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Introduction

Le rayonnement joue un rdle prépondérant a 1’échelle astrophysique, de la dynamique du milieu
interstellaire aux échelles cosmologiques, car il interagit avec les différentes formes de matiere présentes
dans I’Univers. Les photons observés par nos télescopes et provenant de systémes particulierement
éloignés permettent de témoigner de la physique des milieux rencontrés durant leur périple. Certains
évenements particulierement intenses témoignant d’une physique des hautes densités d’énergie sont
ainsi couramment détectés. Parmi ceux-ci, des sursauts thermonucléaires naissent a la surface d’étoiles a
neutrons, impactant les disques d’accrétion les entourant. Les photons peuvent alors transporter, retirer ou
déposer de I’énergie, modifiant la dynamique de ces milieux. Une bonne compréhension de I’interaction
entre ce rayonnement intense et la matiére accrétée pourrait permettre de caractériser la dynamique de ces
écoulements. Cependant, de nombreux phénomenes physiques apparaissent a la lumiere de I’interaction
rayonnement-matiere, et leur compréhension reste aujourd’hui un challenge pour les théoriciens, les
numériciens et les observateurs.

Nous savons a présent que des phénomenes radiatifs violents sont produits a I’ échelle stellaire, comme
dans le cas de I’explosion d’une supernova ou encore lorsque des réactions nucléaires s’emballent a la
surface d’une étoile a neutrons. Notre capacité observationnelle de tels systemes continue de s’élargir a
I’aide d’observations multi-longueurs d’onde. Cependant, une des problématiques principales posées par
ces outils d’observation reste leur résolution spatiale limitée. Ceci rend parfois impossible la validation
d’hypotheses théoriques ou modeles numériques censés représenter la physique se déroulant au sein de
ces régions d’intérét.

Durant les dernieres décennies, I’avenement des lasers de puissance a permis le développement d’ex-
périences reproduisant, en laboratoire, certains phénomenes se produisant a I’échelle astrophysique et
dans lesquels la matiere est soumise a des hautes densités d’énergie. C’est ce que I’on appelle 1’astro-
physique de laboratoire. Toute I’approche de I’astrophysique de laboratoire repose sur la possibilité de
lier théoriquement les échelles astrophysique et de laboratoire par les concepts de similarité aboutissant
a D'existence de lois d’échelle. Les phénomenes physiques observés doivent présenter des propriétés
d’invariance d’échelle afin de pouvoir étre modélisés a I’échelle du laboratoire, ceci dans le but de valider
certains modeles théoriques ou numériques. Dans certains régimes physiques extrémes, comme ceux ou
la pression radiative dépasse fortement la pression thermique au sein d’un plasma, on se heurte a une
limite technologique, qu’il n’est pour I’heure possible de contourner que dans certains cas particuliers.

L'objectif principal de ces travaux de theése est donc de proposer une approche alternative a la similitude
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classique afin de palier aux difficultés expérimentales rencontrées. Cette nouvelle approche s’avere étre
une généralisation du concept de lois d’échelle, actuel pilier de I’ astrophysique de laboratoire. Ces travaux
théoriques sont ainsi a la base de la création d’une toute nouvelle classe d’expériences d’astrophysique de
laboratoire, reposant sur une mathématisation des expériences de ressemblances en suivant la classification
de Takabe [2001]. Nous nous sommes en particulier intéressés au probleme du transport radiatif dans
les disques d’accrétion lors de phénomenes d’explosion intervenant a la surface d’étoiles a neutrons. Ce
transport se fait sous la forme d’une onde de conduction radiative aussi appelée onde de Marshak. Les
installations laser les plus puissantes (LMJ, NIF) nous permettent aujourd’hui d’envisager reproduire
cette physique dans des régimes de plus en plus radiatifs, ouvrant la voie au projet d’astrophysique de
laboratoire nommé MaTaLLE ! qui vise a créer une plate-forme expérimentale pour cette nouvelle classe
d’expériences.

Dans le chapitre 1, nous présenterons quelques exemples de mécanismes de production de rayonne-
ment en astrophysique, ainsi que de I’interaction des photons avec la matiere. L'objectif est d’identifier
les environnements astrophysiques dans lesquels des ondes radiatives peuvent transporter de maniére ef-
ficace I’énergie. Nous verrons également comment il est a présent possible de recréer de telles conditions
physiques a I’échelle du laboratoire grace aux lasers de puissance.

Dans le chapitre 2, nous détaillerons plus précisément la physique des ondes radiatives et des phé-
nomenes associés dans le cadre de I’interaction entre les sursauts X produits a la surface des étoiles a
neutrons et leur disque d’accrétion environnant. Nous montrerons le role central que jouent les ondes
radiatives supersoniques dans le bilan d’énergie de tels systemes. Pour cela, des simulations numériques
1D ont été effectuées avec le code d’hydrodynamique radiative RAMSES-RT.

Dans le chapitre 3, nous ferons un bilan des expériences d’ondes radiatives menées a 1’aide des
lasers de puissance, en parcourant les régimes physiques produits et les matériaux de laboratoire utilisés.
Ensuite, nous appliquerons les concepts de similarité a 1’interaction entre un sursaut X et un disque
d’accrétion afin d’obtenir les lois d’échelle associées. L’ application de ces relations permettra de mettre
en perspective les contraintes théoriques & respecter pour obtenir des régimes similaires a I’échelle du
laboratoire.

Dans le chapitre 4, nous décrirons comment une généralisation des symétries de Lie appelées symétries
d’équivalence permet de briser les limites imposées par la similarité et de lier théoriquement des systémes
et des régimes physiques différents. Le cadre théorique nécessaire a la compréhension et 1’application de
ces concepts sera détaillé, ainsi que le calcul des symétries classiques et d’équivalence du modele étudié.

Dans le chapitre 5, nous appliquerons ces nouveaux concepts d’équivalence au modele d’ondes ra-
diatives afin de construire un systeme théorique a 1’échelle du laboratoire accessible expérimentalement.
Des simulations effectuées a I’aide du code d’hydrodynamique radiative FCI2 seront présentées afin
d’illustrer numériquement les résultats théoriques du chapitre précédent. Nous détaillerons la méthodo-
logie de dimensionnement suivie ainsi que les outils numériques développés permettant de proposer une
maquette d’un systeme équivalent de laboratoire. Nous définirons enfin les contours d’applicabilité de

ces nouveaux outils théoriques.

1. MaTaLE est un acronyme pour Mapping Theory and Laser Experiments. Ce projet est piloté par E. Falize et implique
le CEA, le LULI et le LERMA.



Dans le chapitre 6, nous proposerons un dimensionnement expérimental sur le Laser MégaJoule ap-
puyé par des simulations 2D effectuées a 1’aide du code FCI2. En particulier, nous détaillerons comment
les diagnostics laser utilisables sur cette installation permettent de s’assurer du respect des hypotheses
fondamentales de propagation d’une onde radiative supersonique équivalente a celles pouvant étre at-
tendues lors de I’interaction entre un sursaut X et le disque d’accrétion d’une étoile a neutrons. Les
conclusions et perspectives de cette étude permettront d’ouvrir la porte a un élargissement du catalogue
actuel de phénomenes étudiables a I’échelle du laboratoire, constituant ainsi la base d’une nouvelle classe

d’expériences pour 1’astrophysique de laboratoire.






CHAPITRE 1

De I’astrophysique au laboratoire

Sommaire
1.1 Introduction . ... . ... i i i i ittt it ittt nneeeas 8
1.2 L’interaction rayonnement-mati€re . . . . . . .. ..o v v v ot v o v oo 8
1.2.1  Une diversité de phénomenes énergétiques . . . . . . . . . . ... ... ... 8
1.2.2  Une interaction complexe entre rayonnement et matiere . . . . . . . . . . . .. 10
1.2.3  Divers phénomenes et régimes physiques . . . . . . . .. ... ... 15
1.2.4  Une problématique fondamentale en astrophysique . . . . ... ... ... .. 19
1.3 DL’astrophysique de laboratoire . . . . . ... ... ... . 19
1.3.1 La physique des hautes densités d’énergie . . . . . .. ... ... ....... 19
1.3.2  Principe et expériences d’astrophysique de laboratoire . . . . ... ... ... 23
14 Conclusion . . ... ... ittt e e e e e e e 26




Chapitre 1 De I’astrophysique au laboratoire

1.1 Introduction

L’interaction entre le rayonnement et la matiere, qu’elle se déroule a 1’échelle astrophysique ou a
celle du laboratoire, produit une physique riche et encore sujette a des problématiques fondamentales. La
compréhension et la modélisation d’une telle physique, au niveau observationnel, théorique et numérique,
reste en effet un challenge pour les physiciens. Le développement des lasers de puissance a aujourd’hui
permis de reproduire a I’échelle du laboratoire des écoulements hydro-radiatifs propres a I’échelle as-
trophysique, ainsi que d’en étudier la dynamique. Les données expérimentales produites apportent de
nouveaux éléments de compréhension et permettent de valider les modeles théoriques et numériques déja
utilisés. Cette approche expérimentale constitue une opportunité unique d’enrichir la compréhension des
phénomenes astrophysiques ainsi que de sonder des régions inobservables par les télescopes actuels.

Dans ce chapitre introductif, nous commencerons par présenter les différents mécanismes de pro-
duction de rayonnement a I’échelle astrophysique. Ensuite, nous détaillerons différents mécanismes
d’interactions entre ces évenements énergétiques et la matiere présente aux alentours. Cela menera a la
définition de quelques processus physiques d’importance capitale dans la structuration de ces environne-
ments astrophysiques. Enfin, nous décrirons quels phénoménes mis en jeu dans I’interaction laser-matiere
peuvent permettre de reproduire cette physique a I’échelle du laboratoire a travers quelques expériences

notables en physique des hautes densités d’énergie.

1.2 L’interaction rayonnement-matiere

1.2.1 Une diversité de phénomeénes énergétiques

Les mécanismes de production de rayonnement ne manquent pas a I’échelle astrophysique. De par
la diversité des environnements présents a cette échelle, la gamme de photons émis parcourt I’ensemble
du spectre électromagnétique, le domaine optique ne représentant qu'une infime partie des photons
détectables dans 1’Univers. Les longueurs d’onde des ondes électromagnétiques associées aux photons,
notées A, peuvent ainsi varier de quelques centaines de kilometres (domaine radio) jusqu’a I’échelle de
quelques dizaines de femtometres (domaine 7). Il est possible d’associer une température de rayonnement
de corps noir pour chaque énergie hv de ce spectre, ol & = 6.62 x 10727 erg.s est la constante de
Planck et v la fréquence des photons. Ces températures, obtenues en considérant kgT = hv, avec
kp = 1.38 x 1071 erg. K~! 1a constante de Boltzmann, appartiennent 2 un intervalle allant de quelques
Kelvins jusqu’a atteindre plusieurs centaines de millions de Kelvin.

De maniere générale, il existe une grande diversité de mécanismes produisant des rayonnements
parcourant 1’ensemble de ce spectre. Commencons par le domaine des basses énergies, et les signaux
appartenant au domaine radio. Le rayonnement synchrotron produit par 1’accélération de particules
chargées par un champ magnétique produit des ondes électromagnétiques dans une grande gamme
d’énergies, et en particulier le domaine radio [Offringa et al., 2022]. On peut également citer les sursauts
radio rapides [Petroff er al., 2019] dont la nature de la source est probablement liée aux pulsars. Ces
rayonnements sont légerement moins énergétiques que le rayonnement de fond diffus cosmologique

(T ~ 3K), appartenant au domaine des micro-ondes.
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Légerement au-dessus, de la dizaine au millier de Kelvins, on trouve le domaine infra-rouge, qui
peut correspondre a la température rayonnée par des grains de poussiére présents dans certains nuages
moléculaires froids [Steinacker et al., 2010]. Des observations de nuages moléculaires dans I’infrarouge
lointain (quelques centaines de K) ont révélé€ des structures complexes de gaz et poussieres arrangées en
filaments [Schisano et al., 2014]. Ces filaments de matiere semblent étre 1i€s a des processus de formation
stellaire et de chocs d’accrétion [Priestley et Whitworth, 2022].

Pour des températures encore plus élevées, nous entrons dans le domaine du rayonnement visible
observé en partie par le télescope James Webb [Gardner ef al., 2006] récemment déployé, et permettant
d’étudier en majorité les étoiles et galaxies.

Dans la gamme de la centaine de milliers de K, on trouve le rayonnement ultraviolet (UV) qui est
utilisé pour caractériser la densité, la température, et la composition chimique du milieu interstellaire
et des étoiles chaudes [Gondhalekar er al., 1980]. Ces longueurs d’onde sont en effet particulierement
importantes dans 1’ionisation du milieu interstellaire par le rayonnement des étoiles [Haehnelt er al.,
2001].

