaire. La principale source
d’énergie provient de I’accélération par le champ électrique E. Une version simplifiée de la loi

d’Ohm permet de décrire les principaux termes influengant le mouvement des ions (Dubinin et

al, 2011) :

E’=—l7x§’+$ix§’—iﬁpe 1)

nee

01‘1] est le courant électrique, Ble champ magnétique, Vpe le gradient de pression ¢électronique,

e correspond a la charge d’un électron, V la vitesse d’ensemble du plasma et n, est la densité
¢lectronique. La contribution des différentes composantes de I’équation (1) va dépendre de la
région (ionosphére, vent solaire et/ou magnéto-gaine). Les trois principaux mécanismes

d’échappement ioniques sont :

- La formation d’ions planétaires (« ions pickup »): lorsque les composés neutres de

I’atmosphere sont ionisés, au-dessus de I’exobase, ces ions nouvellement formés sont

accélérés par le champ ¢€lectrique de convection du vent solaire (E = —m X m).
L’échappement de ces ions dépend de la position de production des ions (voir la sous-
partie 2 de la section A du chapitre I). L’étude réalisée par Dong et al., (2015) et Brain
et al., (2016), avec les observations des instruments du satellite MAVEN, a permis de

caractériser en détails ce mécanisme d’échappement. A noter que ces ions lorsqu’ils
sont accélérés vers la planete ont une chance de précipiter dans I’atmosphere et d’y
induire le mécanisme d’échappement dit de criblage (voir ci-dessous).

- L’échappement ionosphérique (« Ion outflow ») correspond a I’accélération des ions

ionosphériques de basse énergie (Andersson et al., 2010). Bien connu sur Terre

(Engwall et al., 2009), il a été suggéré comme également potentiellement important pour

Mars (Andersson and Ergun, 2012).
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L’échappement dii a la déstabilisation des frontiéres magnétosphériques (« Bulk
plasma escape » en anglais) implique la formation de bulle de plasma ionosphérique
accélérée par le vent solaire ou suivant le sillage de la planéte, provoquant leur
échappement a la suite de déstabilisation des frontiéres magnétosphériques (Halekas et

al., 2016).

Les mécanismes d’échappement des espeéces neutres comprennent 1’ensemble des

processus qui vont octroyer aux especes neutres (par collision, chauffage, ...) 1’énergie

suffisante a leur échappement. Cing principaux mécanismes d’échappement des especes neutres

ont été identifiés :

L’échappement par impact météoritique : Il s’agit de I’échappement provoqué par
I’impact de météorite. L’énergie apportée par les météorites est relachée lors de I’impact
et permet I’accélération d’une partie de I’atmosphere et donc de son échappement. Le
taux d’impact étant beaucoup plus faible aujourd’hui que durant le Noachien, ce
mécanisme n’a plus qu’une influence négligeable de nos jours mais elle fut
potentiellement lors du Noachien 1’un des principaux mécanismes d’échappement de

I’atmosphére martienne (Brain and Jakosky, 1998). Plus récemment, Pham et al., (2016)

ont modélis¢ de mani¢re beaucoup plus précise la perte d’atmosphére par le
bombardement météoritique et suggéré que les impacts seuls peuvent difficilement
expliquer une perte quantité significative de masse atmosphérique depuis le Noachien.
L’échappement photochimique est défini comme un processus par lequel une réaction
exothermique va produire une particule neutre dont la vitesse peut dépasser la vitesse
d’échappement. La réaction de recombinaison dissociative de I’espéce dominante dans
’ionosphére O3 avec un électron peut produire deux atomes d’oxygénes énergétiques
avec une vitesse de ~6.5 km.s™ 1, dépassant la vitesse de libération martienne (~4.9
km/s a 200 km d’altitude, soit ~0.124 eV/amu). Des processus similaires se produisent
pour la production d’atomes énergétique O, N et C venant de la recombinaison
dissociative des ions CO5, NS et CO*. L observation systématique par MAVEN/IUVS
d’une population d’oxygeéne neutre énergétique au-dessus de 500 km est tres

certainement la signature directe de ce mécanisme (Deighan et al., 2015).
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Récemment, Lillis et al. (2017) ont utilisé les mesures in-situ par MAVEN de la

température des électrons et de la densité de ’ion OF pour en dériver le taux de
production d’oxygene atomique chaud et, a partir de la probabilité d’échappement par
un mod¢ele de Monte-Carlo de transport, obtenir un taux d’échappement de 1.2 a 5.5%
1025571 pour la période de février 2015 a juillet 2016.

L’échappement de Jeans : dans une atmosphere collisionnelle, la distribution des

vitesses peut étre décrite par une distribution de Maxwell-Boltzmann :

3 _mv?
)2z X e 2KgT

T = m
fevv,mT)=n (anBT

ou n est la densité, kp est la constante de Boltzmann, T est la température, m est la masse
et v est la vitesse. Les particules a I’exobase ayant une vitesse supérieure a la vitesse
d’échappement et dirigé vers le haut peuvent s’échapper vers le milieu interplanétaire.
Ce mécanisme d’échappement est appelé 1’échappement de Jeans. A 1’exobase, a partir
des températures et densités, il est possible de déterminer le taux d’échappement de

Jeans de chaque espéce selon la théorie de Chamberlain (Chamberlain, 1963) :

_ MNexolUth

Freans = Tovm 1+ Aexo)e_/lexo

G-M'm

Ou Agyo = est le parameétre d’échappement, n,,,, est la densité a I’exobase et

kg Texo Texo
, kpT, . \
Uy = 2 Texo o5t 1a vitesse la plus probable. M est la masse de la plancte, m est la
m

masse de I’espece considérée, 1., est la distance par rapport au centre de Mars, T,
est la température a 1’exobase et G est la constante gravitationnelle.
L’échappement hydrodynamique a été initialement développé par Hunten (1973) et

intervient lorsque le paramétre d’échappement A,,, est proche de 1 (Volkov et al.

2011), c’est-a-dire que la vitesse thermique du gaz se rapproche de la vitesse
d’échappement. Lors d’un échappement hydrodynamique, les composés les plus
massifs peuvent étre entrainés dans le flux des composés plus légers comme
I’hydrogéne. Les collisions du flot d’hydrogeéne permettent alors a des especes lourdes
comme |I’oxygene de se retrouver a haute altitude.

Le criblage atmosphérique (« atmospheric sputtering » en anglais) est le processus
décrivant le bombardement d’une atmosphére ou d’une surface par des particules
incidentes énergétiques. Par collision, ces particules incidentes transferent une partie de

leur énergie aux particules bombardées et peuvent donner lieu a 1’éjection d’une partie
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de ces particules atmosphériques. Une portion de ces €jectas peut également posséder
suffisamment d’énergie pour échapper I’attraction gravitationnelle de I’objet bombardé.
L’efficacité de ce processus est caractérisée par son rendement Y (« yield » en anglais),
correspondant au rapport entre les nombres (ou fluxes) de particules éjectées et
incidentes :

Néjectés Féchappemen

Y = =
Nincidents Fprécipitant

D’abord utilis¢ principalement dans D’industrie sur des milieux cibles solides
notamment pour la fabrication des semi-conducteurs, la description théorique du
criblage et son application aux environnements planétaires doit beaucoup aux travaux

de R.E. Johnson (Johnson 1990 ; 1994 ; 1998 ; 2000). Le criblage atmosphérique

martien est causé par les ions du vent solaire (Watson et al., 1980), des particules neutres

énergétiques (Kallio and Barabash, 2001) ou les ions planétaires (Leblanc and Johnson,

2001). Ces particules incidentes génerent une cascade collisionnelle, pouvant provoquer
un réchauffement du milieu impacté, son ionisation ou produire des particules neutres
atmosphériques suprathermiques. Dans le cas de Mars, le rendement peut s’écrire

analytiquement comme (Johnson et al., 1990 ; 2000) :

Y(6,) = o Sn(Eo) )

2Uesc0p (Eesc) cos(8;)

Ou E, est I’énergie de la particule incidente, 6; est I’angle d’impact de la particule
incidente par rapport a la normale a la surface ou I’exobase, U, est I’énergie nécessaire
a la particule pour s’échapper, E,¢. est I’énergie de la particule transférée par la particule
incidente a I’exobase, devant étre supérieure a U,,.. Le facteur a est le coefficient de
transport de 1’énergie déposée a 1’exobase et le facteur B est le coefficient décrivant le
spectre d’énergie de la cascade collisionnelle. La quantité aj, est la section efficace de

collision moyenne. S,, est appelé section efficace de perte d’énergie par collisions

V'Eo

¢lastiques. Elle s’exprime comme : S,,(Ep) = () ~a(Ep) ou y est un facteur de

masse dépendant de la masse de I’impacteur et de I’impacté.
Pour obtenir le taux d’échappement par criblage atmosphérique a 1’exobase, il faut

multiplier cette expression par le flux précipitant d’ion a I’exobase (Fions précipitants €0
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s™1.cm™?) et la surface de I’exobase (Soxopase = 4 * T * T2 opase €N CM2 OV Toxopase €St
la distance entre le centre de Mars et la position de I’exobase). Sur Mars, les particules
criblant I’atmosphére sont essentiellement les ions Ot et H* ainsi que les atomes neutres
énergétiques O et H, et les principales especes qui s’échapperont suite au criblage sont
les espéces majoritaires a 1’exobase essentiellement O, CO, mais aussi N, et Ar

(Jakosky et al., 1994) et leur produit de dissociation. En terme de rendement, 1I’€jection

due au criblage par les ions H* est faible comparé a celle due au criblage par les ions
0% (Johnson et al., 2000 ; Leblanc and Johnson, 2001 ; 2002 ; Chaufray et al., 2007 ;
Cipriani et al., 2007 ; Wang et al., 2014 ; 2015).

Le taux d’échappement par criblage atmosphérique est difficile & mesurer directement
et les estimations actuelles reposent donc sur 1’utilisation de modéles analytiques
comme |’équation (2) ou numériques. Les résultats numériques obtenus varient
significativement d’'un modele a l'autre. Il existe en effet un certain nombre
d’incertitudes qui impactent I’estimation du criblage actuel. En premier lieu, le flux de
particules impactant I’atmosphére, sa distribution en énergie et sa dépendance en
fonction des conditions solaires restent tres mal connus. Contraindre I’influence des
parametres solaires sur 1’intensité des précipitations dans 1’atmosphére martienne

permet donc de quantifier les pertes atmosphériques actuelles induites par le criblage.

3. Les facteurs controlant I’échappement atmosphérique

De nombreux facteurs peuvent controler les processus d’échappement atmosphérique

martien. Ces facteurs sont divisibles en deux catégories : les facteurs solaires (indépendant de
la planéte) et les facteurs planétaires (indépendant de I’environnement interplanétaire). Le but
de cette section est de les répertorier. Leurs effets seront explicités en détails dans les chapitres

suivant.

Facteurs solaires :

La pression dynamique du vent solaire Py, = m,, " ngy, - V2, est la pression induite
par le flux de particule du vent solaire sur I’environnement martien. m,, est la masse des

protons du vent solaire et ou ngy, et Vg, sont respectivement la densité et la vitesse du
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vent solaire. Ce parameétre a notamment une influence sur la position des frontiéres

plasma autour de Mars (Ramstad et al., 2017).

Les nombres de mach Alfvénique et sonique influencent la position des frontiéres

plasma autour de Mars (Edberg et al., 2010). Le nombre de Mach Alfvénique est défini

BimF

v HoPsw

ou U, est la perméabilité du vide et pg, est la densité de masse du vent solaire. Le

comme le quotient de la vitesse du vent solaire Vs, par la vitesse d’Alfven V, =

nombre de mach sonique est défini comme le quotient de la vitesse du vent solaire Vg,
. o e [ P
par la vitesse du son du milieu considéré ¢, = py— ouy =5/3.
Sw
Le champ électrique de convection E= —V)sw X E,MF est le champ ¢électrique induit

par le déplacement du vent solaire et le champ magnétique interplanétaire par rapport a

Mars. Au-dessus de I’ionosphére, les particules ionisées planétaires sont accéléré par ce

champ ¢électrique (Luhmann and Kozyra, 1991). Plus le champ ¢lectrique est important,
plus I’énergie que peut atteindre les ions sera importante. L’orientation du champ
¢lectrique dans le repére martien a une grande influence sur la probabilité
d’échappement et de précipitation des ions.

Le flux de particule du vent solaire Fgy,, = ngy, - V. La fréquence d’ionisation des
atomes planétaires par échange de charge étant proportionnel au flux de particule pour

les réactions non-résonante (voir I’échange de charge dans la sous-partie 2 de la section

A du chapitre I), ce parametre permet de déterminer, avec la densité des neutres

planétaires, le taux de production d’ion par échange de charge.

Il existe deux autres parametres solaires :

L’irradiance ultraviolette extréme solaire Fgy, correspond au spectre d’émission
solaire dans la gamme de I’ultraviolet et des rayons X (<200 nm). Le flux radiatif solaire
chauffe I’atmosphére et est la principale source d’ion dans I’ionosphére coté jour. Les
variations de son intensit¢ ont une influence sur les propriétés de 1’environnement
martien et sur la production d’ions planétaires pouvant s’échapper ou bien précipiter.

Le flux de particule de trés haute énergie solaire Fszp correspond au flux de particule
produit par le Soleil d’énergie supérieure a 100-200 keV. En raison de leur énergie plus

importante, ces ions et ¢€lectrons vont pouvoir pénétrer plus profondément dans
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I’atmosphére martienne, ce qui va avoir pour effet un dépdt d’énergie dans 1’atmosphére

sous forme d’ionisation ou de transfert d’énergie cinétique par collision (Jolitz et al.

2017). Selon I’étude de Lillis et al. (2012), les protons ayant une énergie de 100 keV

peuvent atteindre une altitude de 145 km contre 125 et 95 pour des protons ayant une

énergie de 1 et 10 MeV respectivement.

Facteurs planétaires :

Les trois principaux parametres planétaires pouvant controler 1’échappement atmosphérique

sont les suivants :

L’angle solaire zénithal correspond a I’angle entre le vecteur position d’un point dans
un repere centré sur Mars et la direction entre le centre de Mars et le centre du Soleil.

L’angle solaire zénithal (SZA) varie entre 0° et 180° et est défini par: SZA[°] =

X 180°
acos (M—SO) ¢
' T

ou r est la distance radiale entre la position du point et le centre de Mars et Xj,5o est la
valeur projection de la position du point sur I’axe Mars-Soleil. Plus un angle solaire
z¢énithal est important, plus la couche d’atmosphére que le rayonnement solaire devra
traverser pour atteindre une certaine altitude sera importante, ce qui provoque une
diminution du rayonnement regue par I’atmospheére pour une altitude donnée. Cela va
avoir une influence sur le controle de I’échappement local. Au-dela de 90° en SZA
commence la nuit sur Mars.

Les champ crustaux martiens, présent sur prés d’un tiers de la surface de son
hémisphere sud, va agir comme une mini-magnétosphere autour des régions concernées,
altérant I’interaction avec le plasma du vent solaire.

Les saisons martiennes : la distance de Mars par rapport au centre du Soleil. En raison
de I’excentricité de Mars, cette distance varie de prés de 25% durant I’année martienne,
ce qui affectera ’intensité de 1’irradiance solaire regue a la surface de Mars. De plus
I’inclinaison de Mars, treés proche de celle de la Terre, induit des effets saisonniers sur
Mars donc des variations importantes des températures de 1’atmosphére suivant les
saisons. Les saisons ont notamment potentiellement un rdle sur la circulation de 1’eau

dans I’atmosphére martienne et sur son échappement (Fedorova et al., 2020).
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C. Etude de I’environnement martien jusqu’a MAVEN

Si Mars a pu étre observé dés le XVII®™ siécles grace a la lunette astronomique et aux
télescopes, il faudra pourtant attendre les années 1960 et ’avenement de I’ingénierie spatiale
pour que les premicres missions de télédétection voient le jour, les études étant jusqu’alors
restreintes aux parametres orbitaux de Mars et a la détermination sommaire des caractéristiques

de son atmospheére.
1. Historique des missions Martiennes

Dans le contexte de course a 1’espace des années 60 et 70, la planéte rouge est la cible
d’un important engouement de la part des soviétiques et des américains. De nombreuses sondes
sont lancées pour prendre des photographies de sa surface et caractériser son atmosphére mais
peu y réussissent dans un premier temps. En réalisant un survol de Mars en juillet 1965, la
mission Mariner 4 a été la premicre mission spatiale réussie dédiée en partie a I’exploration de
Mars et de son environnement. Elle mit en évidence une atmosphere froide et ténue sans champ
magnétique, révélant que le vent solaire peut avoir une interaction directe avec 1’atmospheére
martienne. Le programme Mariner se poursuivit jusqu’en 1972 avec les sondes Mariner 6, 7 et
9 qui détecterent 1’onde de choc planétaire et la magnéto-gaine et réalisérent les premiers profils
de densité ionosphérique. En juillet et septembre 1976, les sondes Viking 1 et 2 mesurent les

profils thermosphériques de températures lors de leur descente vers la surface martienne et

donnent une premiére composition détaillée de 1’atmosphere martienne (Nier et Mc Elroy,
1977). 1l faudra ensuite attendre pres de 20 ans pour qu’une nouvelle sonde américaine atteigne

I’orbite martienne.

Entre-temps, la seule sonde a étudier I’environnement de Mars est 1’orbiteur Phobos-2
du programme soviétique Phobos, arrivé en orbite autour de Mars le 29 janvier 1989 mais
cessant d’émettre quelques mois plus tard le 27 mars 1989. Bien que sa durée d’activité fut
courte, I’instrument plasma a son bord « Automatic Space Plasma Experiment with a Rotating
Analyzer » (ASPERA), comprenant un spectrometre €lectronique et un spectrometre de masse
ionique, permit de caractériser la structure de 1’onde de choc planétaire martien (Trotignon et
al., 1991 ; 1993) ainsi que de faire les premieres observations de 1’échappement ionique

planétaire (Lundin et al., 1990). C’est notamment les nombreuses traversées de la sonde

Phobos-2 dans la queue magnétique qui ont montré qu’elle était composée de deux lobes
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magnétiques de direction opposée, la polarité étant reliée a la composante du champ magnétique

interplanétaire orthogonale a I’écoulement (Yeroshenko et al., 1990).

Lancée en novembre 1996, Mars Global Surveyor est la premiére mission du
programme Mars Surveyor de la NASA visant a comprendre le climat actuel et passé de Mars
ainsi que son évolution géologique et géophysique. Ses objectifs étaient principalement dédiés
a I’étude du sol et de I’atmosphére par spectrométrie et cartographie. Une des importantes
contributions de MGS a I’interaction atmosphere-vent solaire est la découverte de 1’existence
des champs crustaux dans I’hémisphere sud de Mars et I’absence de dynamo interne (Acuia et

al., 1999). Leur présence sur les terrains les plus anciens de Mars sont la preuve que la planéte

a, un jour, été¢ doté d’un champ magnétique global (Connerney et al., 2004). MGS est aussi

impliquée dans la caractérisation des frontiéres de la magnétosphére induite de Mars (Vignes

et al., 2000 ; Trotignon et al., 2006). Finalement, en novembre 2006, MGS est victime d’une

défaillance suite a une opération de routine et cesse de fonctionner.

La mission spatiale Mars Express de I’ Agence Spatiale Européenne a été décidée a en
novembre 1998. La sonde fut lancée presque cinq années plus tard en juin 2003 pour s’insérer
en orbite autour de Mars en décembre 2003. Elle doit son nom a la rapidité de sa conception.
La mission regroupait a ’origine un orbiteur et un atterrisseur, Beagle 2, qui échoua,
supposément, a cause d’une défaillance durant le déploiement d’un panneau solaire. L’orbiteur
est toujours en 2020 en activité¢ et continue de réaliser des observations scientifiques de

I’environnement martien. Les principaux objectifs scientifiques de Mars Express sont :

- Cartographier I’ensemble de la planéte avec une résolution de ~10m/pixel avec des
zones de super-résolution (2m/pixel).

- Cartographier le spectre infrarouge minéralogique de la surface avec une résolution de
100m/pixel.

- Sonder la structure sous-terraine du permafrost martien a 1’aide d’un radar.

- Cartographier la composition atmosphérique et déterminer sa circulation globale.

- Etudier I’interaction plasma de Mars avec le vent solaire.

La tres longue période d’activité de Mars Express et de ses instruments plasma a permis

ir u uantité u Vi u cou u
d’obtenir une grande quantité de mesure de ’environnement plasma de Mars au cours d’un
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cycle solaire et demi de 2003 a 2020. Cependant, I’absence de magnétometre sur Mars Express
a limité¢ D’interprétation de ces données, faute de pouvoir simultanément caractériser les
propriétés électromagnétiques de 1I’environnement martien. La Figure M.9 donne la couverture
temporelle des orbiteurs de Mars avec 1’évolution mensuelle du nombre de tache solaire de
janvier 1991 a janvier 2020. Une des principales contributions de Mars Express a la
climatologie martienne actuelle est passée est 1’identification par I’instrument OMEGA de
minéraux hydratées a sa surface, de la composition des calottes polaires martienne et la
découverte d’aurores dans 1’UV par I’instrument « SPectroscopy for the Investigation of the

Characteristics of the Atmosphere of Mars » (SPICAM).
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Figure M.9: Couverture temporelle des orbiteurs de Mars équipé d’instrument plasma ou/et
magnétometre avec l’évolution mensuelle (en noir) du nombre de tache solaire de janvier
1991 a janvier 2020 (les cycles solaires # 22-#24). En bleu foncé, les valeurs moyennées sur
+6 mois. Mars express a été opérationnelle autour de Mars plus d’un cycle solaire. A partir
de fin 2014, MAVEN débute I’étude de |’environnement plasma.

2. MAVEN

La mission MAVEN a ¢été congue afin de caractériser et mesurer la structure,

composition et variabilité de la haute atmospheére martienne et de son interaction avec le Soleil
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et le vent solaire avec pour objectif principal de déterminer la perte d’atmosphére dans 1’espace

(Jakosky et al., 2015). Ces principaux objectifs sont :

- Mesurer la composition et la structure de la haute atmosphére et de I’ionosphére
actuelle, et déterminer les processus physiques qui en contrdle la composition,
température et structure.

- Mesurer le taux de perte de I’atmosphere vers 1’espace et déterminer les principaux
processus le contrdlant.

- Déterminer les propriétés et les caractéristiques qui permettront d’extrapoler a rebours
dans le temps la perte intégrée sur les quatre dernier milliards d'années de I’histoire

martienne.

En orbite depuis septembre 2014 autour de Mars, la sonde spatiale MAVEN possede
une orbite proche-polaire d’inclination 75°, un périhélie de 6250 km d’altitude, un périgée de
160 km d’altitude pour 4.5 heures de période orbitale. Cette orbite permet de couvrir les
différentes structures de 1’interaction avec le vent solaire depuis la thermosphére jusqu’au vent
solaire. L’orbite de MAVEN est progressivement changée depuis 2019 afin que MAVEN
puisse servir de relai de télémétrie pour les prochaines missions de surface du programme de la

NASA.
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Figure M.10 : //lustration présentant les positions des différents instruments a bord de la
sonde spatiale MAVEN. Creédits : NASA's Goddard Space Flight Center.

La sonde MAVEN dispose d’une série de neuf instruments permettant de caractériser
les environnements neutre et ionisé¢ de Mars. La Figure M.10 donne la position des différents

instruments présents sur la sonde MAVEN.

- Le photometre « Extreme UltraViolet Monitor » MAVEN/EUVM ; Eparvier et al.,

2015) capable de mesurer I’irradiance ultraviolette solaire dans trois bandes spectrales
allant des rayons X a I’ultraviolet de haute énergie (0.1-7 nm, 17-22 nm et 121-122 nm)
avec une résolution temporelle de 1s. Cette observation continue s’effectue tant que

MAVEN reste éclairé par le rayonnement solaire (Lillis et al., 2015).

- Un spectro-imageur ultraviolet « Imaging UltraViolet Spectrometer » (MAVEN/IUVS

; McClintock et al., 2015) mesure le spectre ultraviolet de 1’atmospheére.
- Lasonde de Langmuir « Langmuir Probe and Waves » (MAVEN/LPW ; Andersson et

al., 2015) mesure la densité et température des électrons, ainsi que les ondes du champ

électrique dans 1I’environnement Martien avec une résolution temporelle de 4 secondes.
Elle est optimisée pour mesurer la densité des électrons entre ~100 cm™3 et 106 cm™3

et la température entre 500 a 50 000 K.
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Le magnétomeétre « Magnetometer » (MAVEN/MAG ; Connerney et al., 2015) est un

ensemble de deux magnétometres a vanne de flux (« fluxgate ») triaxiaux identiques qui
mesurent I’intensité et la direction du champ magnétique de +0.06 a £65536 nT avec
une résolution de 0.008 nT et une fréquence de mesure de 32 Hz.

Le spectrométre « Neutral Gas and Ion Mass Spectrometer » (MAVEN/NGIMS ;

Mahaffy et al., 2015b) réalise des mesures in-situ de la composition des neutres de

I’atmosphere, des rapports isotopiques et de I’échelle de hauteurs des especes
majoritaires et des ions thermiques entre 125 et 500 km d’altitude. MAVEN/NGIMS
possede un intervalle une couverture en masse de 2 a 150 amu et une résolution pouvant
aller jusqu’a 0.1 amu.

Le spectrometre « Solar Energetic Particle » (MAVEN/SEP ; Larson et al., 2015)

mesure la distribution angulaire et en €nergie des ¢électrons (30 keV a 1 MeV) et ions
(30 keV a 12 MeV) solaires énergétiques.
Le spectrométre « SupraThermal and Thermal Ion Composition » (MAVEN/STATIC

; McFadden et al., 2015) permet de mesurer I’énergie par charge, la direction et la vitesse

des ions selon un champ de vue de 360°x90° avec 64 intervalles angulaires de résolution
22.5°. En supposant que le degré d’ionisation est connu (presque tous les ions de Mars
n’ont qu’une charge, a I’exception des particules alpha qui en ont deux), ces mesures
conduisent a la distribution en masse, en énergie et angulaire des ions sur un intervalle
en énergie de 0.1 a 35 keV, espacé logarithmiquement avec une résolution temporelle
de base de 4 secondes. MAVEN/STATIC dispose de plusieurs modes de
fonctionnement, dépendant de la région ou du phénomene d’intérét. Ces modes différent
principalement par leur résolution temporelle, le nombre de canaux en énergie et I’angle
de vue. Dans cette these, j’utiliserai principalement le produit « DI » (résolution
temporelle de 4 secondes, 64 intervalles angulaires, 32 canaux en énergie et 8 canaux
en masse) qui permet de réaliser une différenciation des espéces lourdes (0% —
16 amu ; 05 — 32 amu ; CO§ — 44 amu) et 1égéres (HY — 1 amu ; He™ — 4 amu).

Le spectrometre « Solar Wind Electron Analyzer » MAVEN/SWEA ; Mitchell et al.

2016) mesurant la distribution en énergie et angulaire des €lectrons de la magnéto-gaine
et du vent solaire ainsi que les photoélectrons ionosphériques. Il peut mesurer des
¢lectrons d’énergies comprises entre 3 eV a 4600 eV, avec une résolution en énergie de
17%, et un champ de vue de 360°x120° avec une résolution de 22.5°. Sa résolution
temporelle est au mieux de 2 secondes.
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1166 - Le spectrometre « Solar Wind Ion Analyser » MAVEN/SWIA ; Halekas et al., 2015)

1167 mesurant la distribution en ¢énergie et angulaire des ions du vent solaire et
1168 magnétosphérique. Elle dispose de plusieurs produits mais seul le produit « coarse
1169 survey », qui a été créé pour 1’étude des flux de la magnetosphére martienne ainsi que
1170 les ions « pickup », sera utilisé dans cette theése. Le produit « coarse survey » couvre
1171 une énergie par charge comprise entre 23eV/q et 25keV/q divisé en 48 intervalles en
1172 énergie espacé logarithmiquement avec un champ de vue de 360°x90° répartis en 64
1173 intervalles angulaires de résolution 22.5°, et disposant d’une résolution temporelle de 4
1174 secondes. Cette gamme en énergie correspond typiquement a la magnéto-gaine et au
1175 vent solaire.

1176

1177 Dans le cadre de ma thése, les principaux instruments utilisés sont les spectrometres

1178 MAVEN/SWIA, MAVEN/STATIC et MAVEN/SEP, le magnétométre MAVEN/MAG et le
1179  photometre MAVEN/EUVM. Ceux-ci me permettent de caractériser les conditions solaires

1180  ainsi que les précipitations ioniques.
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Chapitre II : Impact des événements solaires sur les

précipitations ioniques martiennes

Nous avons mis en évidence dans le chapitre précédent la nécessité, dans les conditions
solaires actuelles, d’étudier le flux précipitant ionique pour contraindre le criblage
atmosphérique sur Mars. Dans le cadre de I’étude de I’évolution et la dépendance de I’érosion
atmosphérique en fonction des conditions solaires, nous présentons dans ce chapitre la
dépendance du flux précipitant ionique aux conditions solaires durant les événements solaires
de septembre 2017. Dans un premier temps, dans la section A, nous verrons comment I’étude
des évenements solaires peut contribuer a améliorer nos connaissances sur I’échappement
atmosphérique et les précipitations ioniques actuels et passés via I’influence des facteurs
externes (IMF, conditions du vent solaire, flux EUV) sur I’environnement martien. Les
différents types d’éveénements solaires et leurs effets sur I’environnement martien seront

présentes.

Aprés avoir défini le flux précipitant observé par la sonde MAVEN en section B, je
présenterai mes résultats sur I’étude de la variabilité des précipitations ioniques martiennes lors

d’éveénements solaires dans la section C.

A. Les évenements solaires dans D’interaction du vent solaire avec

I’atmosphére martienne

Comme mentionné dans le chapitre [, les caractéristiques du vent solaire ont une

influence majeure sur I’environnement martien, ainsi que sur de nombreux processus d’érosion
de I’atmosphére martienne, et varient en fonction des phases d’activité du cycle solaire. Les
variations les plus extrémes sont généralement associées aux passages d’événements
plasma comme les €jections de masse coronal (CME) ou de régions d’interaction de co-rotation
(CIR) durant lesquels, les caractéristiques du vent solaire comme I’intensité de I’IMF, la densité
du plasma et la pression dynamique peuvent augmenter jusqu’a plus d’un ordre de grandeur

(Haraetal., 2011 ; Fang et al., 2013 ; Romanelli et al., 2018). De telles variations, comme lors

des ICMEs (I pour interplanétaire, quand elles parviennent aux orbites planétaires), peuvent
considérablement augmenter 1I’échappement atmosphérique martien au point de pouvoir

induire une perte d’atmosphere équivalente a plusieurs mois dans des conditions nominales du
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vent solaire (Lillis et al., 2015 ; Jakosky et al., 2018), leur donnant une contribution significative

bien qu’elles soient peu fréquentes.

La caractérisation de ces variations et leurs impacts sur 1’atmospheére martienne est
réalisable grace aux nombreux instruments a bord de la sonde MAVEN (que nous avons

présenté dans la sous-partie 2 de la section C du chapitre [) qui couvrent la majeure partie des

propriétés de ces phénomenes (Lee et al., 2017). On peut déja classifier les événements solaires

en deux types : les événements plasmas et les événements radiatifs (voir Tableau T.2).

Les événements radiatifs ou éruptions solaires, nommés flares en anglais, sont
des émissions breéves mais intenses de photons dans la gamme spectrale X et ultraviolet
(EUV essentiellement). Ils peuvent durer de quelques dizaines de minute a plusieurs
heures, et parviennent au niveau de 1’orbite martienne en une quinzaine de minutes.
L’augmentation du flux X/EUV va avoir pour effet de chauffer et d’ioniser 1’atmosphere
martienne, augmentant ainsi la température des neutres et la densité des ions planétaires

comme observé lors de 1’éruption solaire du 10 septembre 2017 (Lee et al., 2018). Il est

attendu que cette augmentation de la densité ionique a haute altitude provoque en
conséquence une augmentation de 1’échappement atmosphérique comme observé dans

Dong et al., (2017) ainsi que du flux précipitant ionique.

Les événements plasma sont principalement composés des ICMEs, CIRs et des
évenements de particules solaires de trés haute énergie (SEP). Les deux premiers
événements plasma vont principalement affecter le champ magnétique dans le vent
solaire, la densité, la composition, la température et la vitesse du vent solaire. Lors du
passage de ces événements, la vitesse et la densit¢ du plasma vont augmenter,
provoquant ainsi une importante augmentation de la pression dynamique. Les effets du

passage d’une ICME (Gosling et al., 1972 ; Lillis et al., 2015 ; Masias-Meza et al., 2016)

sur les propriétés du vent solaire sont illustrés dans la Figure M.11, issue de Masias-

Meza et al., (2016). Cette augmentation va avoir pour effet de compresser le milieu

ionis€ martien, rapprochant le choc planétaire et la frontieére de la magnétosphere induite
de la plancte. Ce rapprochement aura plusieurs effets: il va permettre a des ions
planétaires qui se trouvaient a plus basse altitude d’étre accélérés par le champ
¢lectrique de convection, augmentant ainsi le nombre d’ions accélérés. Ensuite, avec
I’augmentation de la vitesse du vent solaire, I’accélération de ces ions sera plus

importante, ce qui leur conférera plus d’énergie. Le drapé du champ magnétique peut
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aussi atteindre des altitudes plus basses 1’atmosphére martienne, amplifiant I’ interaction

de I’atmospheére avec le vent solaire (Hall etal., 2016 ; Xuetal., 2018 ; Lee etal., 2018).
Les éveénements SEP vont plus simplement augmenter la quantité de particules
(principalement des protons et des €électrons) de tres haute énergie (>100 keV) impactant
I’atmosphére martienne. A ces énergies, les particules sont moins affectées par
I’environnement magnétisé martien et atteignent plus facilement I’atmosphere qu’ils

pourront chauffer et ioniser (Lillis et al., 2012).
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Figure M.11 : Evolution moyen de plusieurs parametres solaires lors du passage d’ ICMEs.
En orange, le passage de [’'onde de choc et en violet le passage du nuage magnétique.
(Crédit : Masias-Meza, J. J. et al., (2016)).
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1253 Tableau T.2 : Liste des différents évenements solaires et des conditions solaires nominales.

Evénements Description Parametre(s)
solaires influencé(s) et valeur(s)
(type) typiques(s)
éruption Emissions bréves mais intenses de photons dans la Le flux EUV
solaire gamme spectrale de 1’ultraviolet et X a la surface du
(radiatif) soleil. Elles peuvent durer d’une dizaine de minutes a
plusieurs heures.
ICMEs Eruptions de masse coronal a la surface du soleil se Densité et vitesse du vent
(plasma) propageant dans le milieu interplanétaire. Un plasma et  solaire, direction et intensité

champ magnétique sont ¢jectés a des vitesses parfois de 'IMF.
supérieures au vent solaire dans le milieu
interplanétaire.

Dans le cas des plus importantes, leur arrivée provoque
un choc, augmentant rapidement la densité et la vitesse
du vent solaire, suivis ensuite d’une décroissance de la
densité avec une vitesse importante. Son passage peut
durer plusieurs jours en fonction de sa vitesse et est
suivi d’un nuage magnétique. La Figure M.11, issue de
Masias-Meza et al., (2016), illustre schématiquement le
passage d’une ICME et son influence sur les propriétés

plasma.
CIRs Lorsque le vent solaire rapide rattrape le vent solaire Densité et vitesse du vent
(plasma) lent, il se crée a I’interface de ces deux courants une solaire, direction et intensité
zone de surdensité ionique. de 'IMF.

Son passage dans le milieu interplanétaire va lentement

compresser le vent solaire lent en amont pour former

une onde de surdensité. Son arrivée est plus progressive

que pour une ICME, caractérisé par une phase

d’augmentation de la densité puis de la vitesse du vent

solaire. Elle peut durer de quelques heures a quelques

jours. Le passage de ’onde de choc va vider le milieu

interplanétaire, ce qui va provoquer une diminution de

la densité du plasma aprés son passage a un niveau

inférieur a celui d’avant 1’onde de choc, mais avec une

vitesse plus importante.
Evénements Eruptions bréves mais intenses de particules de trées Flux de particule ionisant de
SEP hautes énergies (>100keV) a la surface du Soleil. Elles trés haute énergie.
(plasma) parviennent en moins de quelques heures au niveau de

I’orbite martienne et sont peu affectés par

I’environnement magnétis¢ martien.
Conditions Ce sont les gammes de mesure dans lequel les Ngyy = 3cm™3
solaires conditions solaires se situent en absence d’éveénements
nominales solaires. Ces conditions varient en fonction de la phase ., = 300 — 500km.s™!

d’activité du cycle solaire. (Lillis et al., 2015)

BIMF = 3 nT

F10.7cm = 70 — 200
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Dans le cadre de mon étude, les événements solaires ont un intérét majeur. Ils permettent
d’¢élargir la gamme des conditions solaires observées bien au-dela des conditions nominales. La
couverture d’un intervalle large de paramétres est nécessaire pour mieux contraindre
I’évolution et la dépendance de I’érosion atmosphérique en fonction des conditions
solaires. De plus, la compréhension des mécanismes physiques impliqués lors de ces
évenements nous permet de mieux contraindre ceux-ci et en particulier ceux jouant sur
I’échappement atmosphérique martien et plus spécifiquement dans cette thése les

parameétres solaires influencant les précipitations ioniques.

D’autre part, les événements solaires sont souvent présentés comme représentatif des

conditions de vent solaire passé, lors des premicres phases du systéme solaire (Krauss et al.

2012), pendant lesquelles I’atmosphére martienne a sensiblement évolué, sans doute en partie
a cause d’une période d’échappement atmosphérique particulierement intense. Etudier
I’échappement atmosphérique martien pendant des événements solaires reviendrait alors
a se plonger dans le passé de Mars, a un age ou Mars avait encore une atmosphére dense
et riche en eau, mais toujours sans champ magnétique global. En effet, grace aux
observations réalisées sur des jeunes étoiles analogues a ce qu’était le soleil dans le passé, il a
pu étre déterminé que le taux de perte de masse de notre étoile était bien plus intense
qu’actuellement (Newkirk, 1980 ; Lundin et al., 2007), tout comme le flux EUV (Zahnle and
Walker, 1982 ; Ribas et al., 2005).

Notons cependant que la fréquence et ’intensité de ces éveénements sont plus
importantes lorsque le Soleil se situe dans sa phase d’activité maximale de son cycle. En effet,

selon Chi et al. (2016), le nombre d’ICME, ainsi que leur propriété a I’exception de la densité,

est corrélé a la phase d’activité solaire, caractérisé par le nombre de tache solaire a sa surface.
Le nombre d’ICME par an peut varier jusqu’a un ordre de grandeur entre le maximum d’activité
et le minimum d’activité. Or, durant ma thése et lors du début des observations de la sonde
MAVEN, le Soleil se trouvait dans sa phase décroissante, caractérisée par une diminution de
son activité et du nombre d’éveénements solaires. C’est pour cette raison que les événements de
septembre 2017 ont été remarquables, de par leur intensité extréme ainsi que de par leur nombre
sur une période relativement restreinte de quelques semaines. Ils ont permis pour la premicre
fois, aux équipes de MAVEN, d’étudier la réaction de I’environnement martien a leur passage

(Lee etal., 2018 ; Xu et al., 2018 ; Romanelli et al., 2018 ; Ma et al., 2018 ; Guo et al., 2018).
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B. Détermination du flux précipitant observé par MAVEN

Pour pouvoir reconstruire le flux précipitant pénétrant 1’atmosphére martienne a partir
des instruments de MAVEN, nous sélectionnons un intervalle d’altitude compris entre 200 et
350 km. Le criblage atmosphérique étant un processus collisionnel, le flux précipitant devrait
étre idéalement calculé proche de 1’exobase qui se situe typiquement autour de 200km d’altitude
sur Mars. En effet, en dessous de cette limite théorique, nous supposons que toute particule
chargée y pénétrant devrait impacter I’atmosphere et devrait compter comme une source
potentielle du criblage de 1I’atmosphére. Cependant les collisions entre neutres et ions restent

assez probables au-dessus de 1’exobase (Chaufray et al., 2007) et se restreindre a un intervalle

d’altitude trop proche de I’exobase pourrait donc conduire a une sous-estimation de la quantité
d’énergie des ions déposée dans I’atmosphére, dont une partie des particules aurait déja été
neutralisée et thermalisée. A I’inverse, avoir un intervalle d’altitude plus ¢loigné de Mars

pourrait surestimer le nombre de particules impactant véritablement I’atmosphere.

Nous avons alors explicitement supposé que tout ion mesuré entre 200 et 350 km
d’altitude avec une vitesse dirigée vers Mars et orientée dans un cone d’angle 75° centré sur la
direction radiale aura un impact sur I'atmosphére de Mars (illustré par la Figure M.12). MAVEN
met environ 5 minutes pour se déplacer sur cette gamme en altitude, qui, avec la résolution
temporelle de MAVEN/STATIC et MAVEN/SWIA (4s), correspond a 75 mesures
individuelles. Dans cette période, nous sommons, a chaque pas de temps et pour chaque
intervalle en énergie, tous les coups mesurés sur les anodes dont le champ de vue se situe dans

les 75° du cdne de la direction zénithale.
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Cone de précipitation

Figure M.12 : lllustration du cone de mesure des précipitations de 75° centré sur [’axe
zénithal (ou radial). Les particules (vertes) dont la vitesse est orientée dans |’angle solide
défini sont comptabilisées.

C. Etude de la variabilité des précipitations ioniques martiennes lors

d’évenements solaires

Alors qu’en septembre 2017, le cycle solaire se trouvait dans une phase décroissante
vers son minimum d’activit¢ depuis 2014, Mars fut impacté par une série de plusieurs
¢venements solaires extrémes en [’espace de quelques semaines. L’observation de ces
événements a permis de mener des recherches sur I’influence des paramétres du vent
solaire et du flux EUV sur les précipitations ioniques martiennes et de mieux contraindre

leur variabilité lors du passage de tels événements.

Dans cette section, les résultats que nous avons obtenus avec les observations de ces
évenements par les instruments de la sonde MAVEN sont présentés sous la forme d’un article
qui a été publié dans la revue scientifique « Journal of Geophysical Research » le 4 janvier

2019.
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Abstract

In this work, we study the influence of the September 2017 solar event on the precipitating
heavy ion fluxes towards Mars' atmosphere as seen by MAVEN/SWIA, an energy and angular
ion spectrometer and by MAVEN/STATIC, an energy, mass and angular ion spectrometer.
After a careful reconstruction of the background induced by the Solar Energetic Particle (SEP)
event in the MAVEN/SWIA spectrometer, we investigate the precipitating ion flux responses
to the space weather events that took place in September 2017. This period is a unique
opportunity to analyze the respective role of various possible drivers of heavy ion precipitation
into Mars’ atmosphere with a wide range of different space weather events occurring during
the same month. This study shows an increase in the precipitation flux by more than one order
of magnitude during the arrival of the September Interplanetary Coronal Mass Ejection (ICME)
compared to the average flux during quiet solar conditions. We also showed that among the
possible solar drivers, the solar wind dynamic pressure is the most significant during September

2017.

I Introduction

Since September 2014, the Mars Atmosphere and Volatile EvolutioN (MAVEN) mission has
been dedicated to the study and the characterization of Mars' present atmospheric escape
(Jakosky et al., 2015). To fulfill such objectives, MAVEN is composed of several instruments
that allow us to characterize the different physical processes leading to Mars’ current

atmospheric escape (Lillis et al., 2015).

Atmospheric sputtering by planetary pick-up ions is among the processes which may have
contributed significantly to Mars’ atmospheric evolution. Indeed, new ions created by the
ionization of planetary neutral particles in the exosphere can be accelerated by the motional
solar wind convective electric field. Depending on their location with respect to both Mars and
the electric field direction, these pick-up ions can impact Mars’ atmosphere. Some of the energy
from these ions can then be transferred by collisions to the atmospheric particles, leading to
their ejection from the exosphere and the erosion of Mars’ atmosphere (Johnson and al., 1994;

Luhmann and Koyzra, 1991).
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Heavy planetary ion (which we define as having mass larger or equal to the mass of carbon
atom) precipitation is the primary driver of atmospheric sputtering. The first evidence of heavy
ion precipitation during quiet solar wind conditions has been reported by Leblanc et al. (2015),
suggesting that atmospheric sputtering must occur almost continuously at Mars. In addition,
Hara et al. (2017a) showed that the precipitating flux can be organized with respect to the
orientation of the solar wind convective electric field. Lillis et al. (2015) and Edberg et al.
(2009) also suggested that the precipitating flux should be dependent on other upstream solar
wind conditions, such as the solar UV/EUV and the Solar Energetic Particle (SEP) flux, the
dynamic pressure, etc. According to these articles, the EUV and SEPs flux can heat and ionize
the Martian upper atmosphere, potentially increasing the supply of ion that may precipitate.
Moreover, the dynamic pressure compresses Mars’ magnetosphere and favors the acceleration
and precipitation of the planetary picked-up ions. Also, the presence of crustal magnetic fields
(e.g. Acuna et al., 1999) can also influence locally the precipitating flux as shown by Hara et

al. (2017b).

Although atmospheric sputtering is a minor contributor to the atmospheric escape today, it is
thought to have been much more important four billion years ago (Luhmann and al., 1992;
Chassefiére and Leblanc, 2004; Chaufray et al., 2007). The early Sun is thought to have been a
much stronger emitter of both EUV and solar wind fluxes than today leading to much more
intense heavy ion precipitation (Leblanc and Johnson, 2001; Leblanc and Johnson, 2002).
Moreover, the early Sun is also expected to have been much more active, with generally more
intense solar energetic events interacting with Mars much more frequently than today. In this
context, the series of solar events that took place in September 2017 (Lee et al., 2018; Xu et al.,
2018; Romanelli et al., 2018; Ma et al., 2018; Guo et al., 2018) is a unique opportunity to
observe the effects on the heavy precipitating ion flux of an unusually high EUV flux (during
the strong flare event on the 09/11 as an example), but also of an Interplanetary Coronal Mass
Ejection (ICME) (during the 09/13 encounter) and of a Corotating Interaction Region (CIR) or
of a Stream Interaction Region (SIR) (during the 09/21 encounter).

In the present work, we describe the potential influence of the September solar events on the
precipitating ion flux. In section 2, we first describe the different instruments used in this study
as well as the method used to estimate and remove the background on SWIA measurements
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induced by the Solar Energetic Particle (SEP) events, as well as the method used to estimate
the solar wind parameters. In section 3, we present the temporal variability of the precipitating
ion flux during September 2017 solar events. We compare these results with those obtained
during quiet solar conditions period and discuss on the possible dependency of this precipitation
with respect to solar conditions. In section 4, we conclude with a discussion and a summary of

the main results of this study.

II Data and Method

II.1.Instruments and Data

In this study, we used data from two ion spectrometers aboard the MAVEN spacecraft, namely
the Suprathermal and Thermal Ion Composition instrument (STATIC) (McFadden et al., 2015)
and the Solar Wind Ion Analyzer (SWIA) (Halekas et al., 2015). STATIC is an energy, mass,
and angular ion spectrometer operating in the range of 0.1eV/q-30keV/q, with a field of view
(FOV) of 360°x90° and a mass range from 1 to 70 amu/q. For this study, we used exclusively
the product d1 of STATIC measurements with 4 s time resolution corresponding to 32 bins in
energy, 4 bins along the polar direction, 16 bins in azimuth and 8 bins in mass. Unfortunately,
during September 2017 period, STATIC was in an ionospheric mode below 500 km in altitude,
and did not perform measurements above 650 eV. SWIA is an energy, and angular ion
spectrometer covering an energy range between 5eV/q and 25keV/q with 48 logarithmically

spaced energy steps and a FOV of 360°x90° on 64 anodes.

In order to reconstruct the precipitating flux, we used the method developed by Leblanc et al.
(2015) and (2017; 2018). We focused on a range in altitude between 200 and 350 km, close
enough to the Martian exobase so that any ion within this range of altitude with velocity at least
than 75° with direction respect to the local nadir direction has a very large probability to impact
Mars’ atmosphere. We therefore summed all measurements performed within this range of
altitude if this measurement corresponded to an anode which FOV was at less than 75° from
the local zenith direction. In order to exclude from our analysis reconstructed precipitating flux
with a poor coverage, we kept only measurements during which the average FOV covered by

each instrument was more than 65% of the 75° solid angle cone centered on the zenith direction.
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Additionally, in order to characterize the solar wind and solar UV/EUV flux conditions (main
sources of variabilities of the precipitating ion flux), this study used measurements of three
other instruments: the Magnetometer (MAG) instrument (Connerney et al., 2015), the EUV
monitor (Eparvier et al., 2015) which measures the solar irradiance in three bands from the soft
X-ray to the extreme ultraviolet range (in three spectral bands 0.1-7 nm, 17-22 nm and 121-122
nm) with a temporal resolution of 1 second and the Solar Energetic Particle (SEP) instrument
(Larson et al., 2015) which measures electrons and ions with high energies (between 30 and

1000 keV and 30 and 12000 keV respectively).

11.2.Methodology of background reconstruction for SWIA data

High-energy particles (> ~2 MeV electrons and ~20 MeV protons) can induce false counts on
ion and electron spectrometers (Frahm et al., 2013) equivalent to an energy independent signal
(Delory et al., 2012). During the solar event between September 11™ and September 23" 2017,
SEPs induced a significant background in SWIA measurements for several days with a count
rate peak of 1.3%07 x 102 count.s™? (equivalent to an energy differential flux of 3.07%2 X
105 eV/(cm? s eV sr)) which occurred on September 12", In comparison, at the beginning and
the end of September, the SEP background was estimated as being equal to 2.2*3% count.s™*
(equivalent to an energy differential flux of 6.5712 x 102 eV/(cm? s eV sr)). Compared to
MAVEN/SWIA, MAVEN/STATIC is less sensitive to SEPs because its measurements
technique is based on double coincidence (McFadden et al., 2015). Moreover, in case of intense
SEP events, STATIC measurements with poor quality were flagged and excluded from our
analysis.

To reconstruct the precipitating flux during the September 2017 solar events, a systematic
estimate of the SEP induced background in SWIA measurements was therefore needed. As
already written, the SEP induced background is characterized by a flat spectrum of the count
rate (in count.s™1). Because at energy larger than 5 keV, the expected ion count rate is very
unlikely flat, we chose to use this energy range to estimate the SEP induced background

intensity. We defined three energy ranges: [25, 100] eV, [100, 5000] eV and [5000, 25000] eV
(10, 26 and 11 energy bins respectively) and followed 4 steps:
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1.

Reconstruction of the count rate measured by each anode of SWIA on 10 minutes’
interval (144 intervals per day). For each time interval and each anode, if the count
rate above 5 keV is constant and its intensity is significantly below the count rate
measured within the two other energy ranges, we considered this flux as essentially
induced by SEPs. In order to determinate if the count rate spectrum is constant, we
first performed a linear fit of the energy flux in the [5-25] keV energy range. We
then calculated the minimum and maximum count rate from the fitted function on
the 25 eV - 25 keV range. If the ratio between the maximum and minimum count
rates is larger than two, we considered that the measured count rate within this
energy range cannot be considered as constant. We added a second criteria to check
the quality of the linear fit by calculating the root mean-square (RMS) between the
fitted function and the measurements. If the RMS was larger than 0.1 (a value
empirically determined), we then considered that the quality of the fit was not good
enough to be used and excluded the measurements from our analysis.

For each 10 minutes’ interval ti, we averaged all the values of reconstructed
background derived from the 64 anodes in a parameter BKG[t;] and estimated its
standard deviation.

The set of reconstructed average background values 40 min before and after
MAVEN path between 200 and 350 km in altitude was then used to estimate the
background, BKG[t] for each time step t within this altitude range following the

equation:

_ IN clt]+BKG[t;]
BKG[t] = S (1)

where t; is the mean time of each 10 min interval, t is the time of MAVEN's path
between 200 and 350 km in altitude, N is the number of reconstructed average

background values (less than 9), and c;[t] is the weight of each reconstructed

1
(t;—t)?

background BKG|t;], which is equal to = ¢;[t]. This quadratic dependency

was chosen to favor the time interval close to t.

For each time step t within 200 and 350 km in altitude, we then subtracted the value
of BKG|[t] from the SWIA data and converted the corrected count rate into particle
flux.
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Figure 1 displays the reconstructed background during September 2017 period. As shown, such
background is very significant between September 11" and September 15™, that is, during the
period when MAVEN/SEP instrument measured an important flux above 100 keV for ions and
electrons. We can also note two secondary peaks on September 17" and September 215 (which
is visible with another data set where we displayed the median value of background per day)
which correspond to two CIR/SIR encounters with SEP electron and ion fluxes significantly

higher than during nominal periods.
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Figure 1: SWIA background estimate (with 1-sigma uncertainty) in count rate between 200 and
350 km in altitude.