Tres haut dans le spectre énergétique du rayonnement, nous arrivons dans le domaine du rayonnement
X, pour des températures pouvant atteindre des centaines de millions de Kelvin. Dans ces régimes, il est
usuel d’utiliser des échelles d’électronvolts (1 eV = 11604 K) ou kiloélectronvolts (keV). Notons que
c’est cette gamme d’énergie qui va nous intéresser dans ce manuscrit. A ces énergies extrémes, la matiére
peut étre totalement ionisée et le rayonnement peut influencer la dynamique des environnements dans
lesquels il se propage. Un exemple particulierement intéressant se trouve dans les processus de réactions
thermonucléaires se produisant a la surface des naines blanches ou des étoiles a neutrons provenant
de systemes binaires [Pringle et Savonije, 1979; Lewin et al., 1993]. Ces objets compacts accretent de
facon permanente de la matiere de leur étoile compagnon, provoquant une accumulation a leur surface.
Lorsque la densité et la température de ces régions augmentent trop fortement, des réactions de fusion
se déclenchent. Une forte énergie s’échappe alors sous forme d’un sursaut de rayonnement, que 1’on
appelle nova pour les naines blanches [Pringle et Savonije, 1979], et sursaut X de type I pour les étoiles
a neutrons [Lewin et al., 1993]. Ces phénomenes de sursauts se déroulant a la surface d’objets compacts
sont capables de produire des rayonnements X intenses, atteignant des luminosités Lg ~ 1038740 erg s~!
sur une plage de durée relativement conséquente (de la seconde a quelques mois). Ces sursauts vont
alors altérer les écoulements d’accrétion proches de ces astres. Bien que la structure principale de ces
écoulements prenne une forme de disque, les champs magnétiques intenses parfois présents autour de
ces objets compacts peuvent permettre de collimater les flots de matiere sous la forme d’une colonne
d’accrétion [Warner, 1995]. De récentes observations ont ainsi permis de capturer le phénomene de nova
en provenance de la colonne d’accrétion d’une naine blanche [Scaringi ef al., 2022]. Dans ces travaux
de these, nous nous intéresserons tout particulierement a I’effet des sursauts X de type I sur les disques
d’accrétion proches des étoiles a neutrons.

Enfin, les rayonnements les plus énergétiques appartiennent a la catégorie du rayonnement y, dont la
température équivalente dépasse la centaine de kiloélectronvolts. On peut retrouver ce type de rayonne-
ment proche des trous noirs supermassifs ou encore dans le cas des hypernovae [Paczynski, 1998] pour

les étoiles de trés grande masse. L’ ensemble des processus précédemment décrits sont présentés sous une
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forme synthétique sur la Figure 1.

Microwave Infrared o Uuv X-Ray Gamma Ray

© D, Futselaar

107K 10° K

Ficure 1 — Exemple de phénomenes physiques se déroulant a 1’échelle astrophysique et parcourant le
spectre €électromagnétique. De gauche a droite se trouvent : un sursaut radio rapide, une carte du fond
diffus cosmologique, le systeme terre-Soleil, la colonne d’accrétion a la surface d’une naine blanche dans
un systéme binaire, un sursaut X irradiant le disque d’accrétion d’une étoile a neutrons dans un systéme
binaire, un rayon y s’échappant d’une étoile en effondrement.

1.2.2 Une interaction complexe entre rayonnement et matiere

De manicere générale, le rayonnement, quelque soit le domaine d’énergie, va interagir avec la matiere
environnante et potentiellement provoquer I’apparition ou la modification de structures a 1’échelle astro-
physique. En effet, quand les photons produits par ces mécanismes se propagent dans un milieu autre que
le vide, il est possible qu’ils interagissent avec celui-ci de diverses manieres. Dans la plupart des cas,
ces photons interagissent avec les électrons liés du milieu, ou encore, dans un milieu ionisé, avec des
électrons libres . Chaque mécanisme d’interaction dépend de I’énergie des photons incidents ainsi que

de la nature du milieu qu’ils traversent.

1.2.2.1 L’effet photoélectrique

Un premier mécanisme est 1’effet photoélectrique, appelé aussi photoionisation. C’est un mécanisme
d’absorption du photon, dans lequel celui-ci transfére directement son énergie a un électron lié. Dans
le cas ou cette énergie est suffisante par rapport a 1’énergie d’ionisation d’une couche de I’atome,
I’électron peut €tre arraché de cette couche. Ce mécanisme est particulierement présent dans le milieu
interstellaire, lorsque le rayonnement UV des étoiles interagit avec le milieu ambiant. Ce dernier étant
principalement composé d’hydrogene (seuil d’ionisation a 13.6 eV), les luminosités typiques de ces étoiles
103 erg.s~! suffisent 2 ioniser le milieu. L effet photoélectrique peut également étre observé proche de

nous, lorsque les poussiéres en lévitation a la surface de la Lune, sont impactées par le rayonnement

1. Pour les rayons 7y, l’interaction se déroule méme au niveau nucléaire.
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UV du Soleil, conduisant a un phénomene de lueur d’horizon 2. Plus précisément, la lumiere du soleil
cause des émissions et ré-absorptions d’électrons dans des micro-cavités formées entre des particules
voisines. Cela peut générer des charges électriques élevées conduisant & des forces de répulsion mettant
en lévitation les poussieres a la surface de la lune. Ces poussieres diffusent ensuite le rayonnement UV du
soleil, conduisant au phénomene de lueur d’horizon. Notons que ce phénomene a été reproduit a I’échelle
du laboratoire [Sickafoose et al., 2001]. La Figure 2, a gauche, montre une photographie de cette lueur

d’horizon, tandis qu’a droite se trouve un schéma illustrant le principe de base de 1’effet photoélectrique.

Soleil === @

® ©
Lune ‘ /
E1

XEX |

Lueur
— S .
, RO

d’horizon <
E >

v

©

=i Effet photoélectrique

FIGURE 2 — A gauche, photographie en noir et blanc (Crédit : NASA) illustrant la lueur d’horizon produite
a la surface de la Lune lorsque les poussieres 1évitent, un phénomene provoqué par I’ effet photoélectrique.
Le processus de photoionisation se déroulant grice au rayonnement du Soleil est schématisé a droite, ou
E, représente 1’énergie du photon incident et E; 1’énergie d’ionisation associée a 1I’atome représenté. On
constate que le rayonnement incident arrache un électron a I’atome, permettant ainsi de I’ioniser et de
créer un électron libre.

1.2.2.2 Les mécanismes de diffusion

A des énergies plus élevées, on retrouve des mécanismes de diffusion des photons par des électrons
libres ou liés. Dans un premier temps, le photon peut étre diffusé dans un milieu sans que sa longueur
d’onde soit altérée. On parle alors de diffusion Thomson, dans laquelle il n’existe pas de transfert d’énergie :
c’est une diffusion qualifiée d’élastique. Ce mécanisme joue un rdle dans le rayonnement de fond diffus
cosmologique [Rees, 1968], ou encore dans des milieux ionisés soumis a des rayonnements d’intensités
proches des dizaines d’eV a quelques keV. En effet, ce phénomene apparait lorsque 1’énergie du photon

incident 4v n’est pas suffisante pour accélérer significativement 1’électron d’énergie E,, = m.c> avec

2. Ce phénomene a été observé pour la premiere fois dans les années 1960 par la NASA.
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me = 9.1 x 10728 g la masse de I’électron. Il faudrait en moyenne au photon une énergie d’environ
hv

Iinteraction entre un électron et un photon conduit a un gain d’énergie pour I’électron (provenant du

R

512 keV pour que E, =~ hv, menant a des photons X durs. Dans ce dernier cas de figure,

photon) et une perte d’énergie pour le photon. L’interaction entre I’onde électromagnétique et la particule
chargée conduit a une mise en mouvement de 1’électron, le photon lui transmettant de I’impulsion. Un
photon est ensuite émis dans une direction autre que sa trajectoire initiale, d’énergie égale a la différence
entre 1’énergie initiale du photon et celle cédée a I’électron. Si le photon céde de 1’énergie a la particule,
on parle d’effet Compton. Si le photon gagne de I’énergie, on parle alors d’effet Compton inverse,
particulierement important pour les photons provenant du rayonnement diffus cosmologique [Gurzadyan
et Margarian, 1996] ou des amas de galaxies [Sarazin, 1999; Moskalenko et Strong, 2000]. Pour qualifier
ces phénomenes, on parle de diffusion inélastique, dans le sens ol un échange d’énergie a lieu entre les

deux particules. Ces deux régimes de diffusion (Compton et Thomson) sont illustrés sur la Figure 3.

Diffusion Thomson Diffusion Compton

Ficure 3 — Schéma des processus de diffusion Thomson (2 gauche) et Compton (a droite). Dans le premier
cas, a basse énergie, on retrouve un mécanisme de diffusion élastique durant lequel la fréquence (et donc
longueur d’onde) du photon n’est pas modifiée, tandis qu’a haute énergie (a droite), ces grandeurs sont
modifiées, conduisant ainsi a une diffusion inélastique et a un échange d’impulsion entre le photon et
I’électron.

On note également qu’a des énergies extrémement élevées (> 10° keV), d’autres phénomenes d’in-
teraction peuvent prendre place comme les réactions photonucléaires ou la production de paires électron-

positron provenant d’un photon [Hayward, 1970].

1.2.2.3 Transfert radiatif et loi d’opacité

De maniére générale, le rayonnement interagissant avec un milieu peut étre absorbé, diffusé ou
encore réémis. Les lois de diffusion et d’absorption peuvent varier selon le milieu traversé par les
photons incidents et ses conditions thermodynamiques. Afin de caractériser la facon dont ces mécanismes
se produisent dans ces différents milieux, on utilise une loi d’opacité que 1’on note «, et contenant
I’information sur les différents processus microscopiques mis en jeu. Cette fonction apparait explicitement

dans I’équation du transfert radiatif qui permet d’obtenir la variation de I’intensité du rayonnement en

12



1.2. L’interaction rayonnement-matiére

fonction des mécanismes d’absorption/diffusion et des termes sources d’émission :

%%IV +Q.VI, = pj, — kol (1.1)
ou 1, représente 1’intensité spécifique des photons de fréquence v, ou plus précisément I’énergie par unité
de surface, de temps, de fréquence, et d’angle solide, ¢ = 3 X 10'9 cm.s™! est la vitesse de la lumiére
dans le vide, ¢ est la variable temporelle, Q I’angle solide dans lequel on calcule I'intensité spécifique
(représenté sur la Figure 4), p la densité du matériau, j, le terme d’émission et «,, la loi d’opacité présente

dans le terme d’absorption du rayonnement.

=1

ar
%

Ficure 4 — Représentation de 1’angle solide dQ2 dans lequel sont contenus les photons traversant la surface
dS, et qui constituent donc I’intensité spécifique /,,.

Concretement, cette relation indique comment le rayonnement, représenté par un faisceau de photon,
gagne, perd et redistribue de I’énergie par différents processus d’émission, d’absorption, et de diffusion.
En pratique, cette équation est trop difficile a résoudre de maniere directe, mais il est possible d’en
obtenir des solutions dans certaines limites, comme la limite de diffusion [Castor, 2004]. Généralement,
on simplifie également I’approche en considérant un milieu a I’équilibre thermodynamique local (ETL),
ou la distribution du rayonnement est une Planckienne, notée B, (T). Dans ce cas, la loi de Kirchoff
est vérifiée : j, = k, B, [Mihalas et Mihalas, 2013], décrivant I’état stationnaire de 1’équation (1.1),
pour I, = B,,. Dans le cas ou 'on chercherait & simplifier encore plus 1’approche, il est possible de
moyenner les différents termes présents dans 1’équation (1.1) sur les fréquences des photons. On parle
alors d’approximation grise.

Le terme qui nous intéresse tout particulierement est celui d’absorption, dont I’objectif est de décrire,
par exemple, les différents processus d’interaction rayonnement-matiere présentés précédemment, a savoir
la photoionisation et les mécanismes de diffusion. La loi d’opacité «,, dépend donc, de maniere générale,

de la fréquence des photons incidents (et donc de leur énergie hv). Le régime diffusif fait apparaitre
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une opacité moyennée sur la plage de fréquences des photons incidents, pondérée par la variabilité de la
Planckienne en fonction de la température : ¢’est la moyenne de Rosseland. On obtient alors 1’expression

suivante :

® 9By(T) 4, 3
2h 1
KR = /0 or , avec B,(T)= Y —_— (1.2)
/00 1__9B,(T) dv 2 A
0 k, (T) 0T eksT — ]

De maniere générale, la forme de I’opacité Rosseland «g dépend de la physique microscopique du milieu
parcouru par le rayonnement par I'intermédiaire de «,, ainsi que de ses conditions thermodynamiques
en termes de densité p et de température 7. Lors d’un processus de diffusion Thomson, par exemple,
I’opacité Rosseland du milieu s’avere devenir complétement indépendante de la température, pour un gaz

ionisé, et prend la forme [Paczynski, 1983] :

_ ne(p)orn
R= —L 11
0

(1.3)

ol 71, est sa densité électronique et o7, = 6.65 x 1072 cm? est la section efficace de Thomson pour un

électron. Dans le cas d’un gaz composé d’hydrogene, on peut aboutir a I’expression suivante :

&g [em?*.g7'] = 0.2 (1 + X) (1.4)

ou X est la fraction massique d’hydrogéne du milieu traversé par les photons incidents. Par exemple,
pour un milieu composé en grande partie d’hydrogene, on considére usuellement X = 0.5, ce qui donne
kg = 0.3 cm?.g~!. Lors d’un processus de diffusion Compton, la détermination de la loi d’opacité
Rosseland correspondante est beaucoup plus complexe, et meéne a des formulations différentes [Poutanen,
2017]. Enfin, on peut citer également la formule de Klein-Nishina [Klein et Nishina, 1929; Krajewska
et al., 2015] qui décrit de maniere continue la transition entre 1’effet Thomson et I’effet Compton dans le

cas d’un plasma ou 1’énergie cinétique des électrons est faible par rapport a leur énergie de masse.