11.3.Reconstruction of the solar conditions during MAVEN periapsis path

Unfortunately, during September 2017, the MAVEN orbit was entirely inside the Martian
magnetosphere, and therefore no direct measurements of the upstream solar wind conditions
were available. Ma et al. (2018) therefore developed a method to derive the upstream solar wind

conditions based on MAVEN measurements in the magnetosheath. These authors considered
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the following approaches and assumptions: the upstream IMF MSO Bx component was
assumed equal to zero and the solar wind flow to be only along the X direction (that is along
the Sun-Mars axis). Ma et al. (2018) simulated Mars' electromagnetic plasma environment for
nominal solar wind and radiation conditions using a multispecies single MHD model. Then,

they compared the simulated plasma parameters (the solar wind speed

V,the interplanetary magnectic field B, the solar wind densitynand the solar wind
temperature T) along MAVEN’s trajectory in the magnetosheath with MAVEN measurements.
For each of these solar wind parameters, Ma et al. (2018) calculated the corresponding scaling
factor defined as the ratio between the simulated variables and the measured ones, and applied

these scaling factors to the upstream solar wind parameters.

This method still cannot provide an estimate of the solar wind parameters when MAVEN was
in the Martian induced magnetosphere, that is, during periods when we reconstructed the
precipitating ion flux. We therefore interpolated the solar wind parameters from their
reconstructed values when MAVEN was inside the magnetosheath before and after MAVEN’s
periapsis. We assume that the evolution of the solar wind parameters changed linearly between

these two times (typically separated by 90 minutes or more):

1. Each time, MAVEN was in the magnetosheath, we made an average of the
reconstructed ion density n, the IMF B = (Bx, By, Bz), the solar wind speed V=
(Vx,Vy,Vz) and the temperature T, over 10 minutes’ interval. In the following,
Vary is the average solar parameters at a time to before the periapsis and Var; is the
average solar parameters at a time t; after the periapsis.

2. We then linearly interpolated the reconstructed solar wind parameters from Var,
and Var, to the time t when we reconstructed the precipitating ion flux (as in section

II. 2) using the following relation:

t—to

Var = Vary + (Var, — Vary) *
t1—to

(2)

62



1544

1545
1546
1547
1548
1549

1550

1551
1552
1553
1554
1555

L
-
-
1

10.0

Density (cm™)
5

L) llllllll
%
%
*
r vanil x

0.1 | 1 i A 1 I

800

Speed (km.s™)

600

400

200

"'I"';’;'I"'I"'
; ]

{

!

A LML CIE

BIMF components (nT)
(=)

08/30 09/03 09/07 09/11 08/15 09/19 09/23 09/27

Figure 2: Comparison between the reconstructed solar wind parameters used in this paper
(orange stars) and the solar wind parameters measured by MEX ASPERA3 (blue stars) during
September 2017 period. (a) Solar wind density. (b) Solar wind speed. (c¢): Reconstructed
Magnetic Interplanetary Field (IMF) components. Red stars: Bx (set to zero by assumption).
Green stars: By. Blue Stars: Bz.

In order to estimate an uncertainty for these reconstructed solar wind parameters, we considered
the dispersion of the reconstructed solar wind values at to and ti. To verify the validity of our
methods, we also compared these results with Mars Express measurements of the density and
speed of the solar wind using ASPERA-3 (Barabash et al., 2006, Ramstad et al., 2018). In

Figure 2, we displayed our interpolated solar wind parameters (in orange) and the Mars express

63



1556
1557
1558

1559
1560
1561

1562

1563

1564

1565
1566
1567

1568
1569
1570
1571
1572
1573
1574
1575
1576

1577
1578
1579
1580
1581
1582
1583
1584

measured values (in blue): the solar wind density (panel a) and the solar wind speed (panel b).
This comparison shows that our interpolation method provides a satisfying good reconstruction

of these two solar wind parameters.

In the following, we will calculate the norm of the solar wind convective electric field, the
dynamic solar pressure and the coordinate of MAVEN in the Mars Solar Electric frame (MSE)
when MAVEN was between 200 and 350km in altitudes from the reconstructed upstream solar

wind parameters n, BandV.

III Results

In Figure 3, we show in panel a the precipitating ion flux at low energy (30-650 eV) using both
SWIA and STATIC measurements (for masses larger than 8§ amu in the case of STATIC
measurement) and high energy (650eV-25keV) using only SWIA measurements, in panel b as
well as the EUV flux measured by the MAVEN/EUYV instrument in panel c, the |l7 x B | from
the reconstructed solar wind parameters, (panel d), the dynamic pressure of the solar wind from
the reconstructed solar wind parameters, (panel e), and the SEP flux in panels f (ion flux) and
g (electron flux) as measured by the MAVEN/SEP instrument. The choice of the energy ranges
was motivated by MAVEN/STATIC energy range during September 2017 measurements,
namely, 0.1-650 eV. Moreover, MAVEN/SWIA did not perform measurements below 25 eV.
We therefore define the low energy interval in order to compare the MAVEN/STATIC
measurements with those of MAVEN/SWIA. For the high energy range, we were limited by
MAVEN/SWIA because it did not perform measurements above 25 keV.

According to Leblanc et al. (2017), the precipitating ion flux is highly dependent on the solar
zenith angle (SZA), on the position of the most intense crustal magnetic field structures as well
as on the orientation of the convective electric field. Indeed, Hara et al. (2017a) showed that the
intensity of the precipitating ion flux peaked on the hemisphere towards which the Esw field
pointed (the -Esw hemisphere). In order to restrict the range of SZA covered by our sampling,
we therefore chose to show only reconstructed precipitating ion flux obtained close to the MSO
equator, between -10° and 15° in latitude, that is, corresponding to time intervals when MAVEN

is located between 200 and 350km in altitude during the inbound part of its orbit. The SZA
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range covered by the selected set of measurements is between 49.0° and 78.5°, the MSO
longitude range between 48° and 78° which corresponds to the local time varying between
15.2h and 17.2h. We also checked that MAVEN was far from any major crustal field structures
during these time intervals. We will also discuss the potential role of MAVEN MSE position.
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Figure 3: Measured SWIA integrated precipitating ion flux and few potential drivers of the
precipitating ion flux during September 2017 period. Integrated precipitating ion flux within

1590
1591
1592



1593
1594
1595
1596
1597
1598
1599
1600
1601
1602
1603
1604
1605
1606

1607

1608

1609

1610
1611
1612
1613

(a) 30 and 650 eV energy range, (b) 650 eV and 25 keV energy range. Green squares: STATIC
dl 8-99 amu mass range. Blue stars: SWIA cs (coarse survey) product. The horizontal black
(green) thick dashed line corresponds to the average value of SWIA (STATIC d1) precipitating
ion flux during the two periods encompassing September 2017 event (in dark grey, see text for
further explanation). The thin dashed horizontal line corresponds to the average value plus 3
times the corresponding standard deviation. Errors bars on panels a and b correspond to 1
sigma deviation of the reconstructed background. (c¢) Values of the EUV photon flux as
measured by MAVEN/EUYV instrument, blue line: 17-22 nm range and black line 0.1-7 nm
range. (d) Magnitude of | VxB | calculated from the reconstructed solar wind parameters when
the penetrating ion flux was measured (see section II. 3). (e) Dynamic pressure calculated from
the reconstructed solar wind parameters when the penetrating ion flux was measured (see
section I1. 3). Errors bars on panels d and e correspond to the dispersion of the corresponding
interpolated value. (f) lon flux measured by MAVEN/SEP F1 detector between 20 keV and 70
MeV. (g) Electron flux measured by MAVEN/SEP F1 detector between 20 keV and 300 keV.

Period Date begin Date end
Nominal period 0 30/08 02h09m09s 31/08 22h34m45s
Period 1 01/09 02h56m44s 06/09 20h30m24s
Period 2 10/09 17h33m33s 11/09 20h13m49s
Period 3 13/09 03h11m56s 15/09 21h45m54s
Period 4 17/09 00h18m49s 20/09 21h34m15s
Period 5 21/09 01h56m07s 24/09 00h59m33s
Nominal period 6 25/09 03h33mO00s 26/09 15h07m40s

Table 1: Time interval of each September 2017 Period.

In addition, we selected two periods before and after September 2017 solar events during which
the solar wind and radiation were nominal (Nominal 0 and Nominal 6). During Nominal period
0 and Nominal Period 6 (see Table 1), the measured solar parameters (EUV and SEP fluxes, as

well as the reconstructed proxy of the solar wind parameters) suggested that the solar wind
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condition was “quiet” (dark grey bands in Figure 3). During these two periods, the average
precipitating ion energy flux (based on 20 measurements) was 9.5+ 16.4 X 10° eV/
(cm? s sr) for the low energy range and 7.2 + 4.2 X 107 eV /(cm? s sr) for the high energy

range.

Based on this nominal precipitating ion flux and its one sigma dispersion, we focused on periods
during which the measured precipitating ion flux exceeded by more than 3-sigma (grey and
green dashed line in Figure 3a, b) this nominal precipitating flux on both low and high energy
ranges. We identified five periods in September 2017 as displayed in Figure 3 and in Table 1.
In Figure 4, we display the average differential energy spectrum of the precipitating ion flux,
measured by MAVEN/SWIA, for each selected period (in color) with the ion flux measured
during the nominal period in black. The shape of the flux is very similar from one period to
another one. The flux is usually maximum at low energy (below few keV) then displays a
plateau up to 1 to 3 keV and then decrease down to 10 keV (with the exception of the second
and third periods where the plateau extends up to almost 10 keV). The typical dispersion of
each period is rather large because MAVEN sampling is stable in MSO during these periods
but not in Mars Solar Electric (MSE) frame (its position with respect to the -Esw hemisphere).
The nominal period flux is at all energies clearly below the flux measured during these five

periods.

PERIODS
PERIOD4

eV cm™ g™ eV s’

aaal i At a2 a2l i At 2 a2l

1000 10000
Energy (eV)

1000
Energy (V)

Figure 4: Precipitating ion differential energy spectrum as measured by MAVEN/SWIA for
each period displayed in Figure 1. (a) Black, red, yellow and green lines correspond to the
nominal period, first, second and third period respectively. (b) Black, blue and purple lines
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correspond to the nominal, fourth and fifth period respectively. Error bars are for 1 sigma

dispersion calculated from the precipitating ion energy fluxes measured during each period.

111.1. Period 1 — Large solar wind dynamic pressure and slow increase of the 0.1-

7 nm EUV flux.

In Figure 5, we display, from September 1% to 7%, the precipitating ion flux at low energy (30-
650 eV) using both SWIA and STATIC measurements (for masses larger than 8§ amu), in panel
a, and high energy (650eV-25keV) using only SWIA measurements, in panel b, energy as well
as the EUV flux in panel c, |I7 x B | calculated from the reconstructed solar wind parameters
(panel d), the dynamic pressure (panel ), and the SEP flux in panels f (electron flux) and the
MSE longitude and latitude of MAVEN when MAVEN was between 200 and 350km in
altitudes (panel g). In Figure 5, we can see that this first period corresponds to a significant
increase of the proxies of the convective electric field and dynamic pressure (panel d and e,
Figure 5) and to a gradual increase of the EUV flux in the 0.1-7 nm range with a flare occurring
at the end of September 2" (panel c, Figure 5) with some weak SEP fluxes of electron measured
during this period (panels f, Figure 5). The fifth orbit of September 1*' is not displayed because
it did not fulfill the FOV threshold (see section II. 1). During this period, the average
precipitating ion energy fluxes (based on 31 measurements) is equal to 3.7 + 4.4 X
107 eV /(cm? s sr) at low energy and 2.9 + 2.4 X 108 eV /(cm? s sr) at high energy, which

are approximately 4 times larger than during the nominal period.
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Figure 5: Measured SWIA integrated precipitating ion flux and few potential drivers of the
precipitating ion flux between September I and September 7" (period 1). Integrated
precipitating ion flux within (a) 30 and 650 eV energy range, (b) 650 eV and 25 keV energy
range. Green squares: STATIC d1 8-99 amu mass range. Blue stars: SWIA cs (coarse survey)
product. The horizontal black (green) thick dashed line corresponds to the average value of
SWIA (STATIC dl) precipitating ion flux during the two periods encompassing September 2017
event (see text for further explanation). The thin dashed horizontal line corresponds to the
average value plus 3 times the corresponding standard deviation. Errors bars on panels a and
b correspond to 1 sigma deviation of the reconstructed background. (c) Values of the EUV
photon flux as measured by MAVEN/EUV instrument, blue line: 17-22 nm range and black line
0.1-7 nm range. (d) Magnitude of |I_/> x B | calculated from the reconstructed solar wind
parameters when the penetrating ion flux was measured (see section II. 3). (e) Dynamic
pressure calculated from the reconstructed solar wind parameters when the penetrating ion
flux was measured. Errors bars on panels d and e correspond to the dispersion of the
corresponding interpolated value (see section II. 3). (f) Electron flux measured by MAVEN/SEP
F1 detector between 20 keV and 300 keV. (g) Estimated MSE latitude (green) and longitude
(blue) position of MAVEN when the penetrating ion flux was measured. Errors bars on panel g

correspond to the dispersion of the corresponding interpolated value (see section II. 3).

A gradual increase of the low energy precipitating flux (panel a) occurred from September 5™
up to September 6 in an apparent de-correlation with the increase of the 0.1-7 nm flux. The
high energy flux (panel b) displayed a plateau from September 4™ noon up to the end of this
period. It is not clearly correlated with either a plateau of the convective electric field nor of the
dynamic pressure. Moreover, the end of September 2" and 7" correspond to very low
precipitating ion flux whereas the 0.1-7 nm EUV flux increased significantly. According to
panel g, these low flux cannot be explained by the MAVEN MSE position. According to Edberg
et al. (2009), an increase of the EUV flux might lead to push the Induced Magnetospheric
Boundary (IMB) away from the planet. The simultaneous decrease of the dynamic pressure and
increase of the EUV flux from September 6" could induce an IMB further from the planet. Such
change of position of the IMB would push away from the atmosphere the region where picked

up ions are accelerated leading potentially to a decrease of the precipitating ion flux also
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consistent with the much lower flux at high energy. What seems to control the precipitating flux
on September 1% and 2" is actually the association of several solar drivers, the peak of
precipitating occurring when both proxies of the convective electric field and dynamic pressure
reached significant large intensity. However, the very large high energy fluxes measured
between September 5™ and September 7™ are difficult to associate with any significant variation
of the solar wind parameters displayed in Figure 5 beside a relatively moderate increase of the

solar wind dynamic pressure and of the SEP electron flux.

111.2. Period 2 — X-Flare, SEP event and increase of the solar wind convective

electric field and dynamic pressure

The second period of September 2017 that shows a significant increase of the precipitating ion
flux corresponds to a combination of a X-Flare occurring on September 10" at 15h45 (panel ¢
of Figure 3), of an ion and electron SEP event starting on September 10™ at 19h00 (panels f and
g of Figure 3) and a significant increase of the solar wind convective electric field and dynamic
pressure as suggested by the reconstructed proxy in panels d and e of Figure 3. As explained in
the introduction, the association between a peak in EUV flux leading to an increase of ionization
with a peak of convective electric field and dynamic pressure are expected to be very favorable
to the production, acceleration and precipitation of planetary ions. The increase of the
precipitating ion flux at low energies seems to follow closely the X flare occurrence whereas
the high energy flux increases significantly few hours later when the solar electric field
increased. In fact, the SEP ion flux increase displayed in panel f of Figure 3 seems correlated
with the late increase of the precipitating ion flux at high energy (that is, slightly delayed with
respect to the X flare) suggesting that the ions observed by the SEP instrument are partly
planetary heavy picked up ion accelerated during this solar event. The average differential
energy flux during the second period is displayed in yellow in Figure 4. We can clearly see that
the precipitating ion flux displays a peak around 12-15 keV strongly suggesting that the
measured precipitating ion flux is mainly composed of heavy ions and most probably of O
(Rahmati et al., 2015; 2017). The sharp increase of the electron SEP flux at the beginning of
period 2 might have also contributed to increase the ionization rate and by consequence the
precipitating flux. However, SEP electron flux appear not to be a key driver despite its

continuous increase up to September 13", because the high energy precipitating flux seems not
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to follow the SEP electron flux variation (contrary to the low energy precipitating flux).
Actually, the high energy precipitating flux seems rather to follow the variation of the electric
field and dynamic pressure displayed in panels d and e of Figure 3. According to Lee et al.
(2018), such brief but significant increase of the electric field (panel d, Figure 3) and dynamic
pressure (panel e, Figure 3) on September 11" is a consequence of a SIR encounter. The
evolution of the precipitating ion flux is consistent at low energy with the simulations of Wang
et al. (2015) which simulated the spectra of the precipitating O" ion flux for maximum and
minimum solar conditions as well as for quiet and active conditions. Our nominal period can
be compared to their dayside modelling of the minimum solar activity. Differences between our
measured energy distribution and the ones simulated by Wang et al. (2015) at high energy and
for the case of a ICME are probably partially due to our limited spatial sampling. Fang et al.
(2013) showed that the precipitating flux could vary by an order of magnitude depending on
the position in MSO.

II1.3. Period 3 — ICME arrival, large SEP fluxes and slow decay of the EUV flux

Period 3 is characterized by the ICME arrival on the 13" of September at 02h50 (according to
MSL/RAD, Guo and al., 2018), which was responsible for the strong increase in the solar wind
dynamic pressure, shown in panel e of Figure 3 and panel d of Figure 6. This increase took
place from the end of September 12" up to September 14™, leading to a significant compression
of Mars’ magnetosphere and favoring the acceleration and precipitation of planetary picked-up
ions (Romanelli et al., 2018), a phenomenon also observed during Mars encounter with an
ICME on March 8% 2015 (Curry et al., 2015). The responses of the Martian magnetosphere to
the ICME on September 132017 are described by Romanelli et al. (2018) using MAVEN data
and the multi-species Latmos Hybrid Simulation model (LatHyS) described in Modolo et al.
(2016). This study was carried out by analyzing the ICME passage by means of three stationary
simulations (before the passage, during the impact, after the impact) and comparing the
predicted responses and evolution of the magnetosphere with MAVEN magnetic field and
plasma data along its trajectory. In Romanelli et al. (2018), the ICME encounter was
characterized by an increase in dynamic pressure causing a compression of the magnetosheath
and of the bow shock, followed few hours later by a change in direction of the IMF, also
suggested in Ma et al. (2018).
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In Figure 6, we provided a zoom into period 3 with the low energy range precipitating flux
(panel a) and the high energy flux (panel b), with the proxy of the convective electric field when
the penetrating ion flux was measured (panel c), the proxy of the dynamic pressure when the
penetrating flux was measured (panel d), the MSE angle (panel e) and the MSE longitude and
latitude position of MAVEN when the penetrating flux was measured (Panel f). The MSE angle
corresponds to the anticlockwise angle between the vector formed by the latitude and the
longitude in MSE of MAVEN during its measurements of the precipitating ion flux and the
East MSE direction (MSE longitude equal to +180° and latitude equal to 0°). According to Hara
et al. (2017a), the precipitating ion flux should reach a maximum around a MSE angle of 270°
(axe —E). Indeed, planetary picked up ions should precipitate towards the southern hemisphere
(-E) because of the acceleration of the electric field of convection towards this hemisphere.
Extreme solar events can significantly increase precipitation flux in the northern hemisphere. It

is the case for this period where the solar is disturbed by the ICME impact.

As shown in Figure 6, during the fifth orbit after the arrival of the ICME (on September 13" at
21h), the measured precipitating ion flux at low energy is particularly small with respect to the
nominal. The very significant difference between STATIC and SWIA fluxes at the beginning
of the period can be explained by the important SEP flux inducing a significant background on
SWIA data. The remaining SWIA flux is therefore not known with a signal/noise ratio larger
than one. We can see a relationship between the increase of the dynamic pressure and the sharp
increase of the precipitating ion flux at low energy (Figure 6, panel a) and in SWIA
measurements at high energy (Figure 6, panel b). the average precipitating energy fluxes (based
on 16 measurements respectively) at low energy is 5.1 + 7.9 X 107 eV /(¢cm? s sr) and at high
energy 6.5 + 9.7 X 108 eV /(cm? s sr), which are approximately 5 and 9 times more important

than during the nominal period.

The precipitating ion flux decreases just after the arrival of the ICME but remains significantly
larger during more than 48 hours after this time. The minimum of the high energetic flux at
noon on September 13™ seems to be associated to a significant change of MAVEN in the MSE
frame as illustrated in panel e of Figure 6. As displayed in Figure 4, the average differential
energy flux during this period displayed a peak around 10 keV that is probably due to planetary
picked up ions (Rahmati et al., 2015). As suggested by STATIC d1 measurements at low energy
(panel a, Figure 6), the passage of the ICME also causes a strong increase of the planetary heavy

pick-up ions at low energy range. After the middle of September 14" the measured
74



precipitating ion fluxes at low and high energies do not display significant intensity with the

1784

exception of the beginning of September 15" which corresponds to a minimum in MSE latitude
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(panel f of Figure 6).
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Figure 6: Measured SWIA integrated precipitating ion flux and few potential drivers of the
precipitating ion flux between September 13" and September 15" (period 3). Integrated
precipitating ion flux within (a) 30 and 650 eV energy range, (b) 650 eV and 25 keV energy
range. Green squares: STATIC dI 8-99 amu mass range. Blue stars: SWIA cs (coarse survey)
product. The horizontal black (green) thick dashed line corresponds to the average value of
SWIA (STATIC d1) precipitating ion flux during the two periods encompassing September 2017
event (see text for further explanation). The thin dashed horizontal line corresponds to the
average value plus 3 times the corresponding standard deviation. Errors bars on panels a and
b correspond to 1 sigma deviation of the reconstructed background. (c) Magnitude of |I7 x B |
calculated from the reconstructed solar wind parameters when the penetrating ion flux was
measured (see section II. 3). (d) Dynamic pressure calculated from the reconstructed solar
wind parameters when the penetrating ion flux was measured (see section I1. 3). (e) The MSE
angle of MAVEN when the precipitating ion flux was measured. The horizontal black lines
correspond to 90°, 180° and 270° values. (f) Estimated MSE latitude (green) and longitude
(blue) position of MAVEN when the penetrating ion flux was measured. Errors bars on panels

¢, d and f correspond to the dispersion of the corresponding interpolated value (see section II.

3).

111.4. Period 4 —Flare event, large SEP flux and large solar wind dvnamic

pressure

Figure 7 is a zoom of period 4 displaying the precipitating ion flux at low (panel a) and high
energy (panel b) with the values of the EUV photon flux as measured by MAVEN/EUV
instrument (panel c), the proxy of the convective electric field when the penetrating ion flux
was measured (panel d), the reconstructed dynamic pressure when the penetrating ion flux was
measured (panel e) and the MSE longitude and latitude position of MAVEN when the
penetrating ion flux was measured (panel f). Period 4 is characterized by the occurrence of a
M-Flare mid-September 17% (Figure 7, panel c). During this period, the SEPs flux was
decreasing with respect to periods 2 and 3 (panels f and g, Figure 3) but remained significantly
higher than the SEP flux during the nominal period. We also notice a moderate increase of the
dynamic pressure at the beginning of September 18" (panel e, Figure 7) with respect to the third

period but still significantly higher than the dynamic pressure during the nominal period.
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The average precipitating ion energy fluxes (based on 22 measurements) at low energy is 9.2 +
26.3x 107 eV /(cm? s sr) and at high energy 2.7 + 3.2 X 108 eV /(cm? s sr), which is
almost 10 and 4 times larger than the fluxes measured during the nominal period. As shown in
Figure 4, this is the largest average precipitating ion flux of the five September periods, in
particular at low energy. Actually, this large flux at low energy is dominated by September 18"
flux and is associated with the peak of solar dynamic pressure and the decay of the flare. As
displayed in Figure 4, the average differential energy flux during this period displayed a peak
around 1-3 keV that is probably due to planetary picked up ions, as suggested by STATIC d1

measurements at low energy (panel a, Figure 7).

From the fifth orbit of the period, there is a gradual increase in dynamic pressure until the
beginning of September 18". The dynamic pressure then decreased until September 19
During this decrease, the evolution of the precipitating ion flux seems to follow this trend, but
is also influenced, at high energy, by the variation of the intensity of the electric field. We found
a linear correlation coefficient of 0.69 on 21 SWIA measurements and 0.72 on 19 STATIC d1

measurements at low energy between the precipitating ion flux and the dynamic pressure.
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Figure 7: Measured SWIA integrated precipitating ion flux and few potential drivers of the
precipitating ion flux between September 17" and September 20" (period 4). Integrated
precipitating ion flux within (a) 30 and 650 eV energy range, (b) 650 eV and 25 keV energy
range. Green squares: STATIC dI 8-99 amu mass range. Blue stars: SWIA cs (coarse survey)

product. The horizontal black (green) thick dashed line corresponds to the average value of
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SWIA (STATIC d1) precipitating ion flux during the two periods encompassing September 2017
event (see text for further explanation). The thin dashed horizontal line corresponds to the
average value plus 3 times the corresponding standard deviation. Errors bars on panels a and
b correspond to 1 sigma deviation of the reconstructed background. (c) Values of the EUV
photon flux as measured by MAVEN/EUV instrument, blue line: 17-22 nm range and black line

0.1-7 nm range. (d) Magnitude of |I_/> x B | calculated from the reconstructed solar wind

parameters when the penetrating ion flux was measured (see section II. 3). (e) Dynamic
pressure calculated from the reconstructed solar wind parameters when the penetrating ion
flux was measured (see section II. 3). (f) Estimated MSE latitude (green) and longitude (blue)
position of MAVEN when the penetrating ion flux was measured. Errors bars on panels d, e

and f correspond to the dispersion of the corresponding interpolated value (see section I1. 3).

II1.5. Period 5 — Large electric field intensity and solar wind dynamic pressure

The last significant increase of the precipitating ion flux during September 2017 occurred from
September 21% up to September 24" with an average flux (based on 17 measurements) of 2.4 +
2.8 X 107 eV /(cm? s sr) for the low energy range and 4.0 + 3.4 X 108 eV /(cm? s sr) for
the high energy range. This period corresponds very probably to the encounter of Mars with a
CIR or a SIR. This CIR/SIR induced an increase of the dynamic pressure and an increase of the
energetic particles (Lee et al., 2018; 2017), which can be seen in panels f and g in Figure 3, a
phenomenon also observed in several other CIR/SIR encounters (Lee et al., 2017; Hara et al.,
2011). The measured increase of the SEP ions seems to be associated with the arrival of this
solar wind perturbation and are therefore most probably energetic picked-up ions accelerated
by the intense convective electric field (see panel e, Figure 3). Panel ¢ in Figure 3 shows that

the EUV flux decreased and was smaller than during the other periods.

Figure 8 is a zoom of the fifth period displaying the precipitating ion flux at low (panel a) and
high energy (panel b) with the proxy of the convective electric field at MAVEN periapsis (panel
c), the reconstructed dynamic pressure at MAVEN periapsis (panel d) and the MSE longitude
and latitude position of MAVEN when the penetrating ion flux was measured (panel e). With
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the panel e of Figure 8, it is noticeable that we observe a dichotomy of the intensity of the
precipitating ion flux at high energy between the hemisphere +E and the hemisphere —E, with
an intensity of precipitating ion flux stronger in the hemisphere —E than the hemisphere +E,
which is a behavior that has been suggested in Hara et al. (2017a). We compared the average
precipitating ion flux from 21" to 24" September in the northern (+E) and southern (-E)
hemisphere with, on the high energy range, 1.8 + 3.0 X 108 eV /(cm? s sr) (9 measurements)
and 3.6 + 1.9 X 108 eV /(cm? s sr) (7 measurements) respectively. The precipitating ion flux
is twice as high in the Southern hemisphere with respect to the flux in the Northern hemisphere
but due to the relatively limited number of point, this difference remains within the dispersion.
Over the whole period, we also note that the evolution of the precipitating ion flux at low and

high energy (panels a and b, Figure 8) is similar, except for the third and fourth orbits.

During the third orbit, there is a significant precipitating ion flux at high energy. This coincides
with the increase of the dynamic pressure few hours before the measurement of the precipitating
flux. During the fourth orbit, an important precipitating ion flux at low energy is observed
(panel a, Figure 8) but not at high energy which can be explained by the low intensity of the
convective electric field. As we can be seen in panel e of Figure 8, the precipitating ion flux is
generally greater in the southern hemisphere than in the northern hemisphere. The evolution of
the precipitating ion flux during September 23™ and 24" (in particular at high energy) can be
explained by the solar wind dynamic pressure and the electric field peaking beginning of
September 241, After the first orbit of September 24™, the EUV flux, the SEP ion flux, the solar
wind dynamic pressure and electric field became nominal in association with the precipitating

1on flux.
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Figure 8: Measured SWIA integrated precipitating ion flux and few potential drivers of the
precipitating ion flux between September 21° and September 24™ (period 5). Integrated
precipitating ion flux within (a) 30 and 650 eV energy range, (b) 650 eV and 25 keV energy
range. Green squares: STATIC dI 8-99 amu mass range. Blue stars: SWIA cs (coarse survey)
product. The horizontal black (green) thick dashed line corresponds to the average value of
SWIA (STATIC d1) precipitating ion flux during the two periods encompassing September 2017

event (see text for further explanation). The thin dashed horizontal line corresponds to the
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average value plus 3 times the corresponding standard deviation. Errors bars on panels a and

b correspond to 1 sigma deviation of the reconstructed background. (¢) Magnitude of |I_/> x B |
calculated from the reconstructed solar wind parameters when the penetrating ion flux was
measured (see section II. 3). (d) Dynamic pressure calculated from the reconstructed solar
wind parameters when the penetrating ion flux was measured (see section II. 3). (e) Estimated
MSE latitude (green) and longitude (blue) position of MAVEN when the penetrating ion flux
was measured. Errors bars on panels ¢, d and e correspond to the dispersion of the

corresponding interpolated value (see section IlI. 3).

IV Discussion and Conclusion

On September 13 2017, the most intense solar event observed by MAVEN propagated past
Mars (Lee et al., 2018). Such an encounter was a unique opportunity to study the influence of
various potential solar drivers on the heavy ion precipitation. As a matter of fact, the whole
month of September 2017 displayed interesting and dynamic changes in the solar wind. In this
study, we therefore focused on 5 periods in September 2017, during which the solar conditions

significantly changed, as well as, the precipitating ion flux intensity.

In a first step, we developed a reconstruction method of the background induced by the SEPs
event on MAVEN/SWIA spectrometer (Halekas et al., 2015) and used the solar wind proxies
constructed by Ma et al. (2018) to estimate the solar wind conditions. Such developments
allowed us to investigate the precipitating ion flux responses to the solar energetic events of
September 2017. For each period, during which the precipitating ion flux significantly
increased, we discussed the different solar drivers that might explain the observed variations of

the intensity of the precipitating flux.

We found a clear correlation between the arrival of a CIR/SIR or ICME and the increase of the
precipitating ion flux. An increase of the solar wind dynamic pressure seems to lead to an
increase of the precipitating ion flux. This result is consistent with studies modelling
precipitating ion flux as a function of solar wind parameters (Fang et al., 2013; Wang et al.,
2015). However, we also observed periods of low dynamic pressure associated with strong

precipitating ion flux (on September 6, as an example). As a matter of fact, there is no
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systematic correlation between the intensity of the dynamic pressure and the intensity of the
measured precipitating ion flux for this month of observations. Actually, each period described
in this work is influenced by various solar parameters (Chaufray et al., 2007; Lillis et al., 2015;
Edberg et al., 2009) and most of the time by the concomitant variations of few of them. During
one of these period, we found a significant linear correlation (correlation coefficient of 0.69)
between the dynamic pressure and the precipitating ion flux based on 21 measurements, from
September 171 to September 20", But, clearly, solar dynamic pressure is not the only driver for
ion precipitation during most of September 2017. As discussed in this paper, the measured
precipitating ion flux seems also to be correlated with the orientation of the convective electric
field (as an example during the period of September 21% to September 24™ and also shown in
Hara et al., 2017a). Another potential solar driver is the SEP flux which seems to favor the
increase of the precipitating ion flux. According to Lillis et al. (2015) and Edberg et al. (2009),
the EUV and SEPs flux can heat and ionize the Martian upper atmosphere, potentially
increasing the precipitating ion flux. But it is also necessary to distinguish the high energy ion
planetary and the ion and electron SEPs. For instance, from 21st September to 24th September,
the measured increase of the ion and electron SEP fluxes is a consequence of the SIR arrival

which must have caused a significant acceleration of the planetary picked up ions.

At last, between September 7" and September 10", the EUV flux in the 0.1-7 nm range was
from two to three times higher than the EUV flux during the nominal period whereas the
measured precipitating ion flux did not show any significant increase. During this period, the
solar dynamic pressure and convective electric field were also essentially nominal. Therefore,
the EUV flux seems not to be a key driver for the precipitating ion flux during this particular
period. This conclusion is not in agreement with several past studies (Lillis et al., 2015; Edberg
et al., 2009; Chaufray et al. 2007). As an example, according to Chaufray et al. (2007), ion
precipitation should be favored by the solar EUV/UV flux. However, this work also highlighted
that a higher EUV/UV flux might lead to a higher ionization rate in the Martian corona leading
to a higher mass loading of the solar wind acting as a more efficient shielding of the Martian
atmosphere. This conclusion regarding the possible role of the EUV flux on the precipitating
flux should however be considered with cautious, the one-month sample used in this study

being far from statistically significant.
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D. Synthese

Dans ce chapitre, apres avoir mis en évidence 1’intérét des événements solaires dans
I’¢tude de 1’échappement atmosphérique martien, j’ai présenté mon étude de I’impact des
évenements solaires de septembre 2017 sur la variabilité des précipitations ioniques martiennes
menée a I’aide des instruments de la sonde MAVEN. De nouvelle méthode de reconstruction
puis soustraction du bruit de fond ont dii étre mis en place afin de nettoyer les mesures
perturbées par ’intensité de I’événement SEP. Contraindre les paramétres planétaires comme
la présence des champs crustaux et 1’angle solaire zénithal a permis de réduire le nombre de
parametres impliqués dans 1’évolution des précipitations ioniques et d’affiner la recherche de
dépendance. Plusieurs événements ont ainsi été étudiés en lien avec la variabilit¢ des
précipitations ioniques : les CIRs, les ICMEs et les flares. Les principaux résultats obtenus

sont :

I. Une corrélation entre le passage des évenements plasma (CIRs, ICME) et
I’augmentation du flux précipitant ionique. Durant ces événements, la pression
dynamique du vent solaire est le paramétre le plus représentatif et important.

2. L’augmentation de la pression dynamique du vent solaire semble mener a une
augmentation du flux précipitant ionique, allant jusqu’a plus d’un ordre de
grandeur, mais pas de corrélation systéematique entre ’intensité de la pression
dynamique et celle des précipitations n’a été trouvé.

3. Les précipitations ioniques semblent influencées par la direction du champ ¢lectrique
de convection, avec des précipitations plus importantes dans I’hémisphére —E (zones ou
le champ électrique de convection est dirigé en direction de Mars), comme suggéré dans

Hara et al., 2017b.

4. Le flux EUV ne serait pas un parametre influengant les précipitations durant septembre
2017. Aucune corrélation claire entre 1’intensité du flux EUV et celle des précipitations

n’a été trouvé, ce qui va a I’encontre des attentes (Chaufray et al., 2007 ; Lillis et al.,

2015). Cependant avec un faible nombre de spectre, 1’échantillonnage reste trop faible

pour étre statistiquement significatif.

A P’avenir, il serait intéressant de reproduire la méthodologie de notre étude sur d’autres
événements solaires similaires. Une fois un nombre suffisant d’événement étudié, il sera

possible de traiter I’influence de la position géographique des observations sur les précipitations
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ioniques mesurées lors de ces évenements. Dans le cadre de cette theése, I’absence inattendue
de relation entre intensité du flux précipitant ionique et flux EUV nous a fait nous interroger
sur cette relation, mais qu’une telle réflexion nécessite un nombre de données plus importantes

sur une plus longue période d’observation.
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Chapitre III : Impact du rayonnement extréme ultraviolet

solaire sur les précipitations ioniques martiennes

Dans le chapitre précédent, nous avions pu observer les précipitations ioniques
martiennes durant des événements solaires en septembre 2017. Cependant, cette étude n’a pas
permis de déterminer de liens clairs entre I’intensité¢ du flux EUV et celle du flux précipitant
ionique, un résultat quelque peu inattendu étant donné son importance dans la production d’ion
planétaire. Mais cette absence de relation apparente pouvait en partie étre dii aux variations des
autres conditions solaires durant la période du mois de septembre 2017. De plus, avec seulement
deux ou trois points de mesures du flux précipitant ionique par éruption solaire,
I’échantillonnage restait trop faible pour pouvoir étre statistiquement significatif. C’est
pourquoi, afin de déterminer une dépendance entre le flux EUV et les précipitations ioniques,
I’étude présentée dans ce chapitre utilise des observations sur une période bien plus grande, de
décembre 2014 a juillet 2018. Cette couverture temporelle nous a permis de définir trois
périodes de flux EUV d’intensité significativement différente avec des conditions de vent
solaire analogues et pour lesquelles un nombre statistiquement significatif de mesures de flux

ionique précipitant a pu étre extrait.

Dans un premier temps, dans la section A., je présente I’influence du flux EUV sur
I’environnement martien. Les principaux facteurs influengant I’irradiance solaire au niveau de
I’orbite martienne y seront synthétisés. Je poursuivrai dans la section B. avec les observations
du flux EUV observé par MAVEN pour conclure avec les résultats de I’étude en section C. Ce
résultat original permet pour la premicre fois de caractériser les précipitations ioniques dans

I’atmosphere et sa dépendance avec I’irradiance EUV/UV solaire.

A. Effets du rayonnement extréme ultraviolet sur P’atmosphere

martienne

Le rayonnement extréme ultraviolet joue un rdle clef dans les mécanismes

atmosphériques martiens (Lillis et al., 2015). Comme énoncé dans la sous-partie 2 de la section

A du chapitre 1., d’une part, il va chauffer la haute atmosphére martienne et étre un parametre

clef pour comprendre la température des neutres de la thermosphere et de I’exosphére et par

conséquent pour définir la position de I’exobase. D’autre part, la photo-ionisation des neutres
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planétaires, étant la premicre source d’ions dans I’environnement martien devant 1’échange de

charge et ’impact électronique (sous-partie 2 de la section A du chapitre I), le flux EUV solaire

va contrdler la production des ions planétaires. Plusieurs travaux théoriques ont d’ailleurs prédit
qu'une augmentation du flux EUV devait provoquer une augmentation des précipitations
ioniques en raison de 1’augmentation de la fréquence d’ionisation mais ¢également de

I’augmentation de la densité des neutres dans 1’exosphére (Johnson and Luhmann, 1998).

1. Facteurs influencant le rayonnement EUV recu sur Mars

Le rayonnement extréme ultraviolet solaire varie au cours du cycle solaire de 11 ans et
en fonction de la rotation solaire de 27 jours quand une région solaire active rentre et sort de
I’angle de vue de Mars. Il peut €également varier sur des échelles de quelques minutes a plusieurs
heures lors d’une éruption solaire. La Figure M.13 montre 1’évolution de 1’indice d’émission
F10.7 cm en fonction du temps entre 2008 et début 2020, soit le 24°™ cycle solaire. 11 s’agit
d’un indice de mesure de I’intensité des émissions radio dans une bande de 100 Mhz centrée
sur 2800 MHz (10.7 cm de longueur d’onde) moyennée sur une heure (Tapping, 2013). Cet
indice caractérise les émissions de la chromosphére du soleil et dans la basse couronne et est
donc particuliérement sensible a I’intensité du flux solaire dans ’'UV/EUV. Le rayonnement
solaire EUV/UV est plus intense autour de sa phase de haute activité (de fin 2011 a fin 2014)
que dans sa phase de basse activité (depuis fin 2016) en raison de I’occurrence des taches a la
surface du soleil lors des périodes de fortes activités. Ces taches correspondent aux zones ou
les lignes du champ magnétique rentrent et sortent du Soleil, le champ magnétique y est plus
intense qu’ailleurs. Ce champ magnétique va entrainer la matiére (électron, proton) de la surface
du soleil le long des lignes de champ magnétique. Or des particules qui accélérent ainsi dans
un champ magnétique émettent du rayonnement ¢lectromagnétique qu’on appelle le
rayonnement synchrotron. L’intensit¢ du champ magnétique va faire que les électrons vont
émettre intensément dans la gamme spectrale X/EUV durant leur accélération (Kruse et al.

1956).

Le pic de I’indice radiatif F10.7 de septembre 2017 visible sur la Figure M.13 a été
provoqué par un regain ponctuel de D’activité solaire, manifesté par un nombre important

d’éruptions solaires de haute intensité et de longue durée, comme expliqué dans la section C du

chapitre II.
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2178  Figure M.13 : Evolution de 2008 a 2020 (abscisse) de l’indice du flux radio solaire F10.7 cm

2179 qui mesure [’intensité du flux radio a 10.7 cm a 1 U.A (ordonnée). 1l s agit d’'un indice de
2180 ’activité solaire en unité de flux solaire (sfu) ou I sfu = 10722 W m=2 Hz™ ! (figure adapté
2181 des données de |’organisation scientifique « National Oceanic and Atmospheric

2182 Administration »). Le pic de l'indice F10.7 cm de 2017 correspond aux évenements solaires
2183  de septembre 2017. Le trait noir horizontal correspond a la période pendant laquelle la sonde
2184 MAVEN a réalisé des mesures de |’environnement martien.

2185

2186 Depuis les années 1970, les éruptions solaires sont classifiées selon leur pic d’intensité

2187  d’émission intégrée entre 1 et 8 A mesuré par les satellites orbitant autour de la Terre tel que
2188  les « Geostationary Operational Environmental Satellite ». Leur intensité est classée de A a X
2189  selon une échelle logarithmique, ainsi la classe X est dix fois plus intense que la classe M, lui-

2190 méme dix fois plus intense que la classe C et ainsi de suite.

2191 Selon I’étude statistique réalisée par Aschwanden and Freeland (2012) sur les éruptions

2192  solaires durant plus de trois cycles solaires (1975-2012), le nombre d’éruptions solaires produite
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et leur intensité sont dépendants de I’intensité du cycle solaire et de sa phase d’activité. En effet,
il a ét¢ montré que le nombre total d’éruption solaire pouvait différer de plus d’un ordre de
grandeur entre le maximum et le minimum d’activité du cycle solaire. A titre d’illustration,

Aschwanden and Freeland (2012) ont comparé¢ le temps d’attente moyen entre deux éruptions

solaires consécutifs (toute intensit¢ confondue) entre une année de minimum d’activité (2008 ;
Nppare = 186) et maximum d’activité solaire (1979 ; Ngp4rg = 18797). 1l passe ainsi de 28
minutes d’attente en 1979 a presque 2 jours en 2008. Il faut cependant noter que la majorité de
ces éruptions solaires sont de classe inférieure a C, dont 1’apport en énergie par rapport aux
conditions solaires nominales est de I’ordre de quelques dizaines de pourcent supplémentaire.

Concernant leur intensité, selon Aschwanden and Freeland (2012) et Veronig et al. (2002), le

nombre d’éruption solaire diminue d’un ordre de grandeur pour chaque augmentation de classe.
Et les éruptions les plus intenses (les classes M et X) sont principalement produites lors de la
phase de haute activité solaire (2.5 ans autour du pic d’activité) et sont presque absentes durant
le minimum d’activité (2.5 ans autour du minimum d’activité). De plus, selon I’étude statistique

de Veronig et al. (2002), la durée d’une éruption solaire augmente avec son intensité. Ainsi, la

durée médiane d’une éruption solaire de classe C est de 12 minutes contre 24 et 30 pour les

classes M et X respectivement.

Le cycle solaire a donc un double effet sur 1’évolution du rayonnement EUV solaire.
D’une part, I’augmentation de 1’activité solaire va avoir pour conséquence d’augmenter le flux
EUV moyen recu par la planéte (hors éruptions solaires). D’autre part, 1’augmentation de

I’activité solaire va augmenter le nombre d’événement radiatif intense ainsi que leur intensité

De plus, le rayonnement solaire a Mars varie tout au long de I’année martienne (1.88
année terrestre) en raison de l’importante excentricité de I’orbite martienne. La distance
héliocentrique de Mars évolue davantage que la Terre ou Vénus, passant de 1.38 U.A a 1.67
U.A. L’intensit¢ du rayonnement regu étant inversement proportionnelle au carrée de la

distance, le rayonnement solaire recue par Mars a la distance dsun du Soleil va varier d’un facteur

(615%)‘2 par rapport a I’aphélie, pouvant aller jusqu’a un facteur ~1.45 quand I’orbite de Mars

se situe a son périhélie, pour un rayonnement émis similaire. On peut aussi noter que plusieurs

¢tudes observationnelles (Chaffin et al., 2014 ; Bhattacharyya et al., 2015 ; Halekas, 2017)

mentionnent un impact des saisons martiennes sur la densité des neutres planétaires, notamment
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I’hydrogéne. La densité de I’hydrogeéne exosphérique serait ainsi plus importante lors de 1’hiver
boréal que durant I’hiver austral. Une augmentation de la densité des neutres a de plus hautes
altitudes peut favoriser la production d’ion pouvant étre accéléré par le vent solaire et peut avoir

aussi un impact sur I’interaction du vent solaire avec Mars.
2. Effet du rayonnement extréme ultraviolet sur ’environnement martien

Comme j’ai pu le présenter dans le chapitre I, le rayonnement EUV a pour principal
effet de chauffer et ioniser la trés haute atmosphére martienne, provoquant des variations dans
la température des neutres et dans la densité des ions planétaires en fonction de son intensité
(Fox, 2004). Par exemple, il a été observé lors de I’éruption solaire du 10 septembre 2017 (Lee
et al., 2018) une augmentation du flux EUV (0.1-7nm) au niveau de Mars de 0.1 4 1.0 mW.m™
associée avec une augmentation de la température a 1’exobase de 200 a 260K. Je vais détailler

ici comment le flux EUV, par ces deux effets, influence I’environnement martien.
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Figure M.14 : Profil de densité des composés neutres de |’atmosphere martienne modélisé en

fonction de l’altitude dans le cas du minimum d’activité solaire (gauche) et maximum
d’activite solaire (droite) (Crédit : Fox, 2004).

L’augmentation de la température des neutres au sein de la thermosphere-ionosphére va

avoir des effets importants sur 1’évolution du profil de densité des composés neutres de la haute
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atmosphere martienne. On peut caractériser la décroissance de la densité d’un gaz en fonction

de I’altitude par 1’échelle de hauteur H notée :

R*T

Mxg

Ou R est la constante des gaz parfait, T est la température du gaz, M est la masse molaire du
gaz et g est I’intensité locale de la pesanteur. Par définition, 1’échelle de hauteur est la distance
qu’il faut gravir en altitude dans une atmospheére pour que sa densité décroisse d’un facteur 1/e.
Une échelle de hauteur plus importante signifie que la densité du gaz va diminuer plus
lentement avec I’altitude. L’augmentation de la température des neutres par le flux EUV va
avoir pour effet de dilater I’atmosphere, et d’augmenter la densité des neutres planétaires pour
une altitude donnée comme on peut le voir sur la Figure M.14, tiré de Fox (2004), ou la
température de I’exobase en période de basse activité solaire (gauche) est de 200 K contre 300
K en période de forte activité solaire (droite). La densité des atomes d’oxygéne a 400 km
d’altitude augmente d’un facteur 10 par rapport a la période de basse activité solaire tandis que

celle du dioxyde de carbone a 300 km d’altitude augmente presque de deux ordres de grandeur.

En fonction de ’activité solaire, la composition de la haute atmosphére va changer et le
changement de I’espéce dominante s’effectue a différentes altitudes. En effet, d’aprés Chaufray
et al., (2007), en période de forte activité solaire, I’oxygene est I’espéce dominante jusqu’a 800
km d’altitude, remplacé ensuite par I’hydrogene, alors qu’en basse période d’activité
I’hydrogeéne remplace 1’oxygeéne comme espece dominante dés 350 km d’altitude. Ce
changement de composition de 1’exosphére va se répercuter sur le type d’ion créé (oxygene,
hydrogéne) a haute altitude susceptible d’étre accéléré par le champ électrique de convection

du vent solaire.

En paralléle, la fréquence d’ionisation des atomes et molécules de la haute atmosphere

martienne va varier en fonction de ’activité solaire. Le Tableau T.3, tiré de Schunk and Nagy

(2000), résume les fréquences d’ionisation de certaines espéces chimiques en fonction du flux
EUV lors des minimum (F10.7 = 70) et maximum (F10.7 = 220) d’activité solaire a 1 U.A.
Ainsi, ’on voit qu’une augmentation de I’irradiance EUV d’un facteur trois augmente la

fréquence d’ionisation d’un facteur compris entre 2 et 3.
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Tableau T.3 : Fréquence d’ionisation (en s HalUA, adapté de Schunk and Nagy (2000).
* correspond a l'irradiance solaire F74133. ** correspond a l’irradiance solaire F79050N.

\ Minimum d’activité Maximum d’activité
Espece solaire* solaire**

CH, 5.753 x 1077 1.708 x 10~©

co 4.245 x 1077 1.127x 10~©
co, 6.696 X 1077 1.695 x 10~©

H, 7.46 x 1078 1.407 x 1077
H,0 4.286 x 1077 1.184 x 10~©

N, 3.35x 1077 9.476 x 107°

0] 2.44 x 1077 6.346 X 1077

0, 490x 1077 1.594 x 10~°

Cette modification de la densité et température des neutres et de la fréquence
d’ionisation, va aussi se répercuter sur le taux de production d’ion par photo-ionisation au sein

de I’ionosphere et de 1I’exosphere. En effet, comme développé dans la sous-section 2 du section

A du chapitre I, dans le cas d’un milieu peu dense et donc optiquement mince (ce qui est le cas

au-dessus de I’exobase), le taux de production d’ion peut s’écrire de la fagon suivante :
dm (?) = VUphoto,M " Ny (7;))

Avec 7, un point quelconque de I’atmosphére, Vppoeom la fréquence d’ionisation (s71) de
’espéce neutre M, n,, la densité (cm™3) de I’espéce neutre M et g, le taux de production d’ion

3.571) de I’espéce M. L augmentation de la fréquence d’ionisation et I’évolution de la

(em™
température (qui va modifier le profil de densité des neutres planétaires) par le flux EUV vont
avoir un effet cumulatif sur le taux de production d’ion planétaire et la densité ionique. Dubinin
et al. (2017) ont observé que la densité des ions OF et 05 dans la haute ionosphére (200-300

km d’altitude) augmentait d’un facteur 1.5 a 2 lorsque I’irradiance solaire EUV (intégrée entre
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0.1-50 nm) augmente d’un facteur 2. De plus, Fox (2004) montre par la modélisation que
’altitude du pic de production d’ions par photo-ionisation dans 1’ionosphére va évoluer
légérement avec I’activité solaire. En basse activité solaire, elle se situe entre 110-140 km

d’altitude, elle augmentera de quelques kilométres en période de haute activité.

En se basant sur les valeurs du Tableau T.3, on peut obtenir les gammes de fréquence
d’ionisation de I’espece oxygene en fonction de la distance héliocentrique (qui évolue pour
Mars entre I’aphélie-périhélie : 1.381-1.666 U.A). En période de basse activité¢ solaire, la
fréquence d’ionisation de I’oxygéne varie entre 8.79 X 1078571 et 12.8 X 1078 s71. En
période de haute activité solaire, la fréquence d’ionisation de 1’oxygene varie entre 22.9 X
1078 s71 et 33.3 X 1078 s71. L’écart maximum de la fréquence d’ionisation entre le maximum
et le minimum d’activité solaire, en prenant en compte la saison martienne (la distance

héliocentrique), est donc proche de 4.

Selon les études observationnelles de Hall et al., (2016) et Ramstad et al., (2017), les

variations du flux EUV peuvent provoquer un déplacement de la position des fronti¢res plasma.