La connaissance de la loi d’opacité d’un matériau est d’une importance capitale pour comprendre
la dynamique de I’interaction entre rayonnement et matiere. En particulier, connaissant la densité du
milieu, elle permet d’obtenir le libre-parcours moyen Ag = 1/(kgp) des photons. Cette quantité donne
la longueur caractéristique que peut parcourir un photon sans étre absorbé ou diffusé dans un milieu. En

prenant un axe de propagation de photon arbitraire noté x, on peut ainsi définir la quantité sans dimension

L L
T:/ ﬂ=/ krpdx (1.5)
o AR Jo

qui représente 1’épaisseur optique d’un matériau de longueur L. Cette grandeur caractérise le nombre

suivante :

d’interactions que va subir un photon, en moyenne, sur une longueur L. Lorsque T > 1, on parle de milieu
optiquement épais. Lorsque 7 < 1, on parle de milieu optiquement mince. Dans le cas intermédiaire,

pour T =~ 1, on parle de milieu semi-transparent.
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1.2. L’interaction rayonnement-matiére

1.2.3 Divers phénomenes et régimes physiques
1.2.3.1 Quelques exemples

Nous avons pu voir dans les sections précédentes que le rayonnement prenait une place centrale dans
de nombreux environnements astrophysiques, et sur une gamme d’énergies conséquente. Son interaction
avec certaines régions de 1’espace a provoqué des modifications aussi bien a 1’échelle atomique qu’a
I’échelle des plus grandes structures observées jusqu’ici. En particulier, les "Piliers de la création"
présents dans la nébuleuse de I’Aigle résultent de I’ablation de nuages moléculaires par le rayonnement
UV des étoiles aux alentours [Mizuta er al., 2005]. Dans ce cas, la photoionisation du milieu conduit
a un mécanisme de photoévaporation. On peut également observer des mécanismes de photoexcitation
pour la ring nebula [Barker, 1980; Burrows et al., 1995], nébuleuse planétaire dont les données actuelles
permettent de constater une répartition du rayonnement visible en anneaux, dépendant de la composition
du milieu a ces endroits, ainsi que de 1’intensité du rayonnement fourni par I’étoile centrale. Des images

de ces deux phénomenes sont présentées sur la Figure 5.

© NASA, Hubble' © NASA, Hubble

FiGure 5 — L’image de gauche représente les "Piliers de la création”, des nuages moléculaires s’ablatant
par un mécanisme de photoionisation di au rayonnement ultraviolet des étoiles aux alentours. Les régions
les plus denses de ces piliers sont des régions de formation d’étoiles, et les couleurs représentées sur cette
photographie du télescope Hubble représentent des éléments chimiques différents (bleu pour 1’oxygene,
orange pour le souffre, et vert pour ’azote et I’hydrogéne). A droite est présentée une photographie du
télescope spatial Hubble de la ring nebula, dans laquelle 1’étoile centrale (103 K), une naine blanche en
formation, est entourée d’helium chaud (en bleu), d’hydrogene ionisé (en vert), et enfin d’azote ionisé
(en rouge) dans les zones les plus lointaines de 1’étoile.

A D’échelle astrophysique, le rayonnement est parfois si important qu’il peut guider la dynamique de
certains milieux. Aux abords de trous noirs super-massifs, il est par exemple possible qu’un rayonnement
ultra-intense conduise a des pressions de rayonnement, notées P, 4, si fortes qu’elles pourraient provoquer
un phénomene de vents radiatifs [King et Pounds, 2003; Yamamoto et Fukue, 2021], expulsant la matiere
environnante. Ces régimes physiques sont encore peu compris mais sont d’une importance capitale dans
ces systemes ainsi que dans des étapes de la cosmologie primordiale ou le rayonnement jouait un role
central [Omukai et Palla, 2001; Baumann, 2018].
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1.2.3.2 Les fronts d’ionisation et ondes de chaleur

Un des phénomenes les plus répandus en astrophysique correspond a la propagation supersonique
d’un rayonnement ionisant dans un milieu neutre. En pratique, les photons incidents ionisent le gaz,
ce qui provoque I’apparition d’une zone de séparation entre 1’environnement neutre et le gaz ionisé
que ’on nomme front de photoionisation, mais aussi plus généralement front d’ionisation [Kahn, 1954;
Goldsworthy, 1958]. L'exemple le plus étudié théoriquement reste a ce jour celui de la sphére de Stromgren
[Stromgren, 1939], ot un front d’ionisation (limite entre la mati¢re ionisée et non-ionisée) se propage
au sein d’un milieu impacté par le rayonnement d’une étoile centrale, typiquement de quelques dizaines
de milliers de K. Les mécanismes de chauffage sont assez négligeables par rapport a 1’ionisation du
milieu, caractérisée par un bilan entre photoionisation et recombinaison. Il constitue encore aujourd’hui
un test classique de validation des codes astrophysiques incluant une résolution du transfert radiatif [Iliev
et al., 2006, 2009]. Notons que les fronts de photoionisation jouent un rdle primordial dans les régions de
formation d’étoiles [Franco et al., 2000], et les phases de transition des nébuleuses planétaires [Gledhill
et Forde, 2015].

De maniere générale, les fronts d’ionisation présentent également des mécanismes de chauffage
ainsi qu’une réponse hydrodynamique du milieu a leur propagation. Ces mécanismes ont mené a une
classification théorique des fronts d’ionisation en quatre régions [Axford, 1961]. Ces régions décrivent
différentes situations dans lesquelles le chauffage et la réponse hydrodynamique du systéme modifient
plus ou moins la structure d’un front d’ionisation théorique se propageant dans un milieu statique sans
chauffage. Dans la littérature, on retrouve les appellations suivantes : fronts d’ionisation de type D fort,
type D faible, type R fort, et type R faible. Le type D est appelé ainsi car il caractérise un front se
propageant dans un milieu Dense, tandis que le type R est appelé ainsi car il caractérise un front se
propageant dans un milieu Raréfié. Les fronts d’ionisation de type D sont caractérisés par une vitesse
de propagation subsonique dans le milieu neutre, pouvant ainsi étre précédés par des ondes de choc ou
de raréfaction. Notons que les fronts de type D fort se propagent tout de méme supersoniquement par
rapport au gaz ionisé. Les fronts d’ionisation de type R sont quant a eux caractérisés par une vitesse
de propagation supersonique dans le milieu neutre. Lors de la propagation d’un front de type R fort, le
matériau doit étre fortement compressé, et la vitesse du gaz ionisé devrait étre subsonique par rapport
au front. Cette solution théorique n’est pas physiquement réalisable car des perturbations acoustiques
meneraient alors directement a une transition au type D. Notons enfin que les fronts d’ionisation se

situant a la limite entre les catégories "fort" et "faible" sont appelés "critiques".

Pour illustrer ces concepts, intéressons-nous plus en détails au cas d’un nuage moléculaire froid
(T ~ 100 K) touché par le rayonnement ionisant (7" ~ 10* K) d’une étoile a proximité [Whitworth, 1979;
Walch et al., 2012]. Dans une premiere phase, on observe une expansion rapide du front d’ionisation
accompagné d’une onde chaleur, dans une phase supersonique de type R faible (Figure 6 a)). Les
recombinaisons a 1’avant du front d’ionisation conduisent & son ralentissement et mene a la mise en place
d’un régime R critique (Figure 6 b)), pour une vitesse égale a la vitesse du son dans le milieu neutre.
Une onde de choc se libére alors depuis le front d’ionisation et se propage devant celui-ci, comprimant le

milieu neutre avant le passage du front d’ionisation. On arrive dans une situation de type D fort (Figure
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6 ¢)), ou le front d’ionisation se propage a une vitesse subsonique, précédé par un choc.

a)
FrontI
Ionisé Neutre
Py P, =Py
Quasi-statique Compression faible
— VI> C
b)
FrontI
Ionisé Neutre
p1 p2 = 2 X p1
Milieu en détente La compression s’intensifie
— VI = Cg
c)
FrontI Choc
Ionisé Neutre compressé Neutre
p1 p2 >> p1
Milieu en détente
—p V <c —p-V >V,

Ficure 6 — [llustration des différents types de fronts d’ionisation, avec de haut en bas : a) un front de type
R faible, b) un front de type R critique, ¢) un front de type D fort. Figure adaptée de Mihalas et Mihalas
[2013].

Lors du chauffage intense d’un milieu (> 0.1 keV), on s’attend donc, de maniere générale, a observer
en plus de ces fronts d’ionisation des ondes radiatives, aussi appelées ondes de Marshak [Marshak,
1958]. Elles sont dues au chauffage du milieu et a la diffusion des photons en son sein sans qu’aucune
réponse hydrodynamique ne soit observée dans un premier temps : c’est la phase supersonique de

I’onde correspondant au type R faible pour les fronts d’ionisation. Lorsque les perturbations acoustiques
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rattrapent ce front de chaleur, une transition au type D fort peut étre observée pour les fronts d’ionisation.
Pour une onde radiative, c’est ce que I’on appelle la phase subsonique, avec apparition d’un choc dit de
séparation hydrodynamique [Garnier et al., 2006]. Nous reviendrons plus en détails sur cette physique
dans le chapitre 2.

On s’attend a observer de telles entités au sein des disques d’accrétion d’étoiles a neutrons soumis a
d’intenses sursauts X a la surface de celles-ci [Tranchant ez al., 2022]. A ces températures de plusieurs
centaines d’eV, les milieux astrophysiques principalement composés d’hydrogéne sont instantanément
ionisés par le passage d’une onde radiative. De maniere générale, ces ondes radiatives jouent un role
important dans de nombreux systémes astrophysiques [Mihalas et Mihalas, 2013]. Cependant, leur ob-
servation est particulierement difficile dans les milieux opaques qu’elles traversent, et leur impact n’est
pas toujours discuté. Notons qu’une onde de chaleur a été récemment observée proche d’une proto-étoile
[Burns et al., 2020] conduisant a penser que le processus de formation de telles ondes peut jouer un rdle
important en astrophysique. Nous reviendrons plus en détails sur la physique et la modélisation de ces

phénomenes dans le prochain chapitre, et plus globalement tout au long de ces travaux.

1.2.3.3 Les chocs radiatifs

A Déchelle astrophysique, des phénoménes plus violents peuvent apparaitre, tels que des chocs
radiatifs [Drake, 2005], que ce soit dans des environnements optiquement minces [Chevalier et Theys,
1975] ou optiquement épais [Bouquet er al., 2000; Drake, 2007; Koenig et al., 2006]. Les chocs radiatifs
sont des ondes de choc d’une intensité assez élevée pour que les énergie, pression, et flux radiatifs
influencent leur dynamique. Cela peut se produire dans le cas ol la matiere choquée est suffisamment
chaude pour émettre une quantité non-négligeable de rayonnement. Dans des environnements optiquement
épais, les photons ainsi émis par la matiere choquée interagissent avec le milieu de propagation en aval du
front de choc. Ces photons peuvent chauffer et ioniser le milieu a la maniere d’une onde de Marshak, créant
un précurseur radiatif devant le choc. La discontinuité hydrodynamique se propage alors dans un milieu
profondément modifié par ce précurseur, entrainant des modifications des relations de Rankine-Hugoniot
pour un choc hydrodynamique [Michel et al., 2019].

Dans des régimes optiquement minces, la matiere non choquée est bien moins impactée par le
rayonnement de la matiere choquée. Les effets du rayonnement sont alors usuellement modélisés par une
fonction de refroidissement agissant comme une perte d’énergie. Cette perte d’énergie est due aux photons
émis par la zone post-choc pouvant librement quitter le systeme optiquement mince par la suite [Michaut
et al., 2009]. Enfin, notons qu’a la limite entre ces chocs en régime optiquement épais et optiquement
minces, des travaux ont été réalisés pour comprendre la nature de ces chocs radiatifs et lier ces deux
régimes [McClarren et al., 2010].

Les chocs radiatifs, en régimes optiquement €pais ou optiquement mince, peuvent se produire dans
un grand nombre de systemes astrophysiques, comme les jets d’étoiles jeunes [del Valle er al., 2022], les
écoulements super-Eddington proches des trous noirs [Okuda et Singh, 2021], ou encore dans les restes
de supernovae [Dopita et al., 2019]. Une des applications correspond au choc radiatif présent dans le

milieu entourant la supernova SN1987A. Ce gaz circumstellaire est ionisé par le rayonnement émis par la
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matiére choquée par les éjecta de la supernova qui sont propulsés 2 la vitesse de ’ordre de 1000 km.s~"
[Michel, 2019]. Un choc intense se créée ainsi, présentant les caractéristiques typiques d’un choc radiatif,

comme en atteste la présence d’un précurseur radiatif [Pun et al., 2002].

1.2.4 Une problématique fondamentale en astrophysique

Comme nous venons de le voir, I’interaction rayonnement-maticre joue un rdle fondamental dans un
un grand nombre d’environnements a I’échelle astrophysique, du transport d’énergie au sein des étoiles
aux disques d’accrétion autour d’objets compacts, en passant par les restes de supernovae. Bien que la
plupart de ces objets soient observés dans un grand domaine de fréquences, les mécanismes d’interaction
du rayonnement intervenant dans des régions opaques sont impossibles a observer directement. De plus,
d’autres facteurs limitent I’obtention de données observationnelles précises comme la limite de sensibilité
des télescopes et les résolutions spatiales nécessaires inatteignables. En effet, les extensions spatiales de
certaines régions étudiées peuvent atteindre la centaine de kilometres environ, comme dans les parties
internes des disques d’accrétion autour des étoiles a neutrons [Fragile et al., 2020] influencées par les
sursauts X a leur surface.