En effet, selon Ramstad et al., (2017) qui utilisa les observation plasma de la sonde Mars

Express, la position du choc planétaire au terminateur passe de 2.3 rayon martien pour un flux
EUV (intégré entre 10-120 nm) de 3 mW.m™ a 2.8 rayon martien pour un flux EUV de 6 mW.m"
2. Ceci est expliqué par le fait que I’augmentation de ’ionisation va augmenter la densité des
ions planétaires et donc leur interaction avec le vent solaire qui va leur transférer une part plus
importante de sa quantit¢ de mouvement. Ce transfert va dévier et ralentir le vent solaire dans
la magnétosphére induite qui se dilatera. Le choc planétaire aura ainsi tendance a s’¢loigner de
la planéte en présence d’un flux EUV plus important et a I’inverse de se rapprocher en cas de
diminution de I’irradiance solaire. L’influence du flux EUV sur la position de la frontiére de la

magnétosphere induite reste encore débattu a ce jour (Edberg et al., 2009 ; Ramstad et al., 2017)

mais les observations de Chu et al., (2019) a partir du radar basse-fréquence MARSIS de Mars

Express montrent que ’altitude de I’ionopause, qu’il définit comme la zone ou la pression
thermique ionosphérique est contrebalancée par la pression magnétique de la magnétosphére
induite, est une fonction du flux EUV, passant de 330 a 380 km d’altitude en moyenne pour un
flux EUV (intégré entre 0.5-91.2 nm) de 0.8 a4 1.6 mW.m™. L’augmentation du flux EUV a
donc un impact sur la densité et la pression thermique de 1’ionosphére, donc sur I’expansion de
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I’exosphére ce qui créé un obstacle effectif plus important, modifiant ainsi la position des

frontiéres de la magnétosphere induite.

Il convient de rappeler, qu’en premiere approximation, des frontiéres plasmas plus
proche de Mars favoriseraient des précipitations ioniques. En effet, les ions planétaires créés
pres de ces frontiéres pourraient alors étre accélérés par un champ électrique de convection plus
intense et précipiteraient potentiellement dans I’atmosphére planétaire avec des énergies plus
importantes. Autrement dit, bien qu’un flux EUV plus important devrait induire une formation
plus grande d’ion planétaire, il est aussi susceptible d’¢éloigner les frontieres de la
magnétosphere induite de Mars, ¢loignant la zone d’interaction avec le vent solaire et donc
d’accélération de ces ions. L’existence d’une telle boucle de rétroaction pouvant affecter les
précipitations a été proposée dans les années 90 par Johnson and Luhmann, (1998), mais avec
I’idée que les ions précipitant pouvaient éjecter des particules atmosphériques dans 1’exosphére
par criblage, particules elles-mémes pouvant étre ionisées et pouvant alors précipitées dans
I’atmosphere, induisant un effet rétroactif positif sur le criblage atmosphérique. Cet effet a plus

tard ¢ét¢ modélisé plus finement par Chaufray et al. (2007) qui a montré que 1’effet rétroactif

n’était pas si intense que théoriquement prédit par Johnson and Luhmann (1998).

En parallele, les études observationnelles réalisées par Lundin et al. (2008) et Dong et

al. (2017) sur plusieurs saisons martiennes ont aussi permis de mettre en évidence que
I’échappement atmosphérique des ions lourds €voluait de fagon linéaire avec I’augmentation
du flux EUV, expliquée d’une part par I’augmentation de la densité ionique dans I’exosphére
et d’autre part par I’augmentation de la section effective de la magnétosphere induite martienne.

Lundin et al. (2008) ont ainsi trouvé qu’une décroissance du flux EUV d’un facteur 2.5

entrainait une décroissance du flux d’ion d’énergie inférieure a 800 eV d’un facteur 2.5.

Cependant 1’é¢tude de Lundin et al. (2013) durant la phase croissante du cycle solaire (2007-
2013), a partir des observations de Mars Express, suggeére une relation entre flux ionique
s’échappant et I’indice F10.7 en puissance de ce dernier avec un exposant proche de 1. Le flux
d’échappement d’ions O% serait de 2 X 1023 jons.s™! pour F10.7 = ~70 sfu et de 3 X
102% jons.s ™! pour F10.7 = ~220 sfu. Ces valeurs sont & contraster avec les données Dubinin
et al. (2017), qui étudie I’échappement atmosphére martien via les effets de I’irradiance EUV
solaire sur I’ionosphére, trouvant quant a lui une évolution du flux d’échappement de 0% et 05
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allant de 1.8 x 10%* jons. s~ (pour un flux EUV intégré sur 0.1-50nm de 0.04 W.m?) a 1.8 X
1025 jons. s~ (pour un flux EUV de 0.1 W.m™). Ces différentes estimations du flux ionique
s’échappant de I’atmosphére martienne montrent la difficulté d’estimer un tel flux a partir d’un

seul satellite, limité intrins€équement en termes de couvertures spatiales et temporelles.

B. Observation du flux EUV par MAVEN

Le rayonnement solaire de longueur d’onde inférieure a 91nm (soit une énergie de 13.6
eV) dispose d’une énergie suffisante pour ioniser les atomes d’hydrogéne, de carbone, d’azote
et d’oxygene qui composent en majorité la haute atmosphére martienne. La bande Lyman alpha
(121-122 nm soit une énergie autour de 10 eV) est trop faible en énergie pour ioniser
I’atmosphere et va donc principalement influencer la température des neutres de la haute
atmosphere martienne (exosphére et thermosphére) dont les effets ont été décrits en section A.2

de ce chapitre.

La sonde MAVEN posséde un photometre (MAVEN/EUVM ; Eparvier et al., 2015)

capable de mesurer ’irradiance ultraviolette solaire. Pour cela, il dispose de trois bandes
spectrales allant des rayons X a I’ultraviolet de haute énergie (0.1-7 nm, 17-22 nm et 121-122
nm) avec une résolution temporelle de 1s. Afin de caractériser le flux EUV pour ses propriétés
ionisantes, j’ai choisi d’utiliser la bande spectrale de 17-22 nm de MAVEN/EUVM. Ce choix
s’explique par I’efficacité d’ionisation (caractérisée par les sections efficaces des réactions
d’ionisation) des composées neutres de I’atmosphere qui dépend de 1’énergie des photons
incidents. En effet, bien que les photons de longueur d’onde comprise entre 0.1 et 7 nm soit
plus énergétique que ceux compris entre 17 et 22 nm, il s’avere que les sections efficaces de

photo-ionisation des réactions donnant ’ion 0%, selon Schunk and Nagy (2000), sont plus

grandes pour les longueurs d’onde supérieures a 10 nm par rapport aux longueurs d’onde
inférieures a 10 nm. La bande 17-22 nm est donc la plus adaptée pour caractériser le flux

ionisant les composés neutres de 1’atmosphéere martienne.

Comme illustré par la Figure M.13 dans la section A. de ce chapitre, 1’é¢tude du flux
EUYV par les observations MAVEN est restreinte a une portion du cycle solaire en cours. Il
s’agit du 24°™ cycle solaire, ayant débuté en janvier 2008, avec un pic d’activité début 2014 et
qui depuis tend vers son minimum d’activité, attendu vers avril 2020. Ce dernier est considéré
comme un cycle solaire de faible intensité en raison de la baisse d’activité significative par
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rapport aux précédents cycles. En orbite depuis Octobre 2014, c’est-a-dire dans la phase
déclinante du cycle, MAVEN a observé une gamme de valeurs du flux EUV relativement
limitée (voir Figure M.13). Pour élargir cette gamme, il sera nécessaire d’attendre le maximum
du prochain cycle solaire qui devrait arriver vers 2025. Dans 1’étude qui suit, je n’utilise que les
données MAVEN de décembre 2014 a Juillet 2018, ce qui correspond, pour la bande 17-22 nm
de MAVEN/EUVM, a une variation du flux de 0.42 mW.m> début 2015 & 0.13 mW.m™ début
2018.

C. Etude des variations du flux EUV sur les précipitations ioniques

martiennes

Contrairement a 1’étude sur les événements solaires de septembre 2017, décrite dans la

section C. du chapitre II, qui visait a identifier les parametres solaires impactant possiblement

les précipitations ioniques, 1’é¢tude décrite ci-dessous implique de contraindre tous les

parametres autre que le flux EUV qui sont susceptibles d’influencer ces précipitations.

De nombreuses études ont été réalisées afin de mieux comprendre les effets des

conditions solaire sur I’environnement martien (Edberg et al., 2009 ; 2010 ; Halekas, 2017 ;

Lillis et al., 2015). On peut citer en exemple la pression dynamique, détaillée dans la section A.

du chapitre II, et le nombre de mach (Edberg et al., 2010) qui vont jouer un rdle similaire a celui

du flux EUV sur la position des frontiéres plasma, notamment du choc planétaire comme

montré dans Hall et al., (2016) et Ramstad et al., (2017). Par conséquent, contraindre les

conditions solaires pendant les périodes d’étude du flux EUV est primordiale si nous voulons
mettre en évidence la dépendance des précipitations en fonction du flux EUV uniquement. Dans
la méme logique, il a été€ nécessaire de contraindre les parametres planétaires pouvant influencer
ces précipitations comme la position du champ crustal et la couverture en angle zénithal solaire

de chaque période étudice.

Dans cette section, les résultats que nous avons obtenus avec les instruments de la sonde
MAVEN sur la relation flux précipitation-flux EUV sont présentés sous la forme d’un article

qui a ét¢é publi¢ dans la revue scientifique « Geophysical Research Letters » le ler juillet 2019.
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Abstract:

We study the influence of the solar EUV flux intensity on the precipitating ion fluxes as seen
by MAVEN/SWIA, an energy and angular ion spectrometer. We defined three periods with
significantly different EUV flux intensity (1.6 and 3.2 times the lowest EUV intensity) and
compare the precipitating ion flux measured by MAVEN/SWIA during each period. At low
energy [30-650] eV, we find that the median (average) precipitating ion flux during the medium
and low EUV periods are respectively 1.7 (2.1) and 3 (3.5) times more intense than the flux
during the high EUV period. At high energy [650-25000] eV, a similar trend in the intensity of
the precipitating ion flux is observed but with an increase by 50% (46%) and 70% (79%)
respectively. A larger EUV flux does therefore not seem to favour heavy ion precipitation into

Mars' atmosphere, contrary to modelling prediction and overall expectations.

I Introduction

Mars’ upper atmosphere is constantly bombarded by energetic ions from either the solar wind
or from Mars' exosphere (planetary pickup ions) (Lillis et al. 2015). Planetary ions created by
the ionization of exospheric neutral particles can be accelerated by the motional solar wind
electric field. Some of these ions escape (Brain et al. 2016), but a significant portion can impact
Mars’ atmosphere, leading to collisional cascade in Mars' thermosphere and to the ejection of
atmospheric particles into the exosphere (Luhmann and Kozyra, 1991). This process, named
“atmospheric sputtering” (Johnson, 1994), could have induced a significant atmospheric loss

along Mars' history (Luhmann et al., 1992; Leblanc, and Johnson, 2001 and 2002).

Atmospheric escape induced by sputtering at present epoch is expected to be small compared
to other mechanisms (Leblanc et al. 2017) and so difficult to measure. However, since the main
driver of sputtering is ion precipitation (Johnson et al, 2000; Wang et al, 2014;2015), it is crucial
to constrain the dependence of the precipitating ion flux on present solar wind conditions. While
many studies have been carried out on the influence of the Extreme-Ultraviolet/Ultraviolet
(EUV/UV) flux on the Martian environment as well as on ion escape (Modolo et al., 2005; Ma
and Nagy, 2007; Terada et al. 2009; Edberg et al., 2009; Lundin et al, 2008,2013; Ramstad et
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al., 2015; Dong et al., 2017), the relation between ion precipitation and EUV flux has only been
studied in theoretical works (Chaufray et al., 2007; Leblanc and Johnson, 2002; Wang et al.,
2014,2015) and briefly discussed in Nilsson et al., 2012. We therefore describe here the first
empirical study on the influence of the EUV flux on ion precipitation by analyzing MAVEN
measurements (Jakosky et al. 2015). In section II, we describe the set of data used in this work.
In section III, we carefully analyzed the various potential solar wind drivers to extract three sets
of measurements obtained during different EUV flux intensity but for similar solar wind
conditions and geographical coverage. In section IV, we summarize and discuss the main results

of this study and conclude in section V.

Il Data set used for this analysis

We use measurements performed by the Solar Wind Ion Analyzer (SWIA) (Halekas et al.,
2015), the Magnetometer (MAG) (Connerney et al., 2015a; 2015b) and the Solar Extreme
Ultraviolet Monitor (EUVM) (Eparvier et al., 2015). The MAVEN/SWIA is an energy and
angular ion spectrometer covering an energy range between 25eV/q and 25keV/q with 48
energy steps logarithmically spaced, a field of view (FOV) of 360°x90° on 64 angular bins and
4s time resolution. We based our study on MAVEN/SWIA despite the lack of mass resolution
because MAVEN/STATIC (which has mass resolution) has much more restricted coverage of
the precipitating flux. The MAVEN/EUVM measures the solar irradiance in three bands from
the soft X-ray to the EUV range (in three spectral bands 0.1-7 nm, 17-22 nm and 121-122 nm)
with a temporal resolution of 1s. The solar wind density, speed, and IMF vector are measured
by MAVEN/SWIA and MAVEN/MAG and averaged on an orbit-by-orbit basis in order to
characterize the solar wind conditions (Halekas et al., 2017). We then reconstruct the Mars
Solar Electric (MSE) coordinate system in which the X-axis is toward the Sun, the Z-axis points
along the solar wind motional electric field and the Y-axis completing the right hand system

(Fedorov et al., 2006).

In order to reconstruct the precipitating ion flux, we follow the method described in Leblanc et
al. (2015) and Martinez et al (2019). We select all MAVEN measurements performed between

200 and 350 km. Within such altitude range, any ion which velocity direction is at less than 75°
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with respect to the local nadir direction has a very large probability to impact Mars’ atmosphere.
Therefore, to reconstruct the precipitating flux, we sum all measurements of SWIA anodes
which FOV is at less than 75° from the local zenith direction. Moreover, in order to exclude
reconstructed precipitating flux with poor coverage, we only consider measurements during
which the total FOV of SWIA anodes is more than 65% of the 75° solid angle cone centered on

the zenith direction.

In this study, to characterize the EUV flux during the declining solar cycle from medium to
minimum activity, we use the MAVEN/EUVM channel A which measures solar irradiance
between 17 and 22 nm. We sort the MAVEN data from December 2014 to July 2018 into three
periods: high EUV (From 2 December 2014 to 10 March 2015) with an average EUV flux of
0.42 mW.m>, medium EUV (From 4 June 2015 to 22 October 2015, from 23 December 2015
to 1 June 2016, and from 4 December 2016 to 20 July 2017) with an average EUV flux of 0.21
mW.m2 and low EUV (from 28 November 2017 to 31 July 2018) with an average EUV flux of
0.13 mW.m?2 These three intervals represent several different Mars seasons. Table 1

summarizes the main characteristics of each period.
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High Medium Low

[Date begin- [02/12/2014- [04/06/2015-22/10/2015] [28/11/2017
Date End] 10/03/2015] [23/12/2015-01/06/2016] 31/07/2018]
(dd/mm/yyyy) [04/12/2016-30/07/2017]
. .. [1.54-1.66]
Hellocengg distance [1.38-1.43] [1.49-1.66] [1.40-1.65]
(AU) [1.39-1.63]

[352.5°-57.9°]

[244.3°-305.2°] [93.4°-221.1°]

Solar Longitude [85.1°-161.5°] .
(LS) ° '(northern. [273.5°-35.7°] (northern hemisphere
hemisphere winter) . summer and autumn)
(one Martian year)
Mean EUYV flux

(mW.m™2) from
channel A of
MAVEN/EUVM

0.42 0.21 0.13

Average
Precipitating ion flux
(eV.cm™2.sr71.s7 1)

[30,650] eV

1.18 (+0.11) X 107 |  2.49 (£0.12) x 107 | 4.05 (+0.33) x 107

Median
Precipitating ion flux
(eV.cm™2.sr71.s7 1)

[30,650] eV

0.62 x 107 1.07 x 107 1.83 x 107

Average
Precipitating ion flux
(eV.ecm 2. sr™1s71)
[650,25000] eV

15.9 (+0.7) x 107 23.9 (+£0.7) x 107 26.9 (+1.1) x 107

Median
Precipitating ion flux
(eV.ecm™ 2. sr71s71)
[650,25000] eV

11.0 x 107 16.1 x 107 19.7 x 107

Number of

425 1205 374
measurements

Table 1: Summary of each period of our study. In brackets, the 1-sigma standard deviation

(uncertainty) of the precipitating ion flux values.

Il Upstream solar wind conditions and planetary coverage

To investigate the Solar EUV dependence of the precipitating ion flux, we first need to
reconstruct the solar wind parameters. Lillis et al. (2015), Edberg et al. (2009) and Ramstad et

al., (2017) suggested that the dynamic pressure compresses Mars’ magnetosphere and favors
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the acceleration and precipitation of the planetary pickup ions. Martinez et al. (2019) and Hara
et al. (2017a) showed that the precipitating ion flux can be organized with respect to the
orientation of the solar wind convective electric field. Also, the presence of crustal magnetic
fields (Acufa et al., 1999; Connerney et al., 2005) can also influence locally the precipitating
ion flux, as shown by Hara et al. (2017b). For each orbit, during which the precipitating flux
was measured, we therefore used the part of MAVEN orbit in the solar wind to infer the solar
wind. We use such solar wind measurements prior to our precipitating flux measurement if the
time difference between the two measurements is less than 4 hours and 30 minutes (the
MAVEN orbital period). We assume that the solar wind conditions do not change significantly
between MAVEN measurements of the solar wind and MAVEN measurements of the

precipitating flux (in average 2 hours and 20 minutes).

In order to verify the validity of this assumption, we compare the solar wind density and speed
measurements from Mars Express(MEX)/ASPERA-3 (Barabash et al., 2006) with those
measured by MAVEN. Starting from nyaygn/sw and Viyaven sw the solar wind density and
speed as measured by MAVEN/SWIA before a measurement of the precipitating flux below
350 km, we determine nygyx sy and Vygx/sw, as measured by MEX/ASPERA-3 (Barabash et
al., 2006) when MAVEN’s altitude was within the time interval during which SWIA measured

the precipitating flux. We only consider ASPERA-3 measurements if the measured density was

larger than 0.01 cm™ and the quality flag larger than 0.6.
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Figure 1: Comparison between the measured solar wind parameters by MAVEN/SWIA (blue)
and MEX/ASPERA-3 (orange) for the high EUV period (from December 2014 to March
2015): (a) the solar wind density, (b) Solar wind speed.

The approach to select the set of measurements used for our study follows the method
developed in Dong et al. (2017). As in Dong et al. (2017), we restrict the set of precipitating
measurements to those obtained during solar wind conditions with dynamic pressure Pyyn =
manWVSZW, (where m;, is the mass of the proton, ngy and V,, the solar wind density and
velocity) between 0.3 and 2.6 nPa (moderate solar wind dynamic pressure) and with IMF
strength between 2.2 and 6.7 nT. We also restrict our sample of precipitation measurements to
those obtained in an SZA interval between 70° and 130°. Furthermore, in order to avoid the
potential influence of the crustal fields (Leblanc et al. 2017; Hara et al. 2017b), we also only
consider measurements performed when the average magnetic field between 200 and 350km is
less than 60nT. For each set of solar wind parameters, we calculate the solar wind dynamic
pressure, the norm of the solar wind motional electric field defined as E = |l75W X E,MF| where

Bivr is the interplanetary magnetic field (IMF), the Alfvén Mach number M, = Vg, /V, where

107



2550

2551

2552
2553
2554
2555
2556

2557
2558
2559
2560
2561
2562
2563
2564
2565

2566

2567
2568
2569

Va is the Alfvén speed, the solar wind flux defined as Fgy = ngy Vi, and the pickup O

MoV sw Sin Ocone

gyroradius in the solar wind R, = where m,, is the mass of an 07 ion, 6., is

qBimF

the angle between the IMF direction and the MSO X-axis and ¢ is the electron charge value.
We also define the MSE angle as the anticlockwise angle between the vector formed by the
latitude and the longitude in MSE of the position where the ion precipitation is being measured
and the East MSE direction (MSE longitude equal to +180° and latitude equal to 0°) (Martinez
etal., 2019).

In order to demonstrate that the selected sets of measurement for the three EUV periods are
similar in terms of solar wind conditions and planetary geographic coverage (MSO and MSE
frames, see also the supplementary materials, Figures S.1 and S.2), we calculate for each
parameter, the area (green part in Figure 2.e and 2.f) common to the three distributions. The
ratio between this common area and each of the three areas provides a measure of the overlap
between the three sets of measurement for a given solar wind parameter. In Table 2, for 10 solar
parameters, we provide the minimum percentage of the distribution areas in common to the
three periods as well as the first and third quartile, the mean and 1-sigma standard deviation of

each parameter.
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Figure 2: Distribution of the set of measured solar wind parameters for the high EUV period
(black), the medium EUV period (dark blue) and the low EUV period (red): (a) Values of
the EUV photon flux as measured by MAVEN/EUVM instrument, (b) Solar wind dynamic
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pressure, (c¢) Solar wind convective electric field, (d) Interplanetary Magnetic Field as
measured by MAVEN/MAG, (e) pickup 0 ion gyroradius calculated in the solar wind and
(f) solar wind speed determined by MAVEN/SWIA. The green zone in 2.e and 2.f correspond

to the portion of the distribution common to the three periods.

Figure 2 displays the distribution of the values of each of these parameters for the three EUV
periods and illustrates our method to determine the similarity between these sets of
measurement. As an example, in the case of the gyroradius (Figure 2.e), at least 83% of each
sets of measurement were performed for similar values of this parameter. This percentage
decreases to 62% for the solar wind speed (Figure 2.f). On the other hand, the three EUV periods

are clearly distinct (Figure 2.a) and correspond to a null common area (Table 2).

If we now only consider the medium and low periods, for all parameters listed in Table 2, the
distribution area in common to these two sets of measurement represents more than 75% of
each distribution. According to these percentages, we conclude that the three sets of

precipitating ion measurements were obtained under similar solar wind conditions.
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2586

2587
2588
2589

2590

Common
High Medium Low coverage
(%)
u+to | 0424008 | 021+0.04 | 0.13 +0.02
fn%] 112'_‘;‘ Q25 0.37 0.19 0.11 0.0
: Q75 0.46 022 0.14
Dynamic u+o | 087+044 | 085+046 | 0.90+0.43
pressure Q25 0.56 0.52 0.56 86.0
nPa Q75 1.08 1.05 1.14
. u+o | 1.18+050 | 1.15+051 | 1.00+0.43
Elenflt; ‘:ﬁfld Q25 0.83 0.80 0.74 85.4
' Q75 1.48 1.42 1.27
IMF uto | 384+1.16 | 343+1.04 | 3.25+0.98
o7 Q25 2.89 2.59 2.52 745
Q75 4.74 4.06 3.67
. uto | 436+1.72 | 522+1.94 | 5.08 + 2.02
Gyr‘;;ad‘“s Re ™25 2.87 3.80 3.61 83.2
Mars Q75 5.51 6.54 6.41
] uto | 889+271 | 968+271 | 10.6+3.0
Alflvlfl‘:lxi‘ch Q25 6.87 7.88 8.40 742
Q75 10.1 113 123
u+o | 378+78 422 + 74 406 + 70
Speed
Risigpes Q25 317 369 353 61.6
' Q75 413 464 443
Densit u+to | 400+260 | 3.02+1.86 | 3.63 +2.25
Cm_gy Q25 221 1.67 1.89 76.5
Q75 4.89 3.70 4.99
u+to | 185+112 | 202+ 111 172 + 115
Angle MSE (°) | Q25 143 149 388 67.1
Q75 306 326 208
Solar wind flux 20 | 1:42+077 | 1.21+0.67 | 138+0.73
L0 otz | Q25 0.88 0.72 0.81 79.0
Q75 1.70 1.50 1.80

provides the percentage of the area in common between the 3 distributions.

Table 2: Mean u, standard deviation o, first quartile Q25 and third quartile Q75 of each solar

parameter distribution for the three sets of precipitating flux measurement. The last column
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To further demonstrate this conclusion, considering the solar wind speed parameter with the
less similar distributions between the three periods, we reduce each sample so that the solar
wind speed measured during each period was restricted to values between 370 and 500 km/s.
In that case, the percentage increases to 81%. We then calculate the values of the precipitating
ion flux with these reduced samples (see also the supplementary material, Table S.2) and found
that all measured precipitating flux values are equivalent for the two different samples except
during the medium period when the flux values differ slightly more than one sigma. In another
words, the reduction of the sampling improves the similarity between the three sets of

measurement and does not change significantly the measured precipitating ion flux

IV Results and Analysis

Our results show that the average ion precipitation decreases when the EUV flux increases (see
Table 1 and Figure 3). The energy dependence of the differential flux is similar from one period
to the other, but we can note that the increase in precipitating ion flux is more significant for
energies below 1 to 3 keV than above. This conclusion is not consistent with studies modelling
the precipitating ion flux for different solar EUV fluxes (Chaufray et al., 2007) which showed
that the flux of O which re-impacts the atmosphere should be smaller at solar minimum than
at solar maximum. However, they also concluded that the differences between the two periods
were smaller than predicted by Luhmann et al. (1992) using simple gas dynamic description of
Mars' interaction with the solar wind. These authors explained this difference by the
deceleration of the solar wind due to the mass-loading (Dubinin and Lundin, 1995) which
happens further away from Mars at high solar activity and reduces therefore the probability of

accelerated pickup ions to re-impact Mars’ atmosphere.

Mass-loading depends to first order on the ionization rate of the Martian exosphere. The
exospheric density at a given altitude also depends on the EUV/UV flux which heats the
Martian thermosphere whereas the ionization rate directly depends on the solar radiation flux
in the wavelength range below 91nm. Forbes et al. (2008) found a very good correlation (0.96)
between the long-term EUV flux (proxy F10.7) and the Martian exospheric density at 390km

in altitude. Seasonal variations of the exosphere might also significantly impact the density at
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a given altitude as studied in Bhattacharyya et al, (2015) and Chaufray et al, (2015), as well as
the position of the bow shock (Halekas et al, 2017). A peak of exospheric hydrogen density
during the Martian dust season was reported by Chaffin et al. (2014), Bhattacharyya et al,
(2015) and Halekas (2017) between Ls=200° and 300°. Therefore, an increase in mass-loading
of the solar wind might be related to this seasonal variability but would only explain the
decrease of the precipitating flux during the high EUV period. During the low and medium
periods, there are no significant change in season so that the difference in precipitating flux

cannot be associated to seasonal variability.