De maniére générale, il existe donc de grandes incertitudes sur la plupart des parametres caracté-
ristiques et propriétés thermodynamiques des objets astrophysiques (densité, température, masse, dis-
tance, ...) et des modeles qui leur sont associés. En effet, méme les outils numériques de plus en plus
puissants manquent de données empiriques permettant de les valider. L'interprétation des phénomenes
physiques ayant lieu a ces échelles devient donc particulierement ardue, voire impossible dans certains
cas. Malgré la constante progression des télescopes spatiaux et terrestres, ou encore de notre capacité de
calcul numérique, ainsi que 1’accroissement des données observationnelles apportant une solide base de
données pour ces études, la caractérisation physique des mécanismes d’interaction entre le rayonnement

et la matiere reste difficile.

1.3 L’astrophysique de laboratoire

Les différents phénomenes évoqués dans la section précédente proviennent de 1’interaction entre une
source de rayonnement et des milieux aux propriétés microscopiques connues. Ces deux ingrédients ne
sont pas propres a I’astrophysique, et sont accessibles a I’échelle du laboratoire depuis quelques décennies.
Il est tout a fait commun, aujourd’hui, de reproduire des conditions et des mécanismes physiques propres
aux systemes astrophysiques dans des volumes millimétriques : c’est ce que 1’on appelle 1’astrophysique

de laboratoire des hautes densités d’énergie [Remington et al., 2006].

1.3.1 La physique des hautes densités d’énergie

Dans le domaine des machines permettant d’atteindre des conditions physiques extrémes, avec des
températures de plusieurs millions de Kelvins et des densités autour de la centaine de grammes par
centimetre cube, on retrouve une catégorie se servant de champs magnétiques intenses. Citons par

exemple les sphéromaks [Bellan, 2000] ayant récemment permis de modéliser les éjections de masses
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coronales [Asvestari ef al., 2022], mais également les tokamaks [Kikuchi et Azumi, 2012], principalement
utilisés dans le cadre de la fusion par confinement magnétique [Pitts ez al., 2011]. Citons également les Z-
pinches, pouvant générer des pressions gigantesques a 1’aide de champs électro-magnétiques intenses sur
plusieurs centaines de nanosecondes (voir Ryutov et al. [2000a] pour une revue). Parmi ces installations,
on peut retrouver la machine Z du laboratoire national de Sandia aux Etats-Unis (voir sur la Figure 7 a)).

Une grande partie des autres installations utilisent la focalisation de lasers de puissance dans des
volumes millimétriques afin d’y produire des hautes densités d’énergie. Il est possible de les répartir en
trois classes selon 1’énergie laser délivrée. Tout d’abord, nous avons les lasers kilojoules, comme le laser
LULI2000 du Laboratoire pour I’ Utilisation des lasers Intenses (LULI) a I’école polytechnique (France,
voir sur la Figure 7 b)) qui sont les moins intenses. Ensuite vient la catégorie des lasers multi-kilojoules,
tels que le laser OMEGA au Laboratory for laser Energetics de Rochester aux Etats-unis, (voir sur la
Figure 7 ¢)), ou encore les installations GEKKO au Japon et ORION en Angleterre. Enfin, une derniére
catégorie, plus récente, de lasers de puissance a permis de franchir un cap dans les régimes accessibles en
laboratoire, et permet d’espérer atteindre les conditions requises pour la fusion par confinement inertiel
(FCI). Ces installations visant ’obtention d’énergies de ’ordre du mégajoule sont le National Ignition

Facility (NIF) aux Etats-unis et le Laser Mégajoule (LMJ) en France, représenté sur la Figure 7 d).

£

(a) Chambre d’expériences de la machine Z (b) Chambre d’expériences du LULI2000
© Sandia Nat. Lab. © Ecole Polytechnique

(¢) Chambre d’expériences du laser OMEGA (d) Intérieur de la chambre d’expériences
© Université de Rochester du LMJ © CEA

Figure 7 — Chambres d’expériences de la machine Z (a) et des lasers de puissance LULI2000 b),
OMEGA c) et LMJ d).

A T’aide de ces installations, il est devenu possible de produire des conditions et des régimes physiques
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comparables a celles qui regnent au sein des planetes, étoiles, ou encore dans des processus d’accrétion.
De plus, il est possible de caractériser physiquement des flots de matiere produits sur des échelles
temporelles de I'ordre de la nanoseconde grace aux outils de diagnostics disponibles en laboratoire. La
sophistication de ces outils permet aujourd’hui d’obtenir des données expérimentales exploitables pour
valider les modeles théoriques et numériques a 1’échelle astrophysique. Sur la Figure 8 est représenté le
diagramme de phase de 1’hydrogene en fonction des conditions de température et densité, illustrant les
régimes physiques accessibles par les installations laser de puissance actuelles (LULI2000, OMEGA,
NIF, LMJ). Quelques exemples de chemins thermodynamiques de 1’intérieur d’étoiles et planétes sont
également représentés. Il apparait clairement que les installations de puissance permettent actuellement

de reproduire les conditions thermodynamiques d’un grand nombre d’objets astrophysiques.
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Ficure 8 — Diagramme de phase (température-densité) de 1’hydrogene couplé aux régimes accessibles
avec les lasers de puissance (LULI2000, OMEGA, NIF et LMJ) et les objets astrophysiques (Soleil,
planetes géantes, naines brunes), tiré de Van Box Som [2018], adapté de Casner et al. [2015], et
originellement publié dans [Council ez al., 2003].
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L’interaction laser-matiere

Afin de mettre en condition la matiere dans des états plasmas avec les lasers de puissance, deux
approches sont utilisées : I’attaque directe et I’attaque indirecte. Dans le cas de I’attaque directe, le laser
est directement dirigé sur la cible. L’énergie laser ainsi déposée va arracher des électrons, créant un
plasma en amont de la cible sur une échelle temporelle de I’ordre de la picoseconde. Le faisceau laser
est absorbé dans la zone de densité électronique 7. inférieure a une densité critique (appelée couronne

sous-critique) qui est donnée par 1’expression :

1 -2
ne =1.1x10% [—’} cm™3 (1.6)
1um

ou A; est la longueur d’onde du laser. Une fois 1’énergie laser absorbée, elle est transportée vers I’ intérieur
de la cible par conduction électronique. Dans cette zone de conduction, la température diminue et la

densité augmente jusqu’au front de conduction, comme nous pouvons le voir sur la Figure 9.
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Ficure 9 — Absorption et transport lors de I’interaction entre le laser et la matiere. Les profils de
température et de densité sont tracés en fonction de la position. Figure tirée de Van Box Som [2018].

L ablateur est composé, dans la majorité des cas, de mousses de plastique (CH) d’ionisation Z* =

3.5, pouvant étre dopées avec des éléments de numéro atomique Z plus élevés. Suivant le processus
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d’absorption dominant, la pression d’ablation peut étre obtenue théoriquement [Mora, 1982], par :

I, 3/4 A —1/4
1014W.cm_2] [Wm]

ol A est le nombre de masse du matériau, Z son numéro atomique, /; I'intensité du laser, et #;,,,, la durée

A 7/16
Pabl [Mbar] =11.6 [—]

7+ 1-1/8 timp
27

~1/8
— 1.7
3.5 1ns] 147

d’impulsion de ce dernier. Dans le cas d’un laser kilojoule a 2w (521 nm) d’impulsion nanoseconde, et
pour une intensité d’environ 10'* W.cm~2, la relation (1.7) montre que 1’on peut atteindre une pression
d’environ 13 Mbar. Par effet fusée, un choc est produit devant le matériau ablaté. La maticre est ainsi
chauffée et ionisée, mais également mise en mouvement a plusieurs dizaines voire centaines de kilometres
par seconde.

Dans ces travaux, nous nous intéresserons a un autre schéma de production de régime de hautes
énergies : I’attaque indirecte (voir la Figure 10). Dans cette configuration, le laser interagit avec les parois
d’un matériau de Z élevé (en général de ’or). L’ énergie laser ainsi déposée est convertie en rayonnement
X caractérisé par des températures allant de 100 eV a 300 eV. Les photons produits au sein de la cavité
interagissent alors avec la matieére en contact avec la cavité de conversion. Si la matiere est optiquement
épaisse au rayonnement, le chauffage induit la propagation d’une onde radiative supersonique [Marshak,
1958]. Durant cette phase, le systéme est considéré comme statique. Le chauffage de la matiére induit
ensuite la mise en mouvement de la partie chauffée menant a une réponse hydrodynamique du matériau.
Nous verrons au cours du chapitre 3 sous quelles conditions expérimentales le régime supersonique des

ondes radiatives peut étre observé.

1.3.2 Principe et expériences d’astrophysique de laboratoire
1.3.2.1 De ’échelle astrophysique a celle du laboratoire

L'obtention de régimes physiques de plus en plus variés a 1’aide des différentes installations de
puissance a permis a la communauté scientifique de produire un certain nombre de phénomenes physiques
en laboratoire [Savin et al., 2012; Takabe et Kuramitsu, 2021]. Dans cette optique, deux cas sont a
distinguer. Les expériences statiques, qui visent a caractériser le comportement de la matiere en termes
d’équations d’état et d’opacité par exemple, tentent de reproduire les conditions physiques du systeme
étudié. On cherche a recréer un méme processus physique afin d’obtenir des données comparables a
des modeles théoriques, des simulations numériques, ou des données observationnelles des phénomenes
astrophysiques associés. Le laser GEKKO XII a par exemple permis d’étudier les conditions au voisinage
d’objets compacts tels que Cygnus X-3 ou Vela X-1, pour un mécanisme de photoionisation [Fujioka
et al., 2009b,a].

Les expériences dynamiques, quant a elles, ont pour but d’étudier I’évolution spatio-temporelle de
phénomenes similaires ou ressemblants aux systemes astrophysiques. De maniére plus générale, des
écarts existent entre les échelles spatio-temporelles astrophysique et de laboratoire, ainsi que certaines
propriétés thermodynamiques (densité, température, . . .) des milieux étudiés. Dans ce cas, il est tout de
méme possible, sous certaines conditions, de créer des expériences pouvant tre comparées aux environ-

nements astrophysiques de base, en liant théoriquement les différentes échelles d’un méme systéme. Cette
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Conversion en
rayonnement X

Hohlraum

(cavité en or)
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Ablateur

Ficure 10 — Schéma d’une expérience typique de fusion par confinement inertiel menée en configuration
d’attaque indirecte. Le rayonnement laser impactant la cavité est converti en rayonnement X chauffant
intensément une capsule composée d’un ablateur et d’un matériau pour la fusion (le fuel). Figure adaptée
de la page officielle du Lawrence Livermore National Ignition Facility.

manipulation est rendue possible grice au concept de lois d’échelles que 1’on développera plus en détails
au chapitre 3. En pratique, ces lois d’échelle constituent le pilier de 1’ astrophysique de laboratoire actuelle
[Ryutov et al., 1999, 2000b; Falize et al., 2009], et permettent de justifier la pertinence des expériences
censées reproduire des phénomenes observés a I’échelle astrophysique. On parle alors de similarité, ou
similitude, entre les deux systemes aux échelles si éloignées.

Cependant, afin de respecter parfaitement 1’hypothese de similarité, ces outils conditionnent tres
fortement les propriétés du systeme de laboratoire en terme de micro-physique (loi d’état, opacité, .. .),
de régime physique 3, et de conditions initiales et aux limites. En effet, il apparait nécessaire de conserver
les hypotheses fondamentales d’évolution des lois décrivant la micro-physique des plasmas 4, ce qui
peut constituer une véritable limitation. Une autre limite de ces concepts apparait également dans le
phénomene d’effets d’échelle. Ces effets caractérisent la non prise en compte de certains comportements

physiques propres a I’échelle étudiée (ici du laboratoire) par rapport au systeme initial observé a I’échelle

3. Des nombres sans dimension provenant du concept d’analyse dimensionnelle doivent étre conservés.
4. Par exemple, un systéme décrit comme un gaz parfait a 1’échelle astrophysique doit continuer de se comporter ainsi a
I’échelle du laboratoire dans un systéme similaire.
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astrophysique. Citons par exemple, dans notre cas, les défauts d’une cible laser pouvant étre a la source
d’instabilités hydrodynamiques propres au laboratoire. Ces effets questionnent ainsi notre modélisation
de la physique de tels environnements, et le degré de précision utilisé pour les décrire. En pratique,
bien que cette similarité soit difficile a atteindre, notons qu’il n’est pas impossible de procéder a une

réconciliation des échelles astrophysique et de laboratoire.

1.3.2.2 Exemples d’expériences

Un grand nombre de phénomenes physiques ont en effet pu étre étudiés dans le contexte de 1’as-
trophysique de laboratoire (voir Takabe et Kuramitsu [2021] pour une revue récente). Certains projets
ont méme permis d’apporter de réels approfondissements quant a la compréhension de phénoménes
aux échelles astrophysiques. En particulier, des mesures de photoabsorption du fer chauffé par rayons X
[Da Silva et al., 1992] ont permis de démontrer expérimentalement la variation de 1’opacité de celui-ci
avec la température pour des énergies autour de la centaine d’eV. Cela a permis en partie d’expliquer les
oscillations non-linéaires de température dans les régions visibles des étoiles Cépheides [Drake, 2010].
On peut également citer les expériences du projet POLAR [Cross et al., 2016; Van Box Som et al., 2018b]
visant a reproduire des colonnes d’accrétion a la surface de naines blanches en laboratoire a 1’aide de
lasers de puissance. Dans un domaine différent, il a également été possible de reproduire la physique
des jets magnétisés d’étoiles jeunes a 1’échelle du laboratoire [Ciardi er al., 2013; Revet et al., 2021].
Des phénomenes physiques divers et variés sont donc a présent accessibles grace aux installations de
puissance a travers le monde.

En particulier, on peut s’intéresser plus en détails aux expériences visant 2 mieux comprendre ou
reproduire les mécanismes d’interaction entre le rayonnement et la matiere. Un des phénomenes hydro-
radiatifs les plus étudiés en laboratoire sont les chocs radiatifs. Ces chocs sont produits dans un schéma
d’attaque directe, ol un laser impacte une cible constituée d’un ablateur (le plus souvent CH) et d’un
bouclier (le plus souvent de I’or, de 1’étain ou du titane) limitant les effets d’un éventuel préchauffage de
la cible. Le choc ainsi créé se propage ensuite généralement dans une cellule de gaz de Z élevé, comme
par exemple du xénon ou de I’argon. En effet, pour favoriser les effets radiatifs dans ces situations, on
recherche souvent des matériaux a haut nombre atomique Z ou basses densités, d’ou I’ utilisation de gaz.
Les applications recherchées sont nombreuses et variées, de 1’étude des chocs retours observés dans les
variables cataclysmiques [Krauland et al., 2012, 2013], & celle du ralentissement di aux effets radiatifs
pour la supernova SN1987A [Michel et al., 2019], ou encore dans le but de valider des codes de simulation
numérique [Drake, 2018; Suzuki Vidal e al., 2021] (Figures 11 a) et b)). On peut citer également 1’étude
de I’interaction entre une onde de souffle et un nuage moléculaire récemment effectuée a 1’échelle du
laboratoire [Albertazzi et al., 2022].

La formation et I’étude des fronts d’ionisation et ondes de chaleur en laboratoire se fait, elle, souvent
dans une configuration du type attaque indirecte, ou I’énergie laser est convertie en rayonnement X im-
pactant une cible basse densité [Afshar Rad et al., 1994; Back et al., 2000b]. Dans ce cas, le matériau
étant généralement initialement neutre, un front d’ionisation se forme en méme temps que la propaga-

tion d’une onde radiative, pour des températures assez conséquentes de I’ordre de quelques centaines
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d’électronvolts.

De maniere générale, peu d’expériences présentent 1’observation de la propagation d’un front d’io-
nisation motivée par des considérations astrophysiques, comme par exemple les travaux de Afshar Rad
et al. [1994] et Willi et al. [2000]. Cependant, un front de photoionisation astrophysique nécessite la
présence de mécanismes de recombinaisons en amont du front, et ’absence de mécanismes de transport
d’énergie comme la conduction électronique ou le transport radiatif. Il n’a que récemment été prouvé
théoriquement [Drake ef al., 2016] et numériquement [Gray et al., 2018, 2019; LeFevre et al., 2021], que,
sous certaines conditions, ce phénomene physique pourrait étre produit en laboratoire. En particulier,
I'usage de gaz tels que I’hélium ou I’azote semble étre privilégié, a des densités assez conséquentes pour
obtenir des systémes optiquement épais, et a des températures de 1’ordre de la centaine d’électronvolts
pour la source de rayonnement [Drake ef al., 2016].

Dans des conditions proches de celles-ci, il est possible d’observer la propagation d’ondes radiatives
dans diverses mousses métalliques [Back et al., 2000b; Moore et al., 2015] optiquement épaisses. Un
rayonnement X intense est tout d’abord produit dans un scénario d’attaque indirecte. Une onde radiative
va alors se propager dans la mousse étudiée, provoquant un chauffage et une ionisation de celui-ci. Les
récentes expériences de Courtois ef al. [2021] ont par exemple permis d’étudier plus en détails la transition

entre régimes supersonique et subsonique pour des ondes radiatives (Figure 11 c¢)).
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Ficure 11 — La figure a), tirée de Drake et al. [2016], présente une radiographie expérimentale de choc
radiatif accompagnée d’une grille représentant 1’échelle de distance (quelques millimetres). Au centre, la
figure b) présente une radiographie tirée de Suzuki Vidal et al. [2021] visant a étudier I’interaction entre
deux chocs radiatifs. La figure c), tirée de Courtois et al. [2021], présente une radiographie de la cible
de CHOBr dans laquelle une onde de Marshak se propage dans un régime subsonique, et ol [’on peut
clairement observer les perturbations en densité.

1.4 Conclusion

Nous avons montré que le rayonnement joue un role prépondérant dans la dynamique de nombreux
écoulements astrophysiques. Les différents mécanismes d’interaction entre photons et matiere structurent
ainsi de nombreux systémes a cette échelle. Malgré 1’existence reconnue de ces environnements, il est
encore actuellement impossible d’obtenir des données observationnelles assez précises dans un grand

nombre de situations. Les modeles théoriques et les simulations numériques des phénomenes physiques y
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prenant place sont ainsi confrontés a un manque de validation. Nous avons montré que I’astrophysique de
laboratoire était a présent un outil vers lequel peut se tourner la communauté scientifique, car permettant,
sous certaines contraintes, d’obtenir des données expérimentales approfondissant et validant les modeles
existants.

Cependant, nous verrons dans la suite de ces travaux que cette discipline apporte son lot de contraintes,
aussi bien théoriques que technologiques, qui limitent dans de nombreux cas son domaine d’applicabilité.
En particulier, I’étendue des régimes physiques et états de la matiere observés a 1’échelle astrophysique
ne peuvent étre obtenus en laboratoire. Afin d’étendre le spectre d’objets astrophysiques pouvant étre
reproduits a cette échelle, nous proposons maintenant d’étudier la possible propagation d’ondes radiatives
dans les milieux soumis a des phénomenes de sursauts intenses de rayonnement. Dans le prochain chapitre,
nous présenterons plus en détails la physique contenue dans ces phénomenes ainsi que les environnements

susceptibles de les produire.
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CHAPITRE 2

La propagation d’ondes radiatives en
astrophysique : Modélisation de I’interaction

sursaut X de type I - Disque d’accrétion
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Chapitre 2 La propagation d’ondes radiatives en astrophysique : Modélisation de Iinteraction sursaut X de
type I - Disque d’accrétion

2.1 Introduction

Linteraction entre le rayonnement et la mati¢re joue donc un rdle prépondérant dans la formation et
I’évolution de nombreuses structures a 1’échelle astrophysique. Parmi les phénomeénes physiques décrits
dans le chapitre précédent, nous allons nous intéresser plus précisément a la formation et a la propagation
d’ondes radiatives supersoniques. La modélisation de ce mécanisme de transport d’énergie est d’un intérét
premier afin de comprendre la structure et les conditions thermodynamiques de la matiére dans certains
environnements. En particulier, on s’attend a observer ces phénomenes lors de I’interaction entre les
sursauts X présents a la surface d’étoiles a neutrons et leur disque d’accrétion.

Ainsi, apres une introduction a la physique présente dans cette interaction et aux difficultés observa-
tionnelles qui leur sont li€es, nous développerons les outils de modélisation utilisés pour les décrire. Nous
proposerons un modele simplifié d’interaction entre le rayonnement et la matiére dans ces conditions,
permettant de démontrer la propagation d’ondes radiatives dans ces milieux. Une partie du chapitre sera
ensuite consacrée a la présentation du code RAMSES-RT qui a été adapté afin de simuler des environ-
nements de hautes énergies. Enfin, un ensemble de simulations numériques viendront illustrer 1’analyse
proposée et décrire les différents régimes de propagation que nous pouvons attendre lors de I’interaction

d’un sursaut X avec le disque d’accrétion d’une étoile a neutrons.

2.2 L’interaction entre un sursaut X de type I et le disque d’accrétion

d’une étoile a neutrons

Les étoiles a neutrons sont des objets compacts d’une masse comprise entre 1.4 et 3 fois la masse du
Soleil et d’un rayon R compris entre 5 et 20 kilometres. Lorsqu’ils appartiennent a un systéme binaire
(appelés systemes binaires X) [Lewin et al., 1997; Schatz et Rehm, 2006], ces objets compacts accrétent
épisodiquement de la masse depuis leur étoile compagnon, composée majoritairement d’hydrogene et
d’hélium. La compréhension et la caractérisation des parametres physiques (masse, rayon, équation
d’état, ...) de ces étoiles a neutrons constitue une problématique centrale dans I’astrophysique actuelle.
Une des maniéres de contraindre la physique de ces objets est d’utiliser les événements particuliérement
énergétiques se déroulant dans leur environnement proche. C’est le cas des sursauts thermonucléaires

apparaissant a la surface de certaines étoiles a neutrons.

2.2.1 Les sursauts X de type I

Un sursaut X de type I (que ’on notera SXI), aussi appelé sursaut thermonucléaire de type I, est le
reldchement soudain d’une grande quantité d’énergie a la surface d’une étoile a neutrons (voir Lewin et al.
[1993] et Galloway et Keek [2021] pour des revues). Ces explosions sont provoquées par le déclenchement
de réactions de fusion du matériel accrété (majoritairement H et He) au niveau de la couche externe de
I’étoile a neutrons [Hansen et Van Horn, 1975]. Les premiers SXI ont été observés dans les années 1970
dans ’amas globulaire NGC 6624 [Grindlay et al., 1976]. Aujourd’hui, de nombreux autres systémes

binaires dans lesquels on suppose I’existence d’une étoile a neutrons ont montré de tels sursauts dans
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le domaine X, observés a 1’aide des télescopes NICER [Keek et al., 2018; Bult et al., 2021; Giiver
et al., 2022] et NuStar [Buisson ef al., 2020]. La modélisation théorique et numérique des phénomeénes
nucléaires menant a ces libérations d’énergie a fait ’objet de nombreuses études [Woosley et al., 2004;
Fisker et al., 2008] mais 1’observation de la surface de 1’étoile a neutrons ol se déroulent ces réactions
nucléaires est en revanche toujours impossible, rendant particulierement complexe la validation de ces
modeles. Notons que ces sursauts thermonucléaires sont de plus en plus exploités pour contraindre les

propriétés fondamentales des étoiles a neutrons[Lo et al., 2013; Suleimanov et al., 2017].

Ces sursauts thermonucléaires de type I produisent d’intenses flux X [Galloway et al., 2008], carac-
térisés par des temps de montée variant entre moins d’une seconde [Day et Tawara, 1990], et une dizaine
de secondes [Galloway et al., 2017]. Le refroidissement se produit lui sur une plage de temps plus longue,
autour d’une dizaine de secondes a quelques minutes [Tawara et al., 1984]. Le profil des sursauts dépend
fortement de 1’énergie des photons émis : la phase de refroidissement est ainsi beaucoup plus courte pour
des hautes énergies (dizaines de keV). Enfin, les luminosités maximales atteintes par ces sursauts varient
entre 10°° et 10*° erg.s~!, quelques ordres de grandeur au-dessus des luminosités attendues 2 la surface
des étoiles a neutrons en 1’absence de sursaut. Ces observations conduisent a la création de divers profils

temporels pour les SXI [Lewin et al., 1993], dont certains sont présentés en Figure 12.

Lors d’une étude sur les sursauts y, Norris et al. [2005] ont proposé une formule analytique décrivant

les phases de montée et de descente de ce type de sursauts a 1’aide de la formule suivante :

to—1
o, o b ] 2.1)

Ls(t) =L 2. /—+
s(1) pexp[ o fo—1 -

ou 71, T et #p sont des constantes de temps et L, est la luminosité maximale atteinte par le sursaut.
Dans des études sur les SXI, Fragile er al. [2018, 2020] ont proposé d’utiliser la méme formulation
(2.1) qui constitue de fait une premiére approximation pour ces profils. De plus, une grande partie des
sursauts observés disposent d’un spectre qui peut étre approché par une loi de type corps noir en premicre
approximation. Les températures maximales de corps noir atteintes par les SXI varient autour de quelques
keV (il est généralement admis que cette limite se situe autour de 3 keV) [Cumming, 2004]. Ainsi, la

luminosité se déduit de la température par 1’expression suivante :

Ls(t) = 4nR% o Ts(1)* (2.2)

ol o est la constante de Stefan-Boltzmann, et Ts(¢) la température de la source de rayonnement. La loi

de Norris (2.1) s’exprime alors sous la forme suivante :

1 |7 1 7 ltg—t
TS(Z):TP exp 5 T_2+Zto—t+z Py

ou T}, correspond donc a la température maximale du SXI. Dans la suite de ces travaux, nous utiliserons

L i
, avec sz(ﬁ) (2.3)
EN

I’équation en température (2.3) pour modéliser les SXI.