As originally suggested by Johnson & Luhmann (1998), an increase of the EUV/UV flux should
increase the number of pickup exospheric ions but might also load more efficiently the solar
wind and reduce the percentage of these ions able to re-impact the atmosphere. What our study
seems to suggest is that this effect might be much more efficient than shown in Chaufray et al.

(2007), perhaps due to the limited spatial resolution of their simulation at this time (~300 km).

Another potential effect is the MSO latitude of the crustal magnetic fields which is solar
dependent. Brain et al. (2005) showed that the Magnetic Pile-Up Boundary altitude changes
significantly with season because of the latitude variation of the main crustal field structure
(centered at 180° GEO East longitude and -50° GEO latitude) along one Martian year. Such
effect might be actually due to an increase exospheric hydrogen density rather due to the crustal
fields latitudes according to Chaufray et al. (2015). Actually, Hall et al. (2016) shows that an
increase in the EUV flux is associated with a position of the bow shock further from Mars,
suggesting also an influence of the exosphere on the induced magnetosphere. In any case, we
cannot exclude that part of the variation in precipitating flux described here might be due to the
crustal field, as actually shown by Hara et al. (2017b). We calculate the average position of the
main crustal field structure for the three sets of measurements and found —47 + 17°, —45 +
16°, and —46 £ 17° latitude MSO and 27 + 106°, —20 £ 107° and —3 =+ 84° longitude MSO
for the low, medium and high EUV periods. Therefore, the relative variation of the precipitating
ion flux between the three periods selected in our paper might be also related to the variation
of the crustal field latitudinal positions. In order to test this possibility, we further reduce our
set of measurements in order to only use measurements of the precipitating ion flux performed
when the main crustal field structure was at a SZA larger than 120°. The reconstructed
differential precipitating ion fluxes display very similar relative variation showing, here again,

that the main driver for this variation should be the EUV flux.
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Figure 3: Precipitating ion differential energy spectra as measured by MAVEN/SWIA during
high EUV (black), medium EUV (dark blue) and low EUV periods (red): (a) Average value
(with 1-sigma standard deviation) and (b) Median value (with first and third quarter).

Dong et al. (2017) found that the total escape rate of oxygen ions with E; > 6 eV increases by
1.5 when the EUV flux increases by a similar factor. Our analysis suggested that an increased
EUV flux induces a decrease of the ion precipitation. In the case of the high EUV period (similar
to that in Dong et al (2017)), for the ions with E; > 25 eV, we have an integrated precipitating

1 which should be compared to the estimate by Dong et

flux equal to 1.3 X 10?2 particles.s™
al. (2017) of an escape rate of 1.8 X 10%* particles.s™ ! at 0.2 Ry, in altitude. Therefore, the
precipitating flux represents only 1% of the escaping flux in the energy range considered in this

paper.

V  Summary and Conclusion

We study the precipitating ion flux from MAVEN instruments over more than three years of
data divided into three intervals of solar EUV/UV intensity: between 2 December 2014 and 10
March 2015 (Ls from 244.3° to 305.2°), between 4 June 2015 and 1 June 2017 (two Ls periods:
from 273.5° to 57.9° and from 85.1° to 161.5°) and between 28 November 2017 and 31 July
2018 (Ls from 93.4° to 221.1°). By constraining the solar wind conditions, we show that these
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three samples were obtained under similar solar wind conditions and cover similar regions in a

MSE frame.

We reconstruct the measured precipitating ion flux by MAVEN/SWIA. The increase of the
EUV flux intensity from 0.13 to 0.42 mW.m™ is clearly associated with a decrease of the

2 sr71.s71 (by almost a factor 3) for the

precipitating ion flux from 18.3 to 6.2 x 10% eV.cm™
energy range between 30 and 650 eV and a decrease by 18% to 44% at higher energies ([650-

25000] eV).

This somewhat surprising result, in contradiction with previous theoretical studies (Chaufray et
al., 2007), might illustrate the complex relation between the variations of the exosphere as
induced by the solar EUV/UV flux and the solar wind interaction with Mars. Dong et al. (2017)
reported an almost linear dependence of the ion escape on the EUV/UV flux, whereas we have
found an almost linear anti-correlation between the EUV flux and the precipitating ion flux. In
others words, even if the EUV flux increase the ionization rate in the exosphere, the probability
of a pickup ion to escape or to precipitate into the atmosphere should also be changed,
illustrating a much more complex dependence of the fate of Mars’ planetary ions on the solar

conditions than anticipated.
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D. Synthese

Dans ce chapitre, j’ai présenté mon étude de la relation entre ’intensité du flux EUV et
I’intensité des précipitations ioniques martiennes a partir des observations et mesures de la
sonde MAVEN. Il a été nécessaire de créer une méthodologie pour contraindre les conditions
solaires de facon a obtenir trois périodes d’intensité du flux EUV significativement différentes
mais avec toutes les autres conditions solaires similaires, tout comme avec la méme couverture

spatiale.
Les principaux résultats obtenus sont

1. Une anti-corrélation entre I’intensité du flux EUV et intensité des précipitations.
Nous trouvons qu’une croissance du flux EUV provoque une diminution du flux
précipitant ionique martien.

2. Cette anti-corrélation s’expliquerait par un taux d’ionisation moins important
pour un flux EUV plus faible, induisant une pénétration plus efficace du vent
solaire et par conséquent une région d’accélération plus proche de la planéte. La
proportion d’ions planétaires ré-impactant P’atmosphére serait alors plus
importante que lors du maximum d’activité. Ce que montre ce travail est que cet
effet est plus efficace que la simple augmentation du taux d’ionisation induit par

I’augmentation du flux EUV.

L’¢étude ici présente reste cependant limité a la phase du cycle solaire couverte par
MAVEN pour I'instant. A cela s’ajoute que le cycle solaire actuel est d’une faible amplitude.
Compte tenu du caractere inattendu des résultats de cette étude et de la complexité d’extraire
une dépendance uniquement en fonction du flux EUV, il est essentiel d’étendre ce travail a la

phase croissante du prochain cycle solaire jusqu’en 2025.
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Chapitre IV : Modélisation des précipitations ioniques

martiennes et comparaison aux observations MAVEN

Dans les chapitres précédents, j’ai présenté mes travaux sur les précipitations ioniques
martiennes réalisé€s a partir des observations de I’environnement martien par les instruments de
la sonde MAVEN. Ces études statistiques et observationnelles ont permis de mettre en évidence
des dépendances entre les conditions solaires et les précipitations ioniques. Cependant les
observations par satellite présentent des limites temporelles et spatiales. Leur période de
rotation autour de Mars, de 1’ordre de quelques heures (~2 heures pour MGS, ~4.5 heures pour
MAVEN et ~6.7 heures pour MEX) est importante et rend difficile le suivi temporel
d’éveénements ou phénomenes physiques impactant I’environnement martien, comme dans le
cas d’éruptions solaires (voir le chapitre III). De plus, en 1’absence d’une constellation de
satellites orbitant en permanence autour d’une planéte, les observations réalisées par un satellite
sont locales et ne permettent d’accéder simultanément aux conditions externes et internes a la
magnétosphere. L’orbite de MAVEN va ainsi progressivement se rapprocher de la plancte,
I’empéchant d’observer directement les parametres plasma du vent solaire. Il deviendra donc
de plus en plus complexe d’étudier les influences des conditions plasma du vent solaire sur
I’environnement martien. Troisiemement, dans le cas ou plusieurs processus physiques
influencent le méme parameétre observationnel ou interagissent ensemble, il peut étre difficile
de différencier leur contribution respective sans s’appuyer sur de longues séries temporelles

d’observation souvent limitées par la durée des missions spatiales.

La modélisation numérique offre la possibilité de remédier en partie aux limites intrinséques de
I’observation satellitaire. Les modeles peuvent étre utilisés afin de reproduire des observations
et approfondir les analyses qui peuvent en étre faites. Ils donnent notamment un contexte
tridimensionnel aux observations mais également, et cela de plus en plus grace aux

développements de modele non stationnaire, un contexte temporel.

Dans ce chapitre, nous présentons le résultat d’une ¢tude d’observations par le satellite
MAVEN s’appuyant sur une comparaison avec le modele magnétosphérique hydride LatHyS
pour « Latmos Hybrid Simulation » (Modolo et al., 2005; 2016). Nous avons tout
particulierement étudié I’influence de la pression dynamique du vent solaire sur les mécanismes
d’accélération, d’ionisation et de précipitation. Dans un premier temps, dans la section A., je
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présenterai brievement les différents types de modeles décrivant les interactions plasma/objet
avant de donner les principales caractéristiques du modele utilisé : LatHyS. Je poursuivrai dans
la section B avec les observations du flux EUV observé par MAVEN pour conclure avec les

résultats de 1’étude en section C.

A. Les modeéles décrivant les interactions plasma/objet

Dans un plasma, les particules d’une espéce « i », de masse m; et de charge g;, sont
caractérisées par une fonction de distribution f;(X,7,t) ou X et U représentent les vecteurs
positions et vitesse et ou t désigne le temps. L’évolution temporelle de la fonction f; est régie

par I’équation de Vlasov sans collisions ci-dessous :

fi = 0fi Qi (2, »_ = Ofi
A 67+mi(E+VXB) 5= =0

EectB désignent les champs électrique et magnétique, qui sont déterminés a partir des équations

de Maxwell :

Fri ~VxE Equation de Maxwell-Faraday

VxB = Hoi + Wo€p g Equation de Maxwell-Ampere

V-E = 5—5 Equation de Maxwell-Gauss

V-B=0 Equation de conservation du flux magnétique

7 et p. désignant la densité de courant et la densité de charge, p, et €ysont la perméabilité et la

permittivité du vide.
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1. Les différentes approches pour résoudre les équations régissant les interactions

plasma/objet

Plusieurs approches permettent de décrire la dynamique des plasmas en interaction avec
un objet planétaire. La premiere d’entre elles consiste a décrire la trajectoire des ions et des
électrons en résolvant le systéme d’équation Vlasof-Maxwell. Leur mouvement est régi par le
champ électromagnétique, lui-méme influencé par le déplacement des particules chargées,
induisant des courants €lectriques, que I’on peut résoudre par les équations de Maxwell. Il s’agit

de I’approche cinétique. Le courant est calculé selon 1’équation :

T = Z(Qinivi) - ene‘_/;
i

. y . \ . . L, . 17
Ou « 1 » désigne I’espece ionique de charge q;, de densité n; et de vitesse V;, avec « e »

—

désignant ceux des électrons (Kallio et al., 2011). n; et V, sont reconstruits a partir de la

connaissance des vitesses et positions d’un trés grand nombre de particules tests décrivant
chacune des especes présentes dans le domaine de simulation. Le principal avantage de
I’approche cinétique est la description des échelles €lectroniques, mais elle est en contrepartie
trés contraignante et trés colteuse d’un point de vue numérique puisqu’elle nécessite de
résoudre les équations du mouvement pour chaque ion, et chaque électron en raison des tres

petites échelles spatiale et temporelle imposées par la description cinétique des électrons.

La seconde approche possible est celle de la description fluide ou
magnétohydrodynamique (MHD) qui décrit I’évolution spatiale et temporelle de quantités
macroscopiques telles que la densité, la pression ou la vitesse fluide. Les équations employées
sont obtenues a partir des principes de conservation (masse, quantité de mouvement, énergie)
et sont complétées par les équations de Maxwell. Cette approche est privilégiée lorsqu’on
s’intéresse a des phénomenes physiques ou la description du mouvement cinétique des
particules peut étre approximée par la description des quantités macroscopiques, c’est-a-dire,
lorsque les échelles spatiales et temporelles considérées sont plus grandes que les échelles
physiques caractéristiques (comme la longueur de Debye) et le temps caractéristique du plasma

(fréquence cyclotron). Contrairement a I’approche cinétique, I’approche fluide est peu cotiteuse

124



2960
2961
2962

2963

2964
2965
2966
2967
2968
2969
2970
2971
2972
2973
2974
2975
2976
2977

2978

2979
2980
2981
2982
2983
2984
2985
2986

2987

2988

numériquement, mais ne permet pas de décrire les trés petites échelles spatiales notamment
celles des ions. Une description détaillée des approches MHD est donnée dans Ledvina et al.

(2008) et Kallio et al. (2011).

La derni¢re approche est celle du formalisme hybride, consistant a décrire les ions de
manicre cinétique, c’est-a-dire de décrire chaque espéce ionique comme un ensemble de
particules numériques (surnommé macro-particules ou test-particules) de poids ajustable, et de
traiter les électrons comme un fluide sans inertie pour assurer la quasi-neutralité de charge du
plasma. Elle repose sur plusieurs hypotheses. Premi¢rement, elle doit se baser sur des échelles
spatiales et temporelles grandes devant les grandeurs caractéristiques du plasma (rayon de
giration, fréquence cyclotron...). Deuxiémement, le fluide électronique décrit doit se trouver
proche de I’équilibre thermodynamique, et est donc représenté par une fonction de distribution
Maxwellienne. Enfin, seuls les modes basse fréquence sont modélisés (w K w, ou wpest la
fréquence du plasma), ce qui permet de négliger le courant de déplacement dans 1’équation de
Maxwell-Ampere. L’algorithme du modele hybride repose sur la méthode « Current Advance

Method and Cyclic leapfrog » de Matthews (1994). Son extension en 3D a été réalisée dans le

cadre de la thése de Modolo (2004). Le formalisme hybride et ses limitations sont décrites en

détails dans Ledvina et al. (2008) et Kallio et al. (2011).

2. Le modeéle utilisé : « Latmos Hybrid Simulation » (LatHyS)

Dans le cadre de cette étude, j utilise le modele hybride LatHyS. (Modolo et al., 2005 ;
2016) qui fut congu initialement pour décrire I’environnement planétaire de Mars. Il fut par la
suite adapté pour décrire les environnements de Titan (Modolo et al., 2007 ; Modolo and

Chanteur, 2008), Mercure (Richer et al., 2012) et Ganymede (Leclercq et al., 2016). L’évolution

temporelle des champs électromagnétiques et du mouvement des particules chargées y est
implémentée. Ce modele de simulation décrit la dynamique et la structure de 1I’environnement
ionis€ au voisinage de ces corps et caractérise 1’échappement atmosphérique en distinguant les

processus qui en sont responsables.

Le mode¢le hybride LatHyS dispose des avantages suivants :

e (C’est un modele multi-objet parallélisé.
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e Il dispose d’une description multi-espeéce du plasma, permettant de décrire la dynamique
de plusieurs especes ioniques a la fois pour le plasma incident (vent solaire) et le plasma
planétaire. Chaque espece dispose de leur propre identité chimique mais aussi de leur
propre caractéristique (densité, température, vitesse...).

e Il prend en charge de nombreux processus physiques comme la conductivité
ionosphérique, les collisions ion-atome, les productions d’espéce ionique locale...

e Il prend en compte I’interaction d’échange de charge entre atomes et ions.

Le mod¢le utilise comme entrées une description de la densité en 3-D des espéces H, O

et CO» représentant la thermosphere et 1'exosphére. La description des espeéces neutres est

modélisée a partir du modéle « LMD — Global Circulation Model » (Forget et al., 1999 ;
Chaufray et al., 2014) et du modele « Exospheric Global Model » (Yagi et al., 2012 ; Leblanc
et al., 2017).

B. Influence de la pression dynamique du vent solaire sur les
précipitations ioniques martiennes : résultats de simulation LatHyS et

observations MAVEN

Afin d’étudier et d’isoler les mécanismes d’accélération des ions et les processus de
production dans des conditions de pression dynamique différentes, nous avons choisi d’utiliser
un modele de simulation d’environnement planétaire en lien avec les observations des
instruments a bord du satellite MAVEN. Les effets et tendances de la pression dynamique sur
I’environnement martien ont déja fait 1’objet dans ma thése de plusieurs descriptions dans la

section A du chapitre II et dans la sous-partie 3 de la section B du chapitre 1.

L’objectif de cette étude est d’étudier I’évolution de la dépendance des précipitations
ionique en fonction de la pression dynamique. Dans cette section, nous présentons les résultats
que nous avons obtenus en comparant les observations par les instruments du satellite MAVEN
avec la modélisation par LatHyS. Ci-dessous est reproduit I’article soumis a la revue « Journal

of Geophysical Research ».
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Influence of the solar wind dynamic pressure on the ion
precipitation: MAVEN observations and simulation

results.
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Abstract:

Using the data from the SWIA and STATIC instruments on board Mars Atmosphere and
Volatile EvolutioN (MAVEN) and LatHyS (Latmos Hybrid Simulation) simulations, we
investigate the heavy ion precipitation into the Martian atmosphere. We discuss the influence
of the solar wind dynamic pressure on the ion precipitation using observations performed by
MAVEN from 04 June 2014 to 20 July 2017. The increase of the dynamic pressure from 0.63
to 1.44 nPa is clearly associated with an increase of the same order of magnitude of the
precipitating oxygen ion energy flux measured by MAVEN/STATIC from 9.9 to
20.6 X 10° eV.cm™2.sr™ 1. s 1at low energy (from 30 to 650 eV). In the same way, from 650
eV to 25000 eV, MAVEN/SWIA (all species) observed an increase from 22.4 to 42.8 X

107eV.cm™2.sr™1.s71 of the precipitating ion energy flux.

Performing two simulations using the average solar wind conditions for both solar dynamic
pressure regimes observed by MAVEN as input in the LatHyS model, we reproduce some of
the key characteristics of the observed oxygen ion precipitation. We characterize the oxygen
ions simulated by LatHyS by their energy and time of impact, their time of injection in the
simulation and initial position and the mechanism by which these ions were created. The model
suggests that the main cause of the increase of the heavy ion precipitation during an increase of
the solar dynamic pressure is the increase of the ion production by charge exchange,
proportional to the increase of the solar wind flux, which becomes the main contribution to the

ion precipitation at high energy.

128



3058

3059
3060
3061
3062
3063
3064
3065
3066
3067
3068
3069
3070

3071
3072
3073
3074
3075
3076
3077
3078
3079
3080
3081
3082
3083
3084
3085
3086

3087
3088

I Introduction

In the absence of a global magnetic field, Mars’ upper atmosphere interacts directly with the
solar wind. Planetary neutral species (mainly carbon dioxide molecules, hydrogen and oxygen
atoms) are ionized by photoionization, electronic impact or charge exchange and are accelerated
by the motional electric field of the solar wind. These charged particles can precipitate into
Mars’ atmosphere with energy up to several keV and induce a cascade of collisions, transferring
enough energy to atmospheric particles to exceed the Martian escape velocity (Luhmann and
Kozyra, 1991; Johnson, 1994). While this process, named atmospheric sputtering, may have
led to significant atmospheric escape in its early history, as suggested by Luhmann et al. (1992),
its contribution is nowadays minor compared to other neutral escape processes like Jeans escape
(Anderson and Hord, 1971; Krasnopolsky and Feldman, 2001) and photochemical escape
(Lillis et al., 2015; 2017), or ion escape process like pick-up ions (Luhmann, 1990; Fang et al.,
2010; Dong et al., 2017) and ion outflow (Lundin et al., 1990 ; Andersson et al., 2010).

Atmospheric escape induced by sputtering at the present epoch is expected to be small
compared to other mechanisms (Leblanc et al. 2017) and therefore difficult to quantify from
direct measurements. However, since heavy planetary ion precipitation (which we define as
having mass larger or equal to the mass of carbon atom) is the primary driver of atmospheric
sputtering (Johnson et al, 2000; Wang et al, 2014; 2015), it is essential to constrain the
dependence of the precipitating ion flux on present solar wind conditions in order to, potentially,
extrapolate the effect of this mechanism, over the Martian history. In situ measurements of
precipitating ions began with Mars Express (MEX) spacecraft, in orbit around Mars since
December 2003, (e.g., Chicarro et al., 2004; Barabash et al., 2006). Hara et al. (2011) reported
that MEX observed enhancements of precipitating heavy ions (e.g. O and 0F) during the
passage of Corotating Interaction Region (CIR) solar wind structures. This observation suggests
that heavy ion precipitation is highly variable and depends on the upstream solar wind
conditions at Mars. Thanks to Mars Atmosphere and Volatile EvolutioN (MAVEN)
measurements, observations of heavy ion precipitation during quiet solar wind conditions have
been reported by Leblanc et al. (2015), suggesting that atmospheric sputtering occurs almost

continuously at Mars.

Several investigations, either from observational or modeling studies, have highlighted the
influence of the plasma properties on the Martian environment. Edberg et al. (2009), Hall et al.
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(2016), Halekas et al. (2017) and Ramstad et al. (2017) have shown that the solar EUV
irradiance and the solar wind dynamic pressure have an influence on the position of plasma
boundaries such as the Magnetic Pile-up Boundary (MPB) and the Bow Shock (BS). Indeed,
the newly created exospheric ions can act to slow the solar wind flux, which can move the bow
shock position away from the planet (Hall et al, 2016). Moreover, Lundin et al. (2008) also
showed that the size of the Martian obstacle (estimated as proportional to the BS position)

influences the ion atmospheric escape rate.

The statistical study by Hara et al. (2017a) has showed that precipitating ion fluxes observed
by MAVEN (Jakosky et al., 2015) vary at least by an order of magnitude (typically between
10* cm™2.s71sr™! and 10% cm™2.s71sr™! for ions with energies higher than 25 eV)

depending on the upstream solar wind conditions such as the dynamic pressure, the magnitude
of the interplanetary magnetic field, and the motional electric field direction E= —sz X ﬁsw

with sz the solar wind velocity and §SW the interplanetary magnetic field vector. Indeed, it
has been shown by several theoretical studies (Luhmann and Kozyra 1991; Chaufray et al.
2007; Curry et al. 2015) that the orientation of the motional electric field may influence the

energy and intensity of ion precipitation on Mars. These studies suggested that the integrated
total precipitating ion fluxes are globally larger in the -E hemisphere than in the +E hemisphere.
Pickup oxygen ions formed in the “E hemisphere are accelerated towards Mars and can

precipitate while oxygen ions formed in the +E hemisphere are accelerated away from Mars
and can escape. Such results have been observed by Martinez et al. (2019a) and Hara et al.

(2017a) thanks to MAVEN.

Curry et al. (2015) have studied the response of Mars O" pickup ions to an ICME (March 8,
2015) with a test-particle approach and found that the oxygen ion precipitation depends on the
phase of the ICME with a maximum of precipitation during the shock. After the passage of the
ICME shock, the precipitating flux of the ejecta phase decreases but still remains greater than
the precipitating flux during the pre-ICME phase. Based on a similar approach, Fang et al.
(2013) have shown that oxygen ion precipitation can vary by at least one order of magnitude
due to the variation in dynamic pressure during ICME or CIR solar wind events. Similar
conclusions have been reported by Hara et al. (2011) with Mars Express observation or by
Martinez et al. (2019a) with MAVEN observations during the September 2017 solar events
(Lee et al. 2018).
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Complementary to observations, models can provide an extended set of information to better
characterize the physical processes under investigations. By being able to take into account a
wide variety of physical processes in time and space, models can be used to reproduce
observations and investigate the resulting mechanisms. They provide a three-dimensional
context for the observations. At the beginning of Martian exploration, with Mariner 4 or Phobos
2, computer simulations have been found very useful for investigating the physic mechanisms
of the atmospheric escape (Luhmann and Kozyra, 1991; Luhmann, Jonhson & Zhang, 1992;
Johnson, 1994; Leblanc & Johnson, 2001; 2002; Dubinin & Lundin, 1995; Fang et al., 2010).
Some studies also make it possible to model the present and past contributions of these
mechanisms to atmospheric escape (Chassefiecre & Leblanc, 2004). Combining MEX
observations and sophisticated global model simulations, Diéval et al. (2012) have shown that
the precipitating protons originate from both the solar wind and the planetary exosphere. Here,
we use model to simulate the potential effects of the solar dynamic pressure on the ion

precipitation.

In this paper, we further analyze the role of the solar dynamic pressure on the ion precipitation
by performing a detailed analysis of MAVEN measurements combined with the simulation of
its potential effects. The LATMOS Hybrid Simulation (LatHyS) model (Modolo et al, 2016) is
used to constrain the processes that may control the ion precipitation. The instruments and data
used to perform this analysis, as well as the methodology developed are described in section II.
The model is described in section III whereas section IV present the main results and lessons

derived from the simulation/measurement comparisons and section V the conclusions.

I MAVEN measurements of the solar wind conditions and precipitating ion flux

II.1. Instruments and Data

The large set of MAVEN instruments (Jakosky et al. 2015) allows us to characterize the
precipitating ion flux as well as the upstream solar wind conditions and also to constrain the
atmospheric and plasma properties of the Martian environment. In this study, we use
measurements performed by the Solar Wind Ion Analyzer (SWIA; Halekas et al., 2015), the
SupraThermal and Thermal Ion Composition (STATIC; McFadden et al., 2015), the
Magnetometer (MAG; Connerney et al., 2015a; 2015b) and the Solar Extreme Ultraviolet
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Monitor (EUVM; Eparvier et al., 2015). The MAVEN/SWIA instrument is an energy and
angular ion spectrometer. In this work, we use the SWIA coarse survey data product, covering
an energy range between 25eV/q and 25keV/q with 48 energy steps logarithmically spaced, a
field of view (FOV) of 360°x90° with 64 angular bins and 4s time resolution. The
MAVEN/STATIC instrument is an energy, mass and angular ion spectrometer. We used the
STATIC “D1” data product, covering an energy range between 0.1eV/q and 35keV/q with 32
energy steps logarithmically spaced, a field of view (FOV) of 360°x90° on 64 angular bins and

8 mass bins covering a mass range from 1 amu to 80 amu with a 4s time resolution.

We mainly based our study on MAVEN/SWIA despite the lack of mass resolution because
MAVEN/STATIC operates mostly in conic mode (McFadden et al. 2015) below 350 km in
altitude leading to a limited coverage for ions with energy larger than 650 eV. In the following,
we use MAVEN/STATIC to refine our analysis for energies below 650 eV. Moreover, in order
to avoid any potential bias in the measurement due to spacecraft charging, we only consider
precipitating ions with energies larger than 30 eV. Although MAVEN/SWIA does not have
mass resolution, it can be used to estimate the evolution of heavy ion precipitation for the high
energy range. Pickup ions can be accelerated by the motional electric field up to a maximum

energy limit (Jarvinen and Kallio, 2014; Rahmati et al., 2015) which is:

Emax(M*) = 4 x my » UZy * sin®(Oyp) = 4 * Egy * (%) * sin®(8yp) (1)
P
Where M is the species with a mass m,, and 5 is the angle between the solar wind velocity
and the interplanetary magnetic field, my is the proton mass and Egy, is the energy of the solar
wind proton. The maximum energy is 4 times that of the solar wind, that is, typically around
four times 800 eV to 1 keV for nominal conditions for planetary protons and four times 2.4 keV
to 4 keV for planetary helium ions. Therefore, any ions precipitating with energy larger than
few keV are most probably planetary ions with masses larger than the proton and helium

masscs.