Dans le cas ou des réactions de fusion impliquant du carbone se produisent [Schatz et al., 2003], le

profil donné par (2.3) n’est plus valable. En effet, dans ce cas on parle de superbursts, ou supersursauts
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Ficure 12 — Courbes de luminosité de sursauts X observés a 1’aide du télescope Rossi X-ray Timing
Explorer (RXTE), sur lesquelles sont indiqués le nom de la source et I’intervalle de temps At entre les
répétitions de tels sursauts. Les trois systemes présentent respectivement des sursauts X de type I dans
différentes configurations avec, de haut en bas : une ignition d’hélium pur, une ignition d’un mélange
d’hydrogene et d’hélium avec une majorité d’hélium, et enfin une ignition d’un mélange d’hydrogene et
d’hélium en quantités équivalentes. Figure tirée de Galloway et Keek [2021].

[Cumming, 2003]. Ces sursauts se déroulent sur des temps beaucoup plus longs, de ’ordre de quelques
heures a quelques jours, impliquant des luminosités légerement supérieures aux sursauts classiques. Ils
sont donc des milliers de fois plus énergétiques, atteignant des énergies de 1’ordre de 10* ergs. Notons
également I’existence de sursauts X de type II [Basinska er al., 1980] produits par des mécanismes de

conversion d’énergie gravitationnelle au sein du matériel accrété loin de la surface de 1’étoile a neutron,

32



2.2. Linteraction entre un sursaut X de type I et le disque d’accrétion d’une étoile a neutrons

et qui ne seront pas étudiés dans ce manuscrit.

Deés les premieres observations de sursauts X de type I, il est apparu nécessaire de prendre en compte
leur interaction avec I’environnement accrétant autour de 1’étoile & neutrons [Fujimoto et al., 1981; Lewin
etal., 1993]. En effet, le rayonnement intense provenant des SXI interagit fortement avec 1’environnement
de I'objet compact, ici composé d’un disque d’accrétion [Ballantyne et Everett, 2005]. Notons que les
SXI peuvent ainsi servir de sonde pour déterminer les propriétés physiques des disques [Degenaar et al.,
2018].

2.2.2 Les disques d’accrétion

Afin d’étudier théoriquement et numériquement ces disques d’accrétion, de nombreux modeles ont
été créés, tous basés sur des hypotheses de géométries diverses et d’épaisseurs optiques plus ou moins
grandes. Dans ces travaux, afin de modéliser I’interaction d’un SXI avec un disque d’accrétion, nous
allons nous baser sur le modele de disque a développé par Shakura et Sunyaev [1973]. Ces disques sont
caractérisés par une dissipation visqueuse d’amplitude proportionnelle a un parametre sans dimension
a. De maniere générale, la structure complete du disque en termes de parametres géométriques et de
conditions thermodynamiques est donnée par une résolution des équations de la mécanique des fluides,
ou l'on peut inclure des effets supplémentaires en fonction des régimes étudiés, comme 1’ajout de
rayonnement par exemple [Frank ez al., 2002]. Pour simplifier, considérons un disque géométriquement
mince, pour lequel sa hauteur H et sa longueur L vérifie H/L < 1, et pris initialement a 1’équilibre
stationnaire. La modélisation choisie pour cette viscosité dans le cas des modeles de disque a est donnée

par la relation suivante [Shakura et Sunyaev, 1973] :

v =aHc; 24

oll ¢ est la vitesse du son dans le disque. Le choix de « est alors principalement guidé par la comparaison
entre des prédictions de ce modele et des simulations numériques ou données observationnelles. Il est
intéressant de noter qu’aucun consensus n’est trouvé sur sa valeur effective dans un cas général [King
et al., 2007], oscillant entre 10~! et 1072 selon les situations. Cela va grandement modifier la dynamique

au sein du disque, puisque le temps caractéristique de dissipation visqueuse est donné par :

x? x?

oo =X 2.5
Vvisc v CL’CSH ( )

ol x est la coordonnée spatiale en longueur du disque. Ce temps caractéristique est donc inversement
proportionnel a la valeur de a. Rappelons que cette modélisation de la viscosité sert a modéliser la
physique microscopique complexe au sein du disque d’accrétion.

En terme d’équation d’état, les conditions thermodynamiques attendues au sein des disques per-
mettent de justifier une hypothése de gaz parfait, principalement composé d’hydrogene ionisé de capacité
calorifique spécifique 4 volume constant ¢, =~ 2.5 x 10% erg.g. K~! et de coefficient adiabatique y = 5/3.

La relation liant la pression, notée P, et la densité d’énergie interne, notée pe, est prise sous la forme :
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R
(-1

Enfin, la loi d’opacité est considérée dominée par le processus de diffusion Thomson détaillé au chapitre 1,

pe (2.6)

dont I’opacité Rosseland théorique est donnée par la relation (1.4) pour une fraction massique d’hydrogene
X=1/2.

Nous nous intéressons ici en particulier aux régions internes du disque, comprises entre quelques
metres jusqu’a plusieurs centaines de kilometres (soit 1% de la taille totale du disque au maximum). Afin
de modéliser les conditions thermodynamiques de ces régions, nous considérons qu’elles présentent des
densités et températures uniformes, en premieére approximation. Bien que tres restrictive, cette hypothése
permet de créer un premier modele simplifié dans lequel la physique du disque pourra étre étudiée. Pour
les valeurs de densité et température au sein des régions internes de ces disques, nous avons considéré

des ordres de grandeurs sur des intervalles relativement grands donnés par :

po € [107%1] gem™ et Tje [10%10°] K 2.7)

Ces valeurs ont été obtenues en moyennant les valeurs données par des profils de densité et tempéra-
ture typiques de disques pour des valeurs de @ comprises entre 1 et 1073 [Frank er al., 2002]. Nous
avons délibérément €largi les intervalles considérés étant donné notre faible connaissance des conditions
thermodynamiques réellement atteintes au sein de ces régions. Ces grandeurs permettent de calculer les
épaisseurs optiques présentes au sein de ces régions a I’aide de la relation (1.5). De maniére générale, en
fonction de la densité considérée, la taille de la région optiquement épaisse va varier. En effet, I’expression

de I’épaisseur optique dans le cas d’une limite Thomson pour I’opacité donne :

7=0.2xLpo (1+X) 2.8)

On a représenté sur la Figure 13 les valeurs de 1’épaisseur optique en fonction de la densité du disque

et de la taille des régions considérées. Pour des densités supérieures 2 10> g.cm™3

, on s’apercoit que la
taille des régions optiquement épaisses est inférieure a quelques centaines de kilométres, qui constitue la
limite haute de notre approximation. Ces épaisseurs optiques élevées limitent complétement nos capacités
d’observations de ces régions.

Notons enfin que les caractéristiques physiques des régions internes de nos disques d’accrétion sont
au final tres peu contraintes. En effet, étant donné le modele simplifié utilisé, considérer des intervalles
conséquents de densité et de température de disques permet d’explorer une grande gamme de régimes

physiques variés.
2.2.3 L’interaction entre un sursaut X de type I et un disque d’accrétion

Modélisation de I’interaction

La plupart des travaux récents visant a étudier I’interaction entre un SXI et un disque d’accrétion

se basent sur le travail pionnier de Ballantyne et Everett [2005] qui décrit cette interaction comme
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Ficure 13 — Carte de I’épaisseur optique en fonction de la densité (en abscisse) et de la taille des régions
du disque considérées (en ordonnée), pour X = 0.5.

gouvernée par trois mécanismes principaux : les vents radiatifs propulsant la matiere dans la direction
opposée a I’étoile [Nobili er al., 1994], les effets liés a la trainée dite de Poynting-Robertson (effet PR)
[Blumenthal, 1974] et les changements structurels liés au chauffage X des régions internes du disque.
Dans le cas du supersursaut 4U 1820-30, Ballantyne et Everett [2005] ont montré que 1’énergie libérée
pouvait mener a des flux de matiere plus importants que les taux d’accrétion supposés au sein du disque
d’accrétion. Globalement, les cas de luminosités super-Eddington sont les seuls & pouvoir produire des
énergies radiatives suffisamment intenses pour outrepasser 1’énergie gravitationnelle de la matiere du
disque d’accrétion. Dans ce cas de figure, les temps caractéristiques de création et propagation de ces
vents radiatifs sont de 1’ordre d’une dizaine de secondes [Ballantyne et Everett, 2005], environ cent fois
inférieurs a 1’échelle de temps caractéristique du supersursaut. Ainsi, ce mécanisme semble jouer un
role prépondérant dans la dynamique de I’interaction lorsqu’il peut exister. De plus, I’interaction entre le
rayonnement intense du sursaut X et le disque d’accrétion peut produire, a I’inverse, des flux de matiere
tournés vers 1’étoile centrale. Le mécanisme de trainée de Poynting-Robertson détaille la facon dont le
rayonnement incident peut faire perdre du moment angulaire a I’écoulement d’accrétion, augmentant
localement le taux d’accrétion. Ce mécanisme semble efficace au sein du disque, et ce sur des échelles

temporelles faibles devant I’évolution du sursaut, aux alentours de 10~! s pour des sursauts typiques
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[Fragile et al., 2020].

Ces modeles théoriques ont récemment été confrontés a des simulations numériques d’hydrodyna-
mique radiative prenant en compte les corrections de la relativité générale [Fragile et al., 2018, 2020].
Dans ce but, Fragile er al. [2020] ont étudié I’interaction entre un sursaut X de type I et les régions
internes (quelques dizaines de kilometres) du disque d’accrétion d’une étoile a neutrons. Ces simulations
leur ont permis de montrer que sur I’échelle de temps typique des sursauts X, et dans des régions de
disque d’environ quelques dizaines de kilométres, le rayonnement avait un fort impact sur la dynamique
de I’écoulement d’accrétion. En particulier, Fragile et al. [2020] constatent une augmentation locale d’un
facteur 3 a 4 du taux d’accrétion due a I’effet PR, ainsi qu’une augmentation de la hauteur du disque
de prés d’un facteur 2, cette fois due aux mécanismes de chauffage au sein du disque. Ces résultats
ont récemment été mis en lumiere par des observations provenant du sursaut X de type I nommé 4U
1636—536 et d’une durée de quelques secondes [Zhao et al., 2022].

Les difficultés d’observations des régions internes des disques d’accrétion rendent pour le moment
impossible la validation de ces modeles. En effet, la taille réduite de ces régions (de quelques métres a
quelques centaines de kilometres), ainsi que leurs épaisseurs optiques élevées empéchent I’obtention de
données observationnelles utilisables pour contraindre leur physique. Notons que des approches théoriques
permettent de modéliser de maniere qualitative les processus se déroulant dans les régions internes de
ces disques. Une solution pour comprendre de maniere plus détaillée la physique de cette interaction
peut étre d’étudier chaque mécanisme susceptible de jouer un role dans la dynamique de ces systémes
séparément afin de simplifier I’approche dans un premier temps. Cette facon de faire présente I’avantage
d’améliorer pas a pas notre compréhension des mécanismes d’interaction entre le rayonnement et la
matiere dans divers régimes physiques. Dans la suite, nous nous intéressons donc aux premiers instants
de I'interaction sursaut X-disque d’accrétion, cruciaux pour comprendre les modifications induites sur la
dynamique de I’écoulement. La Figure 14 récapitule la modélisation de I’interaction entre un SXI et un

disque d’accrétion.

Nous considérons donc un milieu de température initiale Ty et de densité initiale py soumis a son
extrémité, en x = 0, & une température de sursaut 75(0, 1) donnée par le modele (2.3). Concrétement, les
photons émis a la source de rayonnement vont immédiatement parcourir le milieu en subissant différents
processus de diffusion dépendant de la composition et de 1’état physique de celui-ci. Ces effets peuvent
étre représentés théoriquement, comme nous 1’avons décrit dans le premier chapitre, par la fonction
d’opacité kg donnée par I’équation (1.4) prise ici dans la limite de diffusion Thomson. Nous nous plagons
dans le cas ou I’épaisseur optique du milieu (2.8) est grande devant 1’unité. Le milieu sera alors supposé
a I’équilibre thermodynamique local (ETL). Les températures de la mati¢re et du rayonnement sont alors

les mémes.

Suite a I'influence de la source de rayonnement, la quantité d’énergie au sein du milieu est profondé-
ment modifiée, étant transportée radiativement par un flux radiatif, noté Iﬁ‘md. Etant donné les niveaux de
température, il est également nécessaire de prendre en compte la densité d’énergie radiative, notée E, ,4
et la pression radiative, notée P,,4, dans le bilan énergétique global du systeme. La densité d’énergie

radiative et la pression radiative sont données respectivement par :

36



2.2. Linteraction entre un sursaut X de type I et le disque d’accrétion d’une étoile a neutrons

Disque fin
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Ficure 14 — Illustration de la modélisation choisie pour I’interaction entre un sursaut X de type I et les
régions internes d’un disque d’accrétion. Des sursauts X typiques a différentes luminosités maximales
sont indiqués pour servir d’exemples de source de rayonnement dans nos modeles.