The MAVEN/EUVM measures the solar irradiance in three bands from the soft X-ray to the
EUV range (in three spectral bands 0.1-7nm, 17-22nm and 121-122nm) with a temporal
resolution of 1s. To characterize the solar EUV irradiance, we use MAVEN/EUVM channel A

which measures solar irradiance between 17 and 22nm.
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The solar wind density, solar wind velocity, and Interplanetary Magnetic Field (IMF) vectors
are measured by MAVEN/SWIA and MAVEN/MAG and averaged on an orbit-by-orbit basis
while MAVEN is in the pristine solar wind (Halekas et al., 2017). In this work, we use the Mars
Solar Electric (MSE) coordinate system in which the X-axis points toward the Sun, the Z-axis
is aligned with the solar wind motional electric field and the Y-axis completes the right hand

system (Fedorov et al., 2006).

1I.2. Upstream and planetary conditions

To investigate the dependence of the precipitating ion flux with respect to the solar wind
dynamic pressure, we used the method developed by Dong et al. (2017) and Martinez et al.
(2019b). In absence of permanent solar wind monitoring, we assume that the averaged solar
wind parameters, measured by MAVEN when inside the solar wind, are constant during the
whole orbit as explained in Martinez et al. (2019b). Solar wind parameters on an orbit-by-orbit
basis, when MAVEN was in the solar wind, are then used to determine the average solar wind

parameters for a given set of measurements.

We organize MAVEN data into two sets of measurements corresponding to two different solar
wind dynamic pressure conditions: a low dynamic pressure case with values between 0.3 and
1.0 nPa and a high dynamic pressure case with values between 1.0 and 2.6 nPa. The IMF
strength (Bjyr) is also imposed between 2.2 and 6.7 nT. The solar wind dynamic pressure is
defined as Pgyp = manWVSZW, where m,, is the mass of the proton, ngy, and V,, the solar wind
density and velocity. For both sets of measurements, we determine the mean solar wind

conditions and calculate the norm of the solar wind motional electric field defined as E =

|[Vsw X Biur|, the solar wind particle flux defined as Fsy, = ngyVsyy, the Alfven Mach number
defined as My = V‘f—w (with the V4 the Alfvén speed), the magneto-sonic Mach number M,,s as
A

defined in Edberg et al., (2010) and the MSE angle as defined in Martinez et al., (2019a). The
MSE angle corresponds to the anticlockwise angle between the MAVEN’s location in MSE
coordinates during it measurements of the precipitating ion flux and the East MSE direction

(MSE longitude equal to +180° and latitude equal to 0°).
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High Pdyn Low Pdyn Common
[1.0,2.6] nPa [0.3,1.0] nPa J coverage (%)
u+o | 022+004 | 0224003
EUV Flux
W.my | 0.19 0.20 85.5
Q75 0.24 0.23
Dynamic ut+to | 144+041 | 063+0.19
pressure Q25 1.13 0.46 0.0
(nPa) Q75 1.63 0.79
Lto 96 + 28 96 + 28
Solar Zenith
e ©) Q25 80 77 89.7
Q75 115 118
u+to | 144+055 | 1.04+045
Electric field
m¥ 1) Q25 1.00 0.74 68.6
Q75 1.77 1.20
u+o | 390+112 | 323+095
ngl; Q25 2.92 2.50 69.1
Q75 4.52 3.60
uto 448 + 80 423 +78
Speed
o 5-1) Q25 376 370 80.1
Q75 495 467
_ u+o | 467+193 | 2254097
]()c ‘;‘f_‘g Q25 3.8 1.49 40.9
Q75 5.69 2.78
u+o | 178+ 110 203 + 110
MSE angle(®) | Q25 94.7 153 86.2
Q75 263 322
uto | 115+30 91425
Al?:;xiwh Q25 9.3 73 68.9
Q75 13.1 10.8
ut+to | 776 +136 | 710+138
Magnetosonic
e | Qs 6.83 6.10 86.4
Q75 8.58 8.07
Solar wind | AT | 198+062 | 0914029
flux Q25 1.57 0.68 23.5
(10° em™2s7%) 75 236 1.09
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Table 1: Mean u, standard deviation o, first quartile Q25 and third quartile Q75 of the solar
zenith angle and each solar planetary parameter distribution for the two sets of precipitating
flux measurement. The last column provides the percentage of the area in common between the

two distributions.

These parameters are displayed in Table 1. The last column of Table 1 presents the coverage
distribution, as defined in Martinez et al, (2019b), showing the percentage of common
distribution for a given parameter between the two dynamic pressure groups. Except for the
solar wind density and flux, and obviously for the dynamic pressure, all solar wind properties
show similar variations with about 70%, or more, of the distribution of each of these parameters
in common. In other words, the EUV irradiance, IMF intensity, Alfven and magnetosonic Mach
numbers, solar wind speed and MSE angle are similar during these two set of measurements.
The spatial coverage of the ion precipitation measurements, characterized by the MSE angle

and the solar zenith angle, is also similar during these two set of measurements.

The presence of crustal magnetic fields (Acufia et al., 1999; Connerney et al., 2005) can
influence locally the precipitating ion flux, as shown by Hara et al. (2017b). In order to limit
the potential influence of the crustal fields (Leblanc et al. 2017; Hara et al. 2017b), we also only
consider measurements performed when the average magnetic field between 200 and 350 km
was less than 60 nT. Moreover, to further limit the potential role of the crustal fields on the
precipitation, we also consider only MAVEN measurements performed when the main crustal
field region (centered at 180° GEO East longitude and -50° GEO latitude) was in the nightside,

meaning when the subsolar point has a GEO longitude from -60° to 60°.

1I.3. MAVEN’s ion precipitation measurements

In order to reconstruct the precipitating ion energy flux, we use the method developed by
Leblanc et al. (2015) and Martinez et al (2019a). We use MAVEN observations of the two sets

of measurements performed between 200 and 350km. Within such altitude range, any ions
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moving toward the planet in a cone of less than 75° with respect to the local nadir direction has
a very large probability to impact Mars’ atmosphere. Therefore, to reconstruct the precipitating
flux, we sum all measurements of SWIA (and STATIC) anodes with a FOV corresponding to
a cone of less than 75° from the local zenith direction. Moreover, in order to exclude the
reconstructed precipitating flux with poor coverage, we only consider measurements during
which the total FOV of SWIA (and STATIC) anodes covers more than 65% of the 75° solid
angle cone centered on the zenith direction. In the case of MAVEN/SWIA measurements,
which has a low signal-to-noise ratio at high energy, we adapted the method from Martinez et

al. (2019a) to remove an average background induced by Solar Energetic Particles (SEP).

Compared to MAVEN/SWIA, MAVEN/STATIC is less sensitive to SEPs because its
measurements technique is based on double coincidence (McFadden et al., 2015). In case of
intense SEP events or background level, STATIC measurements with poor quality were flagged
and systematically excluded from our analysis. So, the background level of MAVEN/STATIC

is assumed to be negligible.

In this study, MAVEN observations obtained from June 4", 2015 to July 20%, 2017 have been
categorized into two groups with similar spatial coverage: high dynamic pressure with 1.44 nPa
averaged on 226 ion precipitation spectra by MAVEN/SWIA, and low dynamic pressure with
0.63 nPa averaged on 454 ion precipitation spectra by MAVEN/SWIA.

i LatHvS Model

In order to simulate the Martian environment and the precipitating heavy ion flux, we choose
to use the hybrid approach which describes ions with a kinetic approach while the electrons are
treated as a fluid (Modolo et al. 2016). The hybrid model called LatHyS is a 3-D multispecies
parallelized model that simulates the interaction of the solar wind plasma with the neutral
environment of the planet, characterizing all plasma regions in the vicinity of the planet. A
detailed description of the LatHyS model can be found in Modolo et al. (2005 and 2016). The
model uses as inputs a 3-D density description of H, O and CO; representing the thermosphere
and exosphere. The neutral species description is modeled from the LMD - Global Circulation
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Model (Forget et al, 1999; Chaufray et al. 2014) and the Exospheric Global Model (Yagi et al,
2012; Leblanc et al, 2017). The state of the neutral environment corresponds to solar longitude
Ls=270°. The spatial resolution of the LatHyS results presented in this paper is Ax = 57 km,
and a mean solar activity is assumed for all the models (LatHyS, EGM, LMD-GCM) and for

the two solar wind dynamic pressure cases.

Simulations are set up with typical solar wind parameters based on the orbit-by-orbit average
solar wind parameters for the two groups of solar wind dynamic pressure, from Table 1. To
facilitate the interpretation of the simulated precipitation fluxes, the interplanetary magnetic
field is taken with only a B, component. For the period of high dynamic pressure we have:

ngw = 4.7cm™3, Vsy, = 450 km.s™! and B, = 4.0 nT. For the period of low dynamic

1

pressure we have: ngy, = 2.2cm™3, Vs, = 424 km.s™! and B, = 3.2 nT. Simulations are

performed with a sub-solar longitude at 0° and a subsolar latitude at -23°, meaning that the main
crustal field region is located in the nightside. To further analyze simulation results, for each
particle we record the information of the injection position, the ionization mechanism of the
particle, the injection time, the precipitation time and its precipitating energy. Three main
sources of ions are implemented in the simulation model. A simplified set of ionospheric
chemistry equations is included (below 350 km) and particles created in this region are labeled
as ionospheric particles. Particles can also be produced by photo-ionization above 350 km,
where the optical depth is negligible, or undergo charge exchange reactions. Information

concerning the ionization processes are detailed in Modolo et al. (2016).

In this study, we consider only oxygen ions. Heavier ions (such as Ar*, 0 and CO3) are not
considered because of their much lower density at high altitude according to Fox (2004) so that
their contribution to atmospheric sputtering should be very limited in intensity. Once a steady
state of the simulation is achieved, O" ion precipitating (¥, < 0) below 250 km in altitude are
recorded in order to construct an energy flux map on a 4.5°x4.5° longitude-by-latitude grid. To
have meaningful statistics on the precipitating O" ions, the accumulation is performed over 100
solar wind proton gyro-periods (about 6-7 transit times of the simulation box). Each energy

. . ) . . . dE
spectra corresponding to the impacting O" flux is computed with an energy resolution of - =
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~17% for energy larger than 2 eV. With more than one million precipitating numerical particles
for each simulation, the modelled sample is large enough to be statistically significant. The
stationarity of the solution has been checked by comparing energy spectra at each grid point of
the map for various accumulation intervals. We found a temporal standard deviation of 15-20%

indicating that the simulation converged to a stable solution.

In order to compare simulation and observation, a similar methodology to reconstruct the

simulated precipitation as for MAVEN measurements have been used:

- For each sequence of observation, the portion of MAVEN trajectory during
which the precipitating flux was measured (between 200km and 350km in
altitude) is reconstructed in the simulated MSE reference frame.

- The simulated energy spectra of the precipitating flux along each of these
portions of MAVEN trajectory are then reconstructed and averaged. If, for a
given energy bin, the simulated flux is lower than the threshold corresponding
to MAVEN/SWIA background, the simulated precipitated ion energy flux, for

this energy bin, is not considered to calculate the average.

IV LatHvS simulated precipitation and MAVEN precipitating measurements

IV.1. Comparison between MAVEN observation of the precipitating flux and
LatHyS simulated flux

Figure 1 shows the comparison of the spectrum of the average precipitating ion energy flux for
MAVEN/SWIA, MAVEN/STATIC and as simulated for the two dynamic pressure cases. The
energy dependence of the differential flux is similar from one solar wind dynamic pressure case
to the other for both instruments. For both dynamic pressure cases, the low-energy component
of the precipitating oxygen ion energy flux measured by MAVEN/STATIC and simulated
follow similar dependency with higher fluxes for larger dynamic pressure. Below 50 eV, we
notice an increasing discrepancy between observation and simulation. This difference can be,
in part, explained by the limited resolution of the simulations (57 km). At low energy, the main
component of the oxygen ion precipitation comes from the ionospheric region (below 350 km
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in altitude) where the spatial resolution of the simulation remains several times higher than the
thermospheric height scale (11-20 km). Because of this, ion production in the ionosphere
(below 350 km in altitude) is probably poorly described, making it less sensitive to any external

variations.

For energy larger than a few keVs, as explained in section II.A, MAVEN/SWIA observed ion
precipitation should be in large proportion composed of O" ions. Above 3 to 4 keV, there is a
clear increase of the measured and simulated precipitating fluxes from the low dynamic
pressure case to the high dynamic pressure case. The gap between the MAVEN/SWIA curves
(all species) and those of the model (only oxygen ions) between 300 eV and 3-4keV can be
explained by the contribution of other species in the observed ion precipitation (mainly protons,

in particular around the solar wind energy, probably produced in the hydrogen corona).

Table 2 shows the integrated precipitating ion energy flux for each dynamic pressure case and
two energy ranges: low energy [30-650] eV) and high energy [650-25000] eV. The ion
precipitation increases when the dynamic pressure of the solar wind increases, as previously
observed by Hara et al. (2017a) with MAVEN/SWIA and MAVEN/STATIC measurements. It
increases by a factor between 1.7 and 2.0 at low energy and by factor 1.9 to 2.1 at high energy.
Both simulation and observation agree relatively well when comparing the two dynamic
pressure cases, even if the simulation predicts a systematic factor ~4 lower integrated flux with
respect to SWIA observed precipitation for both solar dynamic pressure cases and energy
ranges. At high energy, this factor can be partially explained by the fact that the modelled
precipitating ion energy flux becomes lower than the MAVEN/SWIA background and so, the
energy ion flux is not considerate, which slightly underestimate the modelled ion precipitation.
In other words, even if the simulation did not perfectly reproduce the absolute intensity of the
observed precipitation, the simulated variation of the precipitating flux with increasing pressure
might be driven by a similar mechanism to the one controlling the dependency of this flux in

MAVEN observations.
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Figure 1: Average precipitating ion differential energy spectra as measured by
MAVEN/SWIA (black — all species), MAVEN/STATIC (orange — oxygen mass) and
simulated (blue — oxygen mass) during high pressure period (line) and low pressure period

(dashed line). The verticals lines correspond to the standard error of the average flux.

Integrated precipitating ion energy flux
Low energy High energy
[30-650] eV [650-25000] eV
SWIA
(all 4.27 (£0.93) x 107 42.8 (+11.1) x 107
species)
High pressure ;
period STATIC 2.06 (£0.41) x 10
Model 1.03 (£0.08) x 107 10.8 (£0.6) x 107
Low pressure SWIA
pr (all 2.57 (+0.58) x 107 22.4 (£7.2) x 107
period .
species)
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STATIC | 9.89 (+1.98) x 10° ><
Model 6.07 (+0.04) x 106 5.10 (+£0.15) x 107
SWIA
(all 1.66 1.91
Ratio species)
HPDYN/LPDYN | STATIC 2.08
Model 1.70 2.12

Table 2: Integrated precipitating ion energy flux as measured by MAVEN/STATIC (only
oxygen ion) and MAVEN/SWIA (all species) and modelled by LatHyS (only oxygen ion) for
each period. The last three line correspond to the ratio between the high pressure period
values and the low pressure period values for each instrument. In brackets, the I-sigma
standard deviation (uncertainty) of the precipitating ion energy flux values. The integrated

ion precipitation unit is in eV.cm™ 2. sr~1s71,

IV.2. Origins and parameters controlling the simulated precipitating fluxes

Figure 2 displays the impact energy of the precipitating oxygen ions (of ionospheric origin,

created by photo-ionization or by charge exchange) as a function of their injection (creation)

position in the (X, p) coordinate system with p = VY2 + Z2, for the low pressure case. The
negative values of p correspond to the Southern Hemisphere MSE (Z < 0) while positive values
indicate the Northern Hemisphere (Z > 0). The lack of injected particles behind Mars is
explained by the shadow of the planet, preventing photo-ionizations. The precipitating ions with
energy higher than the solar wind (800 eV - 1 keV) are formed in the southern hemisphere MSE
and their final energy depends on their altitude of creation (by ionization). This energy-altitude
injection relation is consistent with Jarvinen et al. (2018) and can be explained by the time spent
by an ion in the high electric field regions (essentially the solar wind and the magnetosheath).
In the northern hemisphere, it can also be seen that precipitating ions are mainly formed within
or downstream of the pile-up magnetic region. The high-energy ions precipitate mainly in the
Southern hemisphere and on the Martian dayside (not shown) as simulated in Luhmann and

Kozyra (1991). This distribution of the origin position of precipitating ions and their impact
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energy can be explained by the intensity of the electric field and its direction (Chaufray et al.,
2007; Curry et al., 2015). In the upstream solar wind and the magnetosheath, the newly born
ions will be accelerated in the direction of the convective electric field. lons formed in the
northern hemisphere MSE will be moved away Mars, while ions formed in the southern
hemisphere MSE will be accelerated toward Mars, as observed in Hara et al. (2017a). This is
why for high X > 0 and p > - 0.5 in Figure 2, there are almost no precipitating ions formed
upstream the bow shock. The ions formed inside the magnetosheath will see a disturbed electric
field direction which may lead them to precipitate. To summarize, this result indicates that
oxygen ions created above the ionosphere in the —E hemisphere can more easily precipitate
toward the planet rather than those created in the +E hemisphere, in good agreement with

previous numerical simulations (Chaufray et al., 2007; Fang et al., 2010; Curry et al., 2015).
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Figure 2: Map of the origin position of the precipitating ions produced either in the ionosphere
(below 350 km in altitude), by photo-ionization or by charge exchange for the low pressure
period. The impact energy of the modelled ions is shown in color. The black lines correspond
to the ion magnetopause boundary (closest to Mars) and bow shock (farthest from Mars)
location. The dashed white circle corresponds to the upper limit of the ionosphere (350 km in

altitude).
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Figure 3 displays the energy distribution of the simulated precipitating oxygen ion energy flux
averaged over the whole oxygen ion precipitation map (without removing the background value
of MAVEN/SWIA). In the high dynamic pressure case, the maximum energy of the ions
impacting the atmosphere reaches 14 keV whereas in the low dynamic pressure case only 10
keV. This illustrates the fact that ions created at the same position see a stronger electric field

1

intensity in the case of high pressure (E = 1.44 mV.m™" upstream of the bow shock) than in

1

the case of the low pressure (E = 1.04 mV.m™" upstream of the bow shock)

As a matter of fact, the main difference between the two modelled dynamic pressure cases can
be described as a global shift in energy, associated with a change in the local electric field
intensity, and an increase of the intensity of the precipitating ions. As an example, in the case
of the ionospheric ions (red lines in Figure 3), there is a significant increase of the precipitating
flux with increasing dynamic pressure above 50 eV, as observed by the MAVEN/STATIC. In
the same way, in the case of the ions produced by photoionization Figure 3, there is globally an
increase in energy of the precipitating ions due to the increase of the electric field close to Mars

when increasing the dynamic pressure.
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Figure 3: Simulated precipitating oxygen ion differential energy spectra. Solid line: high

dynamic pressure case. Dashed line: low dynamic pressure case. Red lines: oxygen ionospheric
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ions. Dark blue lines: oxygen ions produced by charge exchange. Light blue lines: oxygen ions
produced by photo-ionization. Black lines: total precipitating oxygen ions flux. Vertical lines:

standard deviation of the flux estimated by performing several snapshots during the simulation.

However, in the case of the ion produced by charge exchange, a higher dynamic pressure
induces not only a gain of energy of the precipitating particle but also an increase in the charge
exchange ionization rate between solar wind protons and O atmospheric neutral particles which
should be proportional to the solar wind particle flux ~ngy, Vs,. The ionization rate by charge
exchange should increase by a factor ~2.3 which is the ratio between the solar wind flux in the
high dynamic pressure case to the solar wind flux in the low dynamic pressure case. This ratio
is very close to the ratio of the precipitating fluxes of the ions produced by charge exchange
between the high and low dynamic pressure cases (equal to ~2.7). On the other hand, the
production rates of ion in the ionosphere or by photo-ionization are not or only in a limited way
influenced by the change of the solar wind dynamic pressure. As shown in Figure 3 in the case
of the high dynamic pressure (dark blue line), the precipitating flux is dominated by ions
produced by charge exchange above 1 keV. In the low dynamic pressure case, charge exchange

and photo-ionization produces roughly the same amount of ions according to the simulation.

The main lessons from the simulation are:

- An increase of the dynamic pressure should lead to a global increase of the
energy of the ion precipitating in the atmosphere, roughly proportionally with
the change of the motional electric field in the undisturbed solar wind.

- An increase of the dynamic pressure should lead to an increase of the charge
exchange rate in a proportion roughly equivalent to the increase in solar wind
flux. This effect should be observable at high energy, above typically 1 keV,
where the contribution of the charge exchange mechanism on the production of
the precipitating ion starts to dominate.

- Below 1 keV, the precipitating ion energy flux should be dominated by the
ionospheric ions which are poorly described by LatHyS due to a limitation in

spatial resolution.
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We also evaluated the impact of the dynamic pressure on the plasma boundaries (essentially on
the bow shock position) by comparing the precipitating flux of oxygen ions produced by photo-
ionization upstream of the bow shock for both cases. With a small difference between the two
cases, we concluded that the precipitating ion flux is only weakly influenced by the compression

of the bow shock with increasing solar dynamic pressure (see supplementary document).

V  Summary and Conclusion

Solar wind observations around Mars from the MAVEN spacecraft from 04 June 2015 to 20
July 2017 are organized into two sets of measurements corresponding to two periods of
significantly different solar dynamic pressure. Beside different solar wind conditions, all other
parameters that could potentially influence the state of Mars’ atmosphere and magnetosphere
are carefully estimated in order to be equivalent in both samples (by selecting only observations
with the same solar conditions and geographic coverage). From these two periods, we then use
MAVEN portions of orbit between 350 and 200 km in altitude to reconstruct the precipitating
ion energy fluxes from SWIA (Halekas et al. 2015) and STATIC (McFadden et al. 2015)
measurements following the method developed in Leblanc et al. (2015) and Martinez et al.

(2019a).

The average solar conditions of each period are then used to simulate Mars’ environment using
LatHyS hybrid model (Modolo et al. 2016). These two simulations are realized for the same
solar extreme ultra-violet conditions, the same season of the Martian atmosphere (LS = 270°),
with the same orientation of the Interplanetary Magnetic Field and the main crustal field placed
in the nightside. A method is also developed in order to reconstruct the oxygen ion precipitation

from both simulations using the same approach as when analyzing MAVEN measurements.

The precipitating ion energy flux measured by MAVEN/STATIC and MAVEN/SWIA
increases with the increase of the solar wind dynamic pressure, which is consistent with
previous studies (Hara et al., 2017a). The increase of the dynamic pressure from 0.63 to 1.44
nPa is clearly associated with an increase at the same order of the precipitating oxygen ion
energy flux measured by MAVEN/STATIC from 9.9 to 20.6 X 10° eV.cm™2.sr™1.s71 (aratio
of ~2.1) for the low energy range (from 30 to 650 eV). From 650 eV to 25000 eV, observations
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by MAVEN/SWIA show an increase from 22.4 to 42.8 X 107eV.cm™2.sr™1.s7! (a ratio of

~1.9) with a similar order as the increase in solar wind dynamic pressure.

Such increase can be explained, according to the simulation results by several mechanisms. The
increase of the dynamic pressure leads to a global increase of the energy and intensity of the
ion precipitating into the atmosphere. In terms of energy differential precipitating flux, this is
equivalent to a shift in energy of the flux proportional to the increase of the solar wind
convective electric field intensity upstream to Mars, and an increase of the intensity of the
energy differential precipitating flux, proportional to the increase of the solar wind flux because
an increase of the solar wind flux also implies a change of the charge exchange rate between
the incident solar wind ions and the planetary exosphere. Such effect is particularly observable
above 1 keV in the simulated precipitating ion energy flux where the flux is in a large proportion

composed of planetary oxygen ions formed by charge exchange.
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C. Synthese

Dans ce chapitre, j’ai étudié¢ I’influence de la pression dynamique sur les précipitations

ioniques martiennes en utilisant les données d’observation des instruments MAVEN/SWIA et

MAVEN/STATIC et les résultats de simulation issues du modele LatHysS.

Les principaux résultats de 1’étude sont :

Les observations par MAVEN/SWIA et MAVEN/STATIC montrent que
I’augmentation de la pression dynamique conduit a une augmentation des
précipitations ioniques martiennes, ce qui est en accord avec les observations de

Hara et al. (2017D).

L’analyse des populations d’ions précipitant par les simulations issues de LatHyS
montre que l’augmentation de la pression dynamique conduit a une
augmentation du taux d’échange de charge, ¢quivalent a I’augmentation du flux
de particule du vent solaire. Cet effet est particulierement observable au-dessus de 1
keV, énergie au-dela de laquelle le mécanisme d’échange de charge domine la
production des ions précipitants.

L’augmentation de la pression dynamique conduit & une augmentation de
I’énergie des ions précipitant dans D’atmosphére. Cette augmentation est
proportionnelle a celle du champ électrique de convection du vent solaire.

En dessous de 1 keV, les ions ionosphériques sont la principale source de
précipitation ionique. Pour cette population d’ion, le modele LatHyS n’est sans
doute pas assez précis a cause de la résolution spatiale peu adaptée a la description
de I’ionosphére par ce modele.

La compression de 1’onde de choc planétaire induite par 1’augmentation de la
pression dynamique du vent solaire semble trés faiblement influencer le flux d’ion

précipitant.
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Conclusion et perspectives

Cette thése, effectué au LATMOS, a eu pour objectif principal de déterminer les
dépendances des précipitations ioniques martiennes en fonction des conditions solaires et
planétaires a partir des données des instruments de la mission MAVEN. Les précipitations
ioniques sont a I’origine du criblage atmosphérique qui est potentiellement I’un des mécanismes
d’échappement de 1I’atmosphere martienne. Le taux d’échappement par criblage étant difficile
a mesurer directement, son estimation repose principalement sur ’utilisation de modéles
analytiques ou numérique. Mais tous ces modeles dépendent en premier lieu d’une estimation
précise du flux de particules impactant 1’atmosphére et surtout de sa dépendance en fonction

des conditions solaires.