Eyaa(T) _ aRT4

Erad(T) = aRT4, Prad(T) = 3 3

(2.9)

avec la constante radiative ag = 40-/c = 7.56 x 10~ Perg.cm™3. K~ oul o est la constante de Stefan-
Boltzmann. La forme du flux radiatif sera discutée dans la suite. Il devient alors impératif de résoudre les

équations de I’hydrodynamique en présence de rayonnement [Mihalas et Mihalas, 2013] :

0 >
9P 9. (p¥) =0 (2.10)
ot
0 N -
Jol % +v.V| V==V (P+Praa) (2.11)

+P+Erqq+Praad > o
pe rad rad 4p =V E.. 2.12)
Jol dt

d
E (pe +Erad) -

qui sont respectivement la conservation de la masse, de I’'impulsion et de I’énergie d’un fluide radiatif sans
conduction électronique. Notons que d/dt est ici une dérivée lagrangienne. Dans ce systeme d’équations,

p représente la densité du fluide, v son champ de vitesse, P la pression de la matiére et e(p, T) I’énergie
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interne spécifique du plasma. Ces quantités "matiere" apparaissent maintenant aux cotés de leurs homo-
logues radiatives données par 1’équation (2.9), provenant directement de 1’influence du rayonnement sur
la dynamique du fluide.

Pour les équations de I’hydrodynamique en absence de rayonnement, on peut caractériser les régimes
physiques de I’écoulement par des nombres sans dimension [Ryutov et al., 1999]. L’introduction des
termes d’énergie et flux radiatifs entralne 1’ajout de nombres sans dimension caractérisant les régimes
physiques liés au systeme d’équations (2.10-2.12). Ces nombres sans dimension doivent permettre de
quantifier I’'importance du mécanisme de transport radiatif par rapport au transport hydrodynamique,
mais également la relative importance de densité d’énergie apportée par le rayonnement comparée a la
densité d’énergie interne du plasma. Falize et al. [2011b] ont montré que les effets du rayonnement sur
I’hydrodynamique d’un systeme pouvaient en effet étre caractérisés par deux nombres sans dimension
supplémentaires : le nombre de Boltzmann, noté Bo, et le nombre de Mihalas, noté R.

Le nombre de Boltzmann caractérise le mécanisme de transport d’énergie dominant dans le plasma,
et est défini par la relation suivante :

Bo = PP, 1) + P(p,T)] v (2.13)

By aa(p,T)|

Lorsque Bo > 1, le transport d’énergie se fait essentiellement par des processus hydrodynamiques.

Dans le cas des systemes étudiés, les forts flux radiatifs attendus ménent a des nombres de Boltzmann
Bo <« 1. Dans ces régimes, c’est le transport radiatif qui prend le pas sur I’hydrodynamique et devient
le mécanisme de transport d’énergie dominant au sein du plasma. La vitesse |V| présente dans la relation
(2.13) doit alors étre vue comme une vitesse caractéristique de I’écoulement. Dans le cas d’un régime
supersonique, la vitesse sera celle du son, tandis que dans le cas d’un cas d’un régime subsonique, ce sera
celle du choc. Dans ce cas, le nombre de Boltzmann nous informe donc bien sur le processus de transport
d’énergie dominant au sein du systeme.

Le nombre de Mihalas, quant a lui, quantifie la contribution de la densité d’énergie interne du
plasma par rapport a la densité d’énergie radiative. Etant donné les définitions données pour ces deux
grandeurs (voir équation (2.9)), il apparait que ce nombre sans dimension quantifie également, a un
facteur multiplicatif pres, le rapport des pressions radiative et matiere, comme nous pouvons le voir dans

sa définition :

_pep) 1 PpT)
]Erad(T) 3 (7 - 1) Prad(T)

Lorsque R > 1, les régimes sont dit faiblement radiatifs. Notons que le nombre de Boltzmann Bo peut

(2.14)

étre inférieur ou supérieur a 1 dans ces régimes. Il est donc possible que les mécanismes de transport
radiatif soient dominants au sein du plasma sans que la densité d’énergie radiative ne prenne le pas sur
la densité d’énergie interne du milieu. Dans le cas ou R < 1, les régimes sont caractérisés comme étant
extrémement radiatifs, la densité d’énergie radiative prenant rapidement le pas sur toute autre forme
d’énergie lorsque les températures augmentent.

Nous pouvons a présent évaluer les températures critiques 7o) et Tyin a partir desquelles la prise en

compte du flux radiatif et de la densité d’énergie radiative est nécessaire. Le flux radiatif est approché,
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pour un corps noir, par F,,; = oT*. Dans le cas d’un gaz parfait d’hydrogéne, on obtient :

Tsoltz [CV] ~51.8 %

1/3 1/3 1/3
L4 (2.15)
y-1 1 g.cm™3 1 km.s™!

1 1/3
Twmina[€V] = 3.4 x 10° [ }
y—1

13
o Cm_S] (2.16)

Ainsi, pour T' >gol, le transport radiatif sera dominant, et pour 7 > Tyina la densité d’énergie radiative

sera plus importante que la densité d’énergie interne du plasma étudié. On constate que les milieux a
faible densité sont d’autant plus propices a des régimes extrémement radiatifs a faibles températures. Au
contraire, plus le milieu sera dense, et plus des températures élevées seront nécessaires pour atteindre
des régimes extrémement radiatifs. Ces considérations sont a prendre avec précaution puisqu’il faut, dans

tous les cas, conserver I’hypothese de diffusion avec 7 > 1.

2.3 Les ondes radiatives supersoniques

2.3.1 Une premiere description théorique

Le transport d’un rayonnement intense a travers un milieu optiquement épais (7 >> 1) donne lieu a la
naissance et a la propagation d’ondes radiatives en son sein [Marshak, 1958]. Ces ondes radiatives sont
caractérisées par I’apparition d’un front radiatif, limite entre la partie du syst¢éme chauffée et celle non
impactée par le rayonnement. Dans le cas ou le rayonnement de la source est assez intense pour que la
vitesse de ce front radiatif (notée v ¢) soit trés supérieure a la vitesse des perturbations acoustiques se
propageant depuis cette source de rayonnement, I’onde radiative se propage au sein du milieu de maniére
supersonique. Dans ce cas, on peut négliger la réponse hydrodynamique de la matiere (|v| ~ 0). Dans
cette limite, on considere que 1’évolution du systéme est quasi-statique, de densité constante. Des profils
spatiaux de température typiques de ces ondes radiatives sont présentés en Figure 15.

En termes de régimes physiques, I’hypothese supersonique est caractérisée par le fait que le nombre
de Boltzmann tend vers une valeur faible devant 1’unité, puisque le transport radiatif devient I’unique
mécanisme de transport d’énergie au sein du systeéme. Le nombre de Mihalas peut, quant a lui, prendre
des valeurs supérieures ou inférieures a 1’unité selon les conditions thermodynamiques du systeme
et 'intensité de la source de rayonnement. Dans ce régime supersonique, le systeme d’équations de
I’hydrodynamique radiative (2.10- 2.12) se réduit & une équation de transport pour 1’énergie totale du

systeme prenant la forme [Mihalas et Mihalas, 2013] :

a - -
E (,03 +Erad) = =V.Fraa (2.17)

Dans les systemes optiquement épais que [’on considere, les photons interagissent un grand nombre de
fois avec le plasma sur les distances caractéristiques étudiées. Ainsi, un régime diffusif est rapidement
atteint, et il devient alors possible de se placer dans le cadre de I’hypothese dite de limite diffusion [Castor,

2004; Mihalas et Mihalas, 2013]. Dans ce cas, nous disposons d’une expression analytique pour le flux
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FiGURE 15 — A gauche, profils spatiaux adimensionnés de température typiques d’une onde radiative
supersonique pour trois temps #; < t» < t3. A droite, représentation de la position du front radiatif en
fonction du temps, évoluant en /f pour une température source constante.

radiatif, donnée par :

dagc
3

ol Ag est le libre parcours moyen Rosseland et ;-4 (T) est la conduction radiative. On constate que le flux

Frad = —kraaVT, avec Kygq = ART? (2.18)

radiatif tend bien a propager I’énergie des zones dont les densités d’énergie radiative sont les plus intenses
aux zones les moins touchées par le rayonnement. Plus le libre parcours moyen des photons est faible
(régime de plus en plus optiquement épais), et plus le gradient d’énergie radiative doit étre important
(grande différence d’amplitude énergétique ou faible extension spatiale) pour que le flux radiatif puisse
jouer un réle majeur dans le transport d’énergie du systéme.

Dans la suite de ce manuscrit, nous considérons que les interactions entre photons incidents et milieu
de propagation sont suffisantes pour permettre la mise en place de 'ETL entre le rayonnement et la
matiere. Dans ce cas, on rappelle que les température du rayonnement et de la matiere sont les mémes.
Sous ces hypotheses, et en insérant la définition (2.18) dans I’équation de transport (2.17), nous obtenons

I’équation décrivant I’évolution des ondes radiatives en régime optiquement épais pour un milieu a I’ETL :

9 (pe+arT?) = (2.19)

4agrc 0 20T
Z 1T
Z o5

3 Ox 0x
qui sera le modele principal étudié dans le reste de ce manuscrit. Notons que cette relation constitue une
équation différentielle sur la variable T'.

Les premiers travaux sur cette équation dans le cadre de I’étude de la propagation des ondes radiatives
au sein d’un milieu statique sont attribués a Marshak [1958]. Des solutions particulieres de cette équation
sont communément développées dans le cas d’une alimentation par une température constante [Mihalas et

Mihalas, 2013] ou par une température de type distribution de Dirac [Zel’Dovich et Raizer, 2002; Mihalas
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et Mihalas, 2013]. Ces ondes de Marshak ont également connu un grand nombre de développements
théoriques, dans le but, pour la plupart, d’obtenir des solutions auto-semblables de leur évolution [Barrero
et Sanmartin, 1977; Sanmartin et Barrero, 1978] et de leur transition au régime subsonique [Garnier et al.,
2006; Malka et Heizler, 2022]. Hammer et Rosen [2003] ont également développé une théorie perturbative
permettant d’obtenir des solutions approchées de 1’équation pour des équations d’état et lois d’opacité

prenant la forme suivante :

1
e=fTPp, P gTp™" (2.20)

ou f, g, B, U, a, 4 sont des parametres constants. Dans ce cas la pente de ’onde radiative est caractérisée
par le coeflicient € = 8/(4 + ). Un calcul perturbatif en fonction de ce paramétre permet de déterminer

une solution analytique pour la position du front radiatif sous la forme suivante :

_ [2+€ dagc g B fra
xp(t) = \/1 3@+ a) fpz—ymTS(t) ﬁ/ Ts(t)+rads (2.21)

qui découle de I’équation (2.19) et out T (¢) est la température source du rayonnement. Notons que dans le
cas d’une température source Ts constante, on retrouve un résultat typique des phénomenes de diffusion :
xg oc \t comme on peut le voir sur la Figure 15. Enfin, des modeles plus complets prenant en compte
d’éventuels effets d’albedo aux conditions de bord ont récemment été développés [Hurricane et Hammer,
2006; Cohen et al., 2020].

2.3.2 Les limites du régime supersonique

Dans cette section, nous allons décrire quels phénomenes peuvent venir perturber la propagation

supersonique d’ondes radiatives au sein d’un systéme.

2.3.2.1 La séparation hydrodynamique

Le régime supersonique ne peut €tre maintenu indéfiniment. Cela est principalement dii au ralentis-
sement du front radiatif, que nous pouvons, par exemple, intuiter dans le cas d’une température source
constante : v o< 1/+/f. Cela conduit inévitablement a une transition vers un régime subsonique [Garnier
et al.,2006; Shussman et Heizler, 2015], dans lequel I"’hydrodynamique du systeme n’est plus négligeable.
Cette transition s’effectue de maniere progressive, et on parle, lorsqu’elle est atteinte, de séparation hydro-
dynamique. Ce phénomene provient de 1’accumulation de perturbations acoustiques nées du chauffage
intense du systéme a son extrémité. Cela se traduit par la propagation d’ondes de pression se déplacant
a la vitesse du son notée c; = \/W, avec S I’entropie du systeme. Initialement, la vitesse des
perturbations acoustiques est plus faible que celle correspondant au front radiatif (notée v ), permet-
tant de négliger la réponse hydrodynamique du systeme. Lorsque 1’apport en énergie du sursaut X ne
permet plus de maintenir une vitesse suffisante de front radiatif vy > cy, les perturbations acoustiques
commencent a rattraper le front radiatif, et a s’accumuler proche de celui-ci. Lorsque la vitesse du front

diminue trop fortement, jusqu’a atteindre v s = c,, ’accumulation de perturbations devient trop impor-
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tante, et un choc se forme alors en aval du front radiatif. Cet instant correspond au temps de séparation
hydrodynamique, noté ¢, ,. Une transition apparait alors durant laquelle, dans le cas classique ou le front
radiatif continue de décélérer, le front de choc se propage devant le front radiatif modifiant profondément
la dynamique du systéme. Des profils spatiaux de densité et température typiques d’ondes radiatives
subsoniques sont présentés en Figure 16. On peut en particulier les comparer aux profils typiques dans
le cas du régime supersonique (voir la Figure 15), afin de constater les modifications induites par la

séparation hydrodynamique.
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Ficure 16 — Profils spatiaux adimensionnés de température (en traits pleins) et densité (en pointillés)
typiques d’ondes radiatives présentant une séparation hydrodynamique pour des temps 71 < t < #3. Un
plateau de température s’installe sur la distance sé€parant le front radiatif x s et le front de choc x..