Contraindre la dépendance des précipitations ioniques dans I’atmosphére martienne en
fonction des conditions solaires peut donc permettre de quantifier les pertes atmosphériques
actuelles induites par le criblage mais surtout permet d’extrapoler I’effet de ce mécanisme aux
conditions solaires passées. En s’intéressant a I’'un des mécanismes potentiellement a 1’origine
de la perte atmosphérique de Mars, cette theése répond donc a I’un des objectifs de la mission
MAVEN, mission dédiée a 1’é¢tude et la caractérisation de I’échappement martien actuel et
passé. Le travail effectué¢ dans cette theése s’est articulé autour de I’analyse des données des
instruments de la sonde spatiale MAVEN, en orbite autour de Mars depuis septembre 2014 afin

d’étudier le role des conditions solaires et planétaires sur les précipitations ioniques martiennes.

Ma premicre étude s’est focalisée sur les facteurs influengant les précipitations ioniques
martiennes durant les événements solaires intenses de septembre 2017. Une corrélation a ainsi
¢été mise en évidence entre le passage d’un événement énergétique solaire produit par une
¢jection de masse coronale et I’augmentation du flux précipitant ionique. Ces augmentations
ont été principalement associées a 1’accroissement de la pression dynamique du vent solaire,
mais sans qu’une corrélation systématique entre les deux intensités n’ait pu étre déterminée.
L’étude a aussi montré I’influence de la direction du champ électrique de convection induit par
le vent solaire sur D’intensit¢ du flux précipitant, celle-ci étant plus importante dans
I’hémisphere vers lequel le champ électrique pointe. Cependant, aucune dépendance entre
intensité¢ du flux EUV et du flux précipitant ionique n’a pu €tre mis en évidence durant cette

période.
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Cette absence de dépendance m’a conduit a réaliser une étude dédiée (chapitre III). La
photo-ionisation étant I’une des principales sources d’ions, il était attendu que 1’augmentation
de l’intensit¢ du flux EUV impliquerait une augmentation des précipitations ioniques. Au
contraire, 1’analyse détaillée des observations des instruments de la sonde MAVEN a mis en
¢vidence que I’intensité des précipitations ioniques décroit de fagon linéaire lorsque I’ intensité
du flux EUV croit. Cette anti-corrélation pourrait étre partiellement expliquée par le mécanisme
d’échange de quantit¢ de mouvement entre le plasma incident (le vent solaire) et le plasma
planétaire (« mass-loading »). En effet, ce mécanisme est d’autant plus efficace que la densité
ionique de 1’exosphére est importante et modifie les conditions d’accélération des ions

planétaires ainsi que leur probabilité d’impacter 1’atmosphére martienne.

La derniére étude, présenté en chapitre IV, traite du role de la pression dynamique dans
les mécanismes de précipitation. Les observations du vent solaire par MAVEN ont été utilisées
pour organiser les mesures en deux périodes ayant une intensité de pression dynamique
significativement différente. Ces observations ont ensuite ¢t¢ moyennées afin de pouvoir
initialiser deux simulations du mod¢le LatHyS. La comparaison entre mesures de la sonde
MAVEN et les résultats de ces simulations nous a permis de mettre en évidence que
I’augmentation de la pression dynamique induit une augmentation du flux d’ion O* précipitant,
proportionnelle a I’augmentation du flux de particule du vent solaire. Cette proportionnalité est
due au processus d’ionisation d’échange de charge entre les protons solaires et 1’oxygene
planétaire dont la fréquence d’ionisation est proportionnelle au flux de particule du vent solaire.
Cet effet est particulicrement observable au-dessus de 1 keV, énergie au-dela de laquelle le

mécanisme d’échange de charge domine la production des ions précipitants.

L’utilisation du modéele LatHyS pour I’étude des précipitations ioniques a fait ses
preuves dans le chapitre IV en reproduisant le flux précipitant d’ion oxygene. Une analyse
complémentaire serait nécessaire afin de poursuivre 1’étude en rajoutant d’autres espéces
ioniques majoritaires de I’environnement martien comme par exemple les ions hydrogeénes ou

des masses plus lourdes comme 1’ion dioxygene. Cela permettrait de les comparer aux mesures
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de MAVEN/STATIC et d’observer le comportement des ions a basse €nergie. De manicre
générale, I’utilisation de modele semble selon moi s’avérer nécessaire pour comprendre et
contraindre les mécanismes a l’origine des dépendances entre paramétres solaires et

précipitations ioniques. Des études récentes obtenues par modélisation (Leblanc et al., 2018 ;

Leblanc et al., 2019) ont suggéré que le seul endroit ou 1’augmentation de la densité
exosphérique causée par criblage atmosphérique pouvait étre observée se trouve dans
I’exosphére coté nuit pour les especes les plus lourdes de 1I’atmosphére martienne (notamment
I’Ar espece la plus facilement mesurable par NGIMS/MAVEN). Il faut pour cela identifier les

signatures du criblage pour différentes intensités du flux précipitant martien.

Un certain nombre de questions, restées sans réponse alors que se termine mon doctorat,
devraient trouver une réponse en poursuivant 1’analyse des données qui continuent d’étre
mesurées par MAVEN sur les précipitations ioniques et les conditions plasma de
I’environnement martien. En ayant contraint I’évolution des précipitations ioniques sur trois
parametres solaires majeurs comme le flux EUV, la pression dynamique et de mani¢re moins
systématique la direction du champ électrique, il est désormais possible de déduire une
expression empirique des flux précipitant martien et de 1’utiliser pour I’intégrer le long de
I’histoire martienne, ce qui était jusqu’a présent impossible car aucune ¢tude ne donnait de
dépendance entre le flux EUV et le flux précipitant. Cependant, de nouveaux travaux seront
nécessaires pour étendre les études réalisées durant ma thése. Je pense plus particulierement au
flux EUV dont I’analyse, au chapitre III, contrainte a la période de faible activité solaire,
gagnerait a étre étendue aux périodes de fortes activités solaires en raison de son effet inattendu
sur les précipitations ioniques. Son prolongement a la période de haute activité du cycle solaire,
courant 2023-2025, permettrait de mieux comprendre I’influence des variations de I’irradiance
solaire lors du cycle solaire sur les précipitations ioniques. L utilisation des données de la sonde
Mars Express simultanément avec celle de MAVEN est a explorer. J’ai notamment analysé les
situations pendant lesquelles ces deux missions sont complémentaires (voir en annexe) et
peuvent permettre d’affiner les études de dépendance de I’environnement martien en fonction
des conditions solaires. Enfin, il reste a étudier I’influence de parametres solaires que je n’ai
pas eu le temps de regarder au cours de cette thése. Je pense notamment au flux de particule de

vent solaire qui influence la production d’ion a haute altitude.
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L’étude des précipitations ioniques sur d’autres corps du systéme solaire comme pour Vénus et
Titan (satellite de Saturne) qui disposent d’une atmosphére importante en 1’absence de champ
magnétique pourrait permettre d’étendre le criblage atmosphérique a d’autres conditions de
masses et de plasma interplanétaires. Les données obtenues lors de la mission Venus Express,
contemporaine a Mars Express et disposant d’instruments plasmas similaires ainsi qu’un
magnétometre, devraient €tre utilisées. Dans le cas de Titan, en ’absence de sonde spatiale,

I’utilisation du mode¢le LatHyS sous différentes conditions solaires serait obligatoire.
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GEL — couche équivalente globale (« Global Equivalent Layer » en anglais)
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OMEGA - Observatoire pour la Minéralogie, I’Eau, les Glaces et I’ Activité (MEX)
PEB — frontiére photo-¢électronique (« Photo-electron Boundary » en anglais)

SEP — particules solaires de trés haute énergie (selon le contexte, il peut s’agir de I’instrument

a bord de MAVEN ou des particules solaires)

SPICAM - Studying the Global Structure and Composition of the Martian Atmosphere (MEX)
STATIC — SupraThermal and Thermal Ion Composition (MAVEN)

SWEA — Solar Wind Electron Analyzer (MAVEN)

SWIA — Solar Wind Ion Analyzer (MAVEN)
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PROJECT: Combined Study of the Martian upper atmosphere using | WP: 1
MEX and MAVEN data PHASE: 1

WP Title: Production of timetables of orbits

Company: LATMOS/CNRS, Sorbonne Université
WP Manager: R. Modolo

Start Event: Planned Date: 09/18/2018
End Event: Planned Date: 10/20/2018

Inputs:
Trajectories of the MEX and MAVEN spacecraft

Tasks:

Production of a timetable of orbits (and time intervals) when MEX is
monitoring the solar wind and MAVEN is exploring (a) the plasma
sheet, (b) the polar ‘plume’ region and (c) the upper ionosphere.
Reciprocally, production of a second timetable when MAVEN acts as
solar wind monitor and MEX explores regions (a) to (c). Visualisation
of spacecraft trajectories with the 3Dview software, for the period of
interest: 12/2014 to 12/2016. This WP will be taken in charge by R.
Modolo (50%) and A. Martinez (50%).

Outputs:
Report, timetables in ASCII files, and animations of spacecraft
trajectories for a selection of cases.

To achieve this WP and associated deliverable, a first mandatory step is to determine the time
intervals when one spacecraft is monitoring the solar wind, independently of the position of the

second spacecratft.

The Time Tables providing the periods when MAVEN was in the Solar Wind without MEX
being in the pristine solar wind (and vice versa) were constructed for the period between the
2014/12/01 and the 2016/12/01. The data mining functionality from the AMDA software
(http://amda.irap.omp.eu/) has been used to retrieve the corresponding time tables. All time

tables are produced in VOTABLE format which is easily handled by AMDA software.

The determination of the solar wind region is based on a geometrical aspect. The conic function
characterizing the Bow Shock position has been used. The following conditions have been used

to identify the time when MAVEN or MEX were in the solar wind:
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dps > 0.5 Ry and € x =LEM0 > —0.95  (Eq 1)

where dgs is the distance between the spacecraft and the Bow Shock, €  is the eccentricity of
the conic, x5/ ¢ uso 18 the X coordinate of the considered spacecraft in Mars Sun Orbital (MSO)
coordinate system, R, is the Martian radius and r is the distance between the spacecraft and the

origin of the coordinate system. The MSO coordinate system is defined as follow:

- The X axis points from the planet toward the Sun
- The Y axis is opposite to the orbital velocity of the planet

- Z axis completes the right handed system

Distance between the spacecraft and Mars’ center is defined as:

r= \/xI%ISO + }’1%150 + 21%450 (Eq.2)

The distance between the spacecraft and the Bow shock (BS) is:

dgs =1 —| xo + (Eq.3)

x
1+ e« =10

We chose to use Edberg et al [2008] to define the bow shock position and expressed them in

MSO coordinates and assuming a cylindrical symmetry around the X axis
Xo = 0.55Ry,, L =210Ry, ¢ =1.05

The first criteria of Eq 1, specifies that the spacecraft is upstream of the Bow Shock. The second
criteria avoid a null or negative dominator. It avoids having the spacecraft position in the optical

shadow, and therefore not in the solar wind region.

This method has been checked with the selection of random time intervals, verifying that the

measurement was consistent with a spacecraft in the solar wind.
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4425 For instance, for MAVEN, we looked at the energy flux and the temperature (observed
4426 by SWIA) as well as at the position of the spacecraft and its distance with respect to the Bow
4427  Shock (Figl).
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4430 Figure 1: energy-time spectrogram from SWIA, temperature from SWIA moments, distance
4431 between the BS and the MAVEN during one of the time table.

4432

4433 Comments:

4434 e 2 energy “bands” can be observed on the energy spectrum (one for the proton at about
4435 800 eV and one for the Helium at about 1.6-2keV)

4436 e the temperature is of the order of 10 eV (which corresponds to expected values in the
4437 Solar Wind)

4438 e the distance between Maven and the average Bow shock fulfill the criteria

4439 e on the last plot we can see that the spacecraft is in the Solar Wind
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Similar work has been performed on Mars Express.

We can search for time interval when each spacecraft in the pristine solar wind (independently

of the location of the second spacecraft).

The time tables are:

MAVEN in the pristine solar wind (TT mav sw 12 2014 12 2016.xml without any
restriction on the SWIA quality moments, and
TT mav sw_qual select 12 2014 12 2016.xml with an additional criterion on the

quality factor above 0.7 of SWIA moments).

Quality flag (0 = bad, 1 = good) indicates whether the distribution is well-measured and

decommutation parameters are definite. All SWIA Key Parameters are derived from

onboard-computed moments [Halekas et al, 2015].

MEX in the pristine solar wind (TT mex sw 12 2014 12 2016.xml without any
restriction on the ASPERA3/IMA quality moments, and
TT mex_sw_qual select 12 2014 12 2016.xml with an additional criterion on the
quality factor above 0.7 of ASPERA3/IMA moments).

IMA ion moments are calculated in IRAP using Andrei Fedorov procedure (IRAP). Density

quality flag values:

0.0: Undefined (2 elevation angles mode)
0.0 - 0.6: Poor

0.6 - 0.8: Acceptable

0.8 - 0.9: Good

0.9 - 1.0: Excellent

MEX IMA protons and heavy ions number density could be considered reliable only in the case

when corresponding quality flag (moments quality factor) is greater than 0.6 and density

values themselves are greater than 0.01 cm-3 (reference AMDA IMA Ion moments). The Time

Tables are delivered in a XML file, it contains a self-describing file with a header and the start

and stop time associated for each interval in ISO 9601 standard.
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MAVEN is the SW monitor

I.1 MEX in the plasma sheet

The plasma sheet is the region in the central part of the Martian wake, as illustrated on figure

2.

Ionopase
Magnetic Pileup Region

Figure 2: A sketch of the structure of the Martian plasma environment, depicting the major
boundaries and regions in the equatorial plane. The scales RM are Mars radii [Nagy et al,

SSR, 2004]

To determine the time intervals when MEX is in the plasma sheet, while MAVEN acts as a SW
monitor, a purely geometrical condition is used. In addition, due to the absence on a

magnetometer onboard MEX, it is difficult to look for current sheet locations.

The conditions for the data mining are:

Xpso < —land \/ygso + zhso < 0.5Ry  (Eq4)
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4494

4495

The data mining is applied on the time interval when MAVEN is located in the solar wind
region (TT mav sw 12 2014 12 2016.xml). =~ The  resulting time  table is
TT mex _ps maven sw 12 2014 12 2016.xml.

Figure 3 gives an example of MAVEN and MEX observations for such case. The SWIA
measurements (top panel), indicates that MAVEN is in the SW while MEX (middle panel)
show the presence of heavy ions (black curve) in the plasma sheet. The bottom panel is the

trajectory of MEX for a time interval of the time table.

10*

MAVEN SWIA
Energy, eV
ion diff eflux, evjem™2 sr eV

MEX, heawy density, cm-3
MEX, protens: density, cm-3

T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
09:56:00 09:58:00 10:00:00 10.05.00 10:04:00 10:06:00 10:08:00

23 Dec 2014 Time, UT
09:54 23/12/14 -10:09 23/12/14
o b b Uil

0.5—

[ R=fix

R. Rma. M5S0

0.4 —

MEX EPHEMERIS
xyz_mso, X, Rma, MS0

Created by AMDA(c) v3.6.0 22/10/2018 13:24:19

Figure 3: MAVEN in the solar wind and MEX in the plasma sheet. Top panel indicates the
SWIA data, the middle panel shows the heavy and protons fluxes, the bottom panel presents
the MEX trajectory.

.2 MEX in the “plume”
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To determine the time intervals when MEX is in the potential plume region while MAVEN is
in the SW region, we first determined the locations of MEX on a purely geometrical condition.
We define the plume region as a cone of 45° aperture with respect to the Z MSE axis. The MSE
coordinate system is the Mars Solar Electric coordinate system. In absence of specific
information on the Z MSE direction (meaning motional electric field direction), we assumed a

cylindrical symmetry around the X axis. The mathematical criterion is therefore
|x"”%| > cos(m/4) &r > 1.35Rm Eq(5)

The time interval generated is TT mex plume mav sw 12 2014 12 2016.xml. In addition,
we look for ion pickup signatures on the IMA data. Therefore, we completed the Eq5 criteria
with a velocity of heavy ions larger than 40 km/s. The resulting time table is
TT mex_ plume mav_sw with pickup signature 12 2014 12 2016.xml. Figure 4 presents
an example of high energy of heavy ions. The MAVEN spacecraft trajectory can be seen on the
bottom left part of the figure with arrows indicating the solar wind speed and direction starting
from the trajectory. The MEX trajectory is displayed on the right part of the figure (fine white
line). From this line a rubbon has been drawn showing the time (converted in S/C location)-
energy spectrogram of the IMA/ASPERA-3 sensor. The color code indicates the ion flux.
Higher energy are closer to the trajectory (more on the right) while lower energy are away from

the trajectory (more on the left part of the spectrogram).
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Scene begin = 2014/12/20 04:30:00
Scene-end = 2014/12/20 05:30:00
Scene time = 2014/12/20 05:16:00
Frame = MSO

Center = Mars

Figure 4: heavy ion spectrogram observed by IMA ASPERA-3 onboard MEX and solar wind
velocity measured by MAVEN.

I.3MEX in the upper ionosphere

We determine that MEX is in the upper ionosphere when the spacecraft is located below 400
km.

r < 1.11 Ry, (Eq6)

With r defined by equation (2). Like for task a and b, the data mining has been restricted to the
time interval when MAVEN is in the SW. The resulting time intervals for MEX in the
ionosphere are summarized in the time table

TT mex iono maven sw 12 2014 12 2016.xml.
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4537

MEX is the SW monitor
II.1 MAVEN in the plasma sheet

Similarly to 1a, we used a purely geometrical condition to determine the location of MAVEN
in the plasma sheet. The same conditions, (Eq 4), have been used and the data mining has been

performed on the time interval when MEX is in the SW (TT mex_sw 12 2014 12 2016.xml).

— Figure 3 presents

the location of

57500 MAVEN (circle)

when MEX is in the
= 57400 _ )
T 3 2 SW region (cross).
= £
§ 57300 QI The color code
=
EIE @ indicates the time

SF200 from 2014/12/01 to

2016/12/31.
57100

47000
-3 -2 -1 o 1 2

mav_o7_mso_1
Figure 5: MAVEN location in the plasma sheet while MEX is
monitoring the SW. The Y axis corresponds to the distance to the
X _MSO axis. The full blue line corresponds to the average location of
the Bow Shock while the dashed blue indicates the average position of

the MPB (from Edberg et al 2008).

Figure 6a and 6b presents one of these intervals with MEX IMA data in the SW and MAVEN
data (STATIC and MAG) in the plasma sheet. The reversal of the Bx component in the wake
indicates that MAVEN has crossed the current sheet. The STATIC data show acceleration
(higher energy) of the charged particles as expected while the spacecraft is crossing the current

sheet.
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Figure 6b: 3Dview illustration of
Figure 6 a : Top panel : MEX IMA observation MAVEN in the plasma sheet (with the
in the solar wind. Second panel shows the reversal of the Bx component) and MEX

STATIC observations in the Martian plasma jn the SW. The yellow meshing indicates

sheet. The third panel presents the magnetic field the average location of the BS from
measured by MAVEN in the plasma sheet and  Edberg et al [2008]
the bottom panel illustrates the trajectory of

MAVEN.

I1.2 MAVEN in the “plume”

Similarly to 1.c, the identification of MAVEN in the plume region used the same criteria (Eq
5). In addition, we look for ion pickup signatures on the MAVEN STATIC data. When the sum
of the energy flux is in the range of 10keV to 30keV is above le6 eV/cm?s.sr.eV (for all
masses). The corresponding time table is
TT mav_plume mex sw_with pickup signature 12 2014 12 2016.xml. Figure 7 represents
the locations when MAVEN was sampling the plume with pickup ion signatures while MEX is

in the solar wind region.
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4548 mav_n?_msao_1
4549 Figure 7: MAVEN and MEX locations according to the
4550 TT mave plume mex sw with pick signatures 12 2014 12 2016.xml time table. MEX
4551 (crosses), MAVEN (circles).
4552
4553 II.3 MAVEN in the upper ionosphere

4554  Similarly to 1.c, a data mining has been performed according to criteria (Eq 6) when MEX is
4555 in the SW. The resulting time intervals are summarized in the time tables

4556 TT maven iono mex sw 12 2014 12 2016.xml.

4557  Figure 8 illustrates the configuration of MAVEN in the ionosphere and MEX in the Solar wind

4558  region.
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Scene begin = 2015/04/30 06:00:00
Scene end = 2015/04/30 06:10:00
Scene time = 2015/04/30 06:10:00
Frame = MSO

Center = Mars

4559

4560 Figure 8: MEX is located in the SW region while MAVEN is sampling the ionosphere. The

4561 electron density profile derived from LPW observations is overplotted along the MAVEN
4562 trajectory.
4563

4564  Delivered Time Tables

4565 Solar Wind monitor:

4566 e TT maven sw 12 2014 12 2016.xml — MAVEN located in the Solar Wind region
4567 e TT maven sw_qual select 12 2014 12 2016.xml — MAVEN located in the Solar
4568 Wind region with a good quality of SWIA moments (above 0.7).

4569 e TT mex sw 12 2014 12 2016.xml — MEX located in the Solar Wind region

4570 e TT mex sw_qual select 12 2014 12 2016.xml — MEX located in the Solar Wind
4571 region with a good quality of IMA moments (above 0.7).

4572  MAVEN in the SW:
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TT mex_ps maven sw_12 2014 12 2016 — MEX located in the Plasma Sheet region
and MAVEN in the Solar Wind
TT mex_ plume maven sw 12 2014 12 2016 — MEX located in the plume region
and MAVEN in the solar wind
TT mex plume maven sw_ with pickup signature 12 2014 12 2016 — subset of the
previous TT when MEX IMA shows heavy pickup ion signature.
TT mex iono maven sw 12 2014 12 2016 — MEX located in the ionosphere region
and MAVEN in the Solar Wind

MEX in the SW:
TT maven ps mex sw 12 2014 12 2016 — MAVEN located in the Plasma Sheet
region and MEX in the Solar Wind
TT maven plume mex sw 12 2014 12 2016 — MAVEN located in the plume region
and MEX in the solar wind
TT maven plume mex_ with pickup signature 12 2014 12 2016 — subset of the
previous TT when MAVEN STATIC shows heavy pickup ion signature.
TT maven iono mex sw 12 2014 12 2016 — MAVEN located in the ionosphere
region and MEX in the Solar Wind

Delivered 3Dview scenes:

MAVEN iono MEX SW 2014 12 01.3dv
MAVEN iono MEX SW 2015 01 _04.3dv
MAVEN iono MEX SW 2015 04 30.3dv
MAVEN plume MEX SW 2014 12 04.3dv
MAVEN plume MEX SW 2015 09 23.3dv
MAVEN plume MEX SW 2016 03 21.3dv
MAVEN PS MEX SW 2014 12 02.3dv
MAVEN _PS MEX SW 2015 04 15.3dv
MAVEN PS MEX SW 2016 03 22.3dv
MEX iono MAVEN SW 2015 07 13.3dv
MEX iono MAVEN SW 2015 08 10.3dv
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4616

4617

4618

e MEX iono MAVEN SW 2016 02 03.3dv

e MEX plume MAVEN SW 2014 12 20.3dv
e MEX plume MAVEN SW 2016 08 13.3dv
e MEX plume MAVEN SW 2016 09 08.3dv
e MEX PS MAVEN SW 2014 12 17.3dv

e MEX PS MAVEN SW 2015 01 16.3dv

e MEX PS MAVEN SW 2016 09 03.3dv
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Résumé

Titre : L’échappement atmosphérique martien : Analyse des données MAVEN

Différentes observations de I’atmosphére martienne font état de son échappement vers 1’espace. Parmi
les mécanismes d’échappement identifiés comme potenticllement a 1’origine de cet échappement, le
criblage atmosphérique est considéré comme un processus minoritaire de nos jours. Le taux
d’échappement par criblage étant difficilement directement mesurable, les estimations actuelles reposent
essentiellement sur I’utilisation de modeles analytiques ou numériques mais varient fortement d’un
modeéle a 1’autre en raison de I’absence d’une mesure précise du flux de particules impactant
I’atmospheére et a I’origine du criblage atmosphérique.

Le but principal de ma thése a été d’étudier les données obtenues par les instruments du satellite « Mars
Atmosphere and Volatile EvolutioN » (MAVEN) pour mieux comprendre les mécanismes a 1’origine
des précipitations ioniques dans 1’atmosphére martienne ainsi que leur dépendance en fonction des
parameétres solaires (vent solaire et flux radiatif). Ainsi, j'ai pu étudier l'influence des événements
solaires sur les précipitations ioniques et en isoler les paramétres clefs : la pression dynamique et le
champ électrique. J'ai ensuite réalisé la premiére étude établissant une dépendance anti-corrélée entre
les précipitations d'ions et le flux EUV. J'ai ensuite étudié 1'influence de la pression dynamique sur les
précipitations d'ions en comparant les résultats d'observations de MAVEN aux résultats de simulations
LatHyS.

Mots-clefs : Mars, atmosphere, échappement, MAVEN, interaction vent solaire-Mars

Abstract

Title: Martian atmospheric escape: MAVEN data Analysis

Various observations suggest that Mars permanently loses its atmosphere into space. Several
mechanisms have been identified among which atmospheric sputtering is considered a minor process
nowadays. A direct measurement of sputtering signature being not accessible with the actual
instruments, most of the estimates of its present efficiency are based on analytical or numerical models.
They all depend on an accurate knowledge of the ion flux and energy distribution precipitating into
Mars’ atmosphere and at the origin of Mars’ atmospheric sputtering. flux. Constraining this precipitating
ion flux is therefore a key information to better understand if Mars’ atmospheric sputtering could have
been a significant mechanism of atmospheric escape into space.

The main goal of my PhD has been to study the measurements obtained by the instruments of the Mars
Atmosphere and Volatile EvolutioN (MAVEN) spacecraft to better understand the mechanisms at the
origin of the ion precipitation into the Martian atmosphere as well as their dependence on the solar wind
and radiation conditions. Thus, I was able to study the influence of solar events on ion precipitation and
to isolate its key parameters: the dynamic pressure and the electric field. I then carried out the first study
establishing an anti-correlated dependency between ion precipitation and EUV flux. I then studied the
influence of dynamic pressure on ion precipitation by comparing the results of MAVEN observations
with the results of LatHyS simulations.

Keywords: Mars, atmosphere, escape, MAVEN, Mars’ solar wind interaction
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