Il est possible de donner une estimation théorique de ce temps de séparation hydrodynamique en
fonction des propriétés thermodynamiques du plasma et de la température de la source Ts. Le temps de

séparation hydrodynamique correspond ainsi au moment ot la vitesse du front radiatif atteint la valeur de
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la vitesse du son au niveau de la source de rayonnement a la température Ts. Nous pouvons écrire cette
contrainte en fonction d’un nombre sans dimension que 1’on nomme le nombre de Mach radiatif (noté
Ma), défini comme le rapport entre les vitesses du front radiatif et celle du son au niveau de la source de

rayonnement. Le critére de séparation hydrodynamique s’écrit alors :

_ Vf(tsep) _
cs(Ts)

La connaissance du parametre f., requiert donc celle de la vitesse de I’onde radiative, qui, méme si

Ma 1 (2.22)

elle n’est pas connue exactement, peut étre approchée dans certains cas [Hammer et Rosen, 2003], et en
particulier de maniere simple dans le cas d’une température source constante.

On consideére une source de rayonnement a température constante, irradiant un milieu de densité
d’énergie interne pe et de loi d’opacité kg = ﬁ. Dans le cas ou la densité d’énergie radiative est
négligeable, on peut approcher le flux d’énergie arrivant au niveau du front radiatif sur un intervalle de

temps ot par la formule suivante :

pe(Ty) _ 4agrc AR(T)T4

ot 3 x}

ou T est la température de la source considérée constante. Dans ce cas, il est possible d’obtenir une

(2.23)

équation approchée d’évolution du front radiatif en fonction des caractéristiques du matériau calculées
au niveau de la condition aux limites, ici a la température Ts. En considérant qu’a I’instant initial le front

radiatif ne s’est pas encore formé, on obtient :

4agc ARTS
xp(t) = | —RETEDS (2.24)
3 pe
Le calcul de la vitesse v ¢ (#) associée est alors immédiat, et permet d’obtenir la relation suivante :
dx ¢ (t ART? 1
vpny = 2L JaredRTs 1 (2.25)

dt 3 pe +r
En considérant que Ma = 1 a la séparation hydrodynamique, on peut donc obtenir 7., pour des régimes

peu radiatifs R > 1 donné par :

ART? A s |t - S
arc ART R s pe Cs
tiop[s] = ZRETRES _ 26 x 2.26
sepls 3 pec? [103 cm| | 1keV [1012 erg.cm‘3} [1070111.5_1] (220

On observe, a partir de cette relation, qu’une forte densité d’énergie interne ou un faible libre parcours
moyen des photons conduisent & un ralentissement du front et donc & une séparation hydrodynamique
plus précoce. Cette approche peut présenter un intérét pour suivre I’évolution du temps de séparation
théorique dans le cas de températures Ts(f) dépendant explicitement du temps. Elle permet en effet
de vérifier si cette augmentation de température est assez intense, en termes d’amplitude et de durée

caractéristique, pour fournir au front radiatif une vitesse suffisante pour tenir a distance le front de
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perturbations acoustiques. Dans cette configuration, I’accumulation de ces perturbations ne se ferait alors
jamais de maniére suffisante sur les échelles de longueur étudiées pour produire le choc de séparation
attendu, comme nous le verrons plus tard dans le chapitre. De maniére intuitive, pour deux systémes
identiques, une augmentation de température mene a des régimes de plus en plus radiatifs et a des vitesses
d’ondes radiatives de plus en plus élevées. Ainsi, dans le cas de régimes extrémement radiatifs o R < 1,

la vitesse du front radiatif ne peut qu’étre approchée a 1’aide de la relation (2.25).

2.3.2.2 Gradient de pression et mise en mouvement

Dans des régimes R < 1, une montée en température ou une baisse en densité au niveau de la source de
rayonnement peut conduire a I’obtention de pressions radiatives dépassant fortement la pression thermique
du milieu. Comme nous 1’avons vu précédemment avec 1’équation (2.9), la pression radiative varie en
T*. Cette quantité est également indépendante de la densité du milieu, ce qui provoque des gradients de
pression extrémement plus importants que dans le cas d’une pression thermique pour un gaz parfait par
exemple, variant en pT'. Ainsi, I’apparition de forts gradients de pression provoque irrémédiablement une
compression du milieu a partir d’un temps noté 7., ,. La température du plasma augmentant (et sa densité
chutant) au niveau de la source de rayonnement, cela provoque de plus un emballement du phénomeéne
de compression. Cet instant correspond plus ou moins au moment ou la pression radiative commence a
dominer nettement la pression thermique au niveau de la source de rayonnement. En utilisant la relation
(2.14), nous estimons que cet instant correspond a ’obtention de nombres de Mihalas R < 10~!. Une

illustration de ce phénomene sera présentée dans la suite du chapitre, au paragraphe 2.5.2.

2.3.3 Etude paramétrique des régimes physiques d’onde radiative

L’échelle temporelle d’existence du régime supersonique dépend donc directement des conditions
thermodynamiques du systeme, telle que sa densité pg, et de I'intensité de la source de rayonnement
Iirradiant. Il existe une grande variabilité de régimes physiques due a la variation des conditions thermo-
dynamiques (pg, Tp) du disque d’accrétion qui sont ici comprises dans les intervalles de valeur donnés
par (2.7). Ainsi, nous pouvons estimer théoriquement pour quels systemes décrivant I’interaction d’un

sursaut X de type I avec un disque d’accrétion, des ondes radiatives supersoniques peuvent se propager.

2.3.3.1 La conduction radiative comme phénomeéne principal

Rappelons tout d’abord que nous nous sommes placés dans le cadre de la théorie des disques « pour
donner des ordres de grandeur des conditions thermodynamiques de leurs régions internes. Il est donc
primordial de vérifier que le transport d’énergie par rayonnement est plus important que la dissipation
de cette énergie par effets visqueux présente dans ces disques. Pour cela, nous cherchons a comparer les
échelles de temps caractéristique de ces deux phénomenes. Une onde radiative en régime supersonique se
propage sur des temps caractéristiques f f,o,¢, Obtenu en inversant la relation (2.24). L'échelle de temps
caractéristique de diffusion visqueuse est, elle, donnée par la relation (2.5) que I’on peut calculer au
niveau de la position du front radiatif x ¢. Pour les disques d’accrétion €tudiés, le rapport de ces deux

temps caractéristiques peut alors s’écrire sous la forme suivante :
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Lyisc ~1.13 x
tfront

rs | P0 _2[ @ ]‘1 H_ | (2.27)
500 eV 10-2 g.cm™3 10-! 107 cm '

Pour des valeurs du parametre o comprises ! entre 0.01 et 0.1, et des hauteurs de disque de I'ordre de

quelques centaines de kilometres, le rapport des temps donné par la relation (2.27) semble tres supérieur
a 1 dans les régions étudiées, comme on peut le voir sur la Figure 17 a). Les seules régions ou cette
hypothése n’est pas vérifiée sont atteintes lorsque 1’on baisse la température source et que 1’on augmente
la densité du disque. L’échelle de temps de dissipation visqueuse est donc, de maniere générale, quelques
ordres de grandeur supérieure a I’échelle temporelle de propagation d’une onde radiative supersonique.
Enfin, abordons la possible compétition entre les phénomenes de conduction électronique et conduc-
tion radiative. En effet, le transport d’énergie peut également se produire par conduction électronique dans
les milieux étudiés. Afin de s’assurer de la validité du modele théorique (2.19) dans les régimes physiques
présentés, comparons les flux d’énergie caractérisant ces deux phénomenes physiques. Dans le cadre de
notre modele, le flux radiatif est donné par la relation (2.18). Dans un milieu composé majoritairement
d’hydrogene complétement ionisé, Spitzer et Hirm [1953] ont montré que le flux d’énergie provoqué par

la conduction électronique prenait quant a lui la forme suivante :

kp(kpT)>?

ﬁcond(T) = _Kcond(T)ﬁTa avec Kcond(T) = 12
e*m,/ " InA

(2.28)

ol ¢ est la charge élémentaire d’un électron, In A est le logarithme Coulombien 2 et k.,,,4(T) le coefficient
de diffusion associé au flux électronique. Cette formulation est analogue a celle du flux radiatif (2.18).
Une comparaison de ces flux dans le cas des systemes étudiés, pour un libre parcours moyen en limite

Thomson, nous donne alors la relation suivante :

Fraa _ Krad 1500107«

Feona Kcond

172 -1
} x [L] (2.29)

10-2g.cm~3

500eV

Cette grandeur est toujours tres grande devant I’unité pour les régimes physiques considérés, comme nous
pouvons le constater sur la Figure 17 ). La conduction radiative est donc le phénomene principal impliqué

dans le transport d’énergie au sein des régions internes optiquement épaisses des disques modélisés.

2.3.3.2 Limites du régime supersonique

Nous nous intéressons a présent aux grandeurs caractérisant 1’évolution de I’onde radiative se propa-
geant dans les disques étudiés. Les trois parametres définissant des régimes critiques sont : 1’épaisseur
optique du milieu 7(p, T), le nombre de Mihalas calculé a la source de rayonnement 3 R(p, Ts), et le
temps de séparation hydrodynamique t.,, (o, T). Ces trois grandeurs dépendent des conditions thermody-

namiques du milieu parcouru par ’onde radiative. L’ épaisseur optique, le nombre de Mihalas et le temps

1. Rappelons qu’aucun consensus n’a été établi quant a la valeur de ce parametre entre les estimations observationnelles et
les suggestions provenant de simulations numériques [King et al., 2007].

2. Dans les régimes étudiés, le logarithme Coulombien est proche de I’unité.

3. Ce parametre donne indirectement le temps #c5mp limitant I’applicabilité de 1’hypothese statique pour le milieu étudi€.
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Ficure 17 — Cartes des rapports de temps visqueux et radiatifs (équation (2.27)) et des rapports de flux
radiatifs et de conduction électronique (équation (2.29)) en fonction des densités de disque et températures
de la source choisies pour @ = 0.1 et H = 107 cm. Les pointillés blancs en Figure a) indiquent la séparation
entre les régimes ol le transport radiatif est prédominant et celui oul les effets visqueux le sont.

de séparation hydrodynamique peuvent se calculer directement a partir de leurs définitions respectives et

des hypotheses de modélisation du disque, ce qui nous donne les expressions suivantes :

~3x10° [—10—2?0111—3] (2.30)
00 Ts |7
k=26 [10—2 g.cm—3] [500 eV} (2.31)
4 £0 HEERE
fyepls] =7.2x 10 [10_2 g.Cm‘3] [ o eV] (2.32)

La distance caractéristique utilisée pour calculer 1’épaisseur optique est égale a une centaine de kilometres
pour rester cohérent avec les régions étudiées. Le temps de séparation hydrodynamique est ici calculé en
utilisant I’hypothese de gaz parfait pour calculer la vitesse du son au sein du milieu. La Figure 18 représente
I’évolution du temps de séparation hydrodynamique en fonction des conditions thermodynamiques au
niveau de la source de rayonnement, o sont également indiquées les limites théoriques du modele en
terme d’épaisseur optique et régime physique.

Comme nous pouvons le voir, I’hypothése de régime optiquement épais est respectée pour les densités
de disque supérieures 2 1073 g.cm™3. La limite de nombre de Mihalas fixée & R = 0.1 correspond 2 I’ins-
tant ou la pression radiative devient importante devant la pression thermique du systéme (voir relation
(2.14)). Dans ce cas, une compression du systeme liée a 1’augmentation de la pression radiative commence
et I’hypothése de milieu statique n’est plus valable pour toute la région se situant au-dessus des pointillés
blancs. Les seules conditions thermodynamiques permettant d’observer des ondes supersoniques radia-

tives non perturbées par ce phénomene se trouvent donc en dessous de la courbe blanche R = 0.1 sur la
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TS [keV]

Ficure 18 — Carte du temps de séparation hydrodynamique des systeémes étudiés (gaz parfait en limite de
diffusion Thomson) en fonction de la densité du disque et de la température du sursaut. Sur cette figure
sont également représentées les limites du modele théorique (2.19) en tirets blancs, en termes de nombre
de Mihalas et d’épaisseur optique, ainsi que des iso-contours de temps de séparation pour des valeurs
tsep = 15, 1073 s, 1073 s, en tirets noirs. Ces différentes courbes définissent un domaine d’application
du modele théorique (2.19) pour nos systémes.

Figure 18. Dans ce cas, on peut constater qu’ une augmentation de la densité tend a faire diminuer forte-
ment le temps de séparation hydrodynamique attendu, a température source constante, jusqu’a atteindre
des valeurs inférieures a la milliseconde, bien plus faibles que I’échelle temporelle des SXI étudiés. Enfin,
il existe une zone correspondant a des températures (~ 400 eV) et densités (~ 1074 g.cm‘3 ) relativement
faibles pour le systeme astrophysique dans laquelle on retrouve des temps de séparation hydrodynamique
de I’ordre de I’échelle temporelle des sursauts X qui est de quelques secondes. Ces régions correspondent
a des régimes physiques intermédiaires 4, dans lesquels les conditions physiques permettent d’observer
des ondes radiatives supersoniques sur une échelle temporelle proche de celle du sursaut. Pour tous les
systemes se situant dans les régimes R> 0.1, des ondes radiatives supersoniques se propagent. Les temps
de séparation faibles (aux fortes densités) impliquent cependant que la durée caractéristique du régime

supersonique est beaucoup moins importante que I’échelle temporelle du sursaut. Les ondes radiatives su-

4. Le terme intermédiaire fait référence au fait que 1’on se trouve entre les deux limitations du régime supersonique, que ce
soit au niveau de la séparation hydrodynamique ou de la compression du milieu.
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personiques peuvent donc se propager initialement dans n’importe quel systeme témoin d’une interaction

entre un sursaut X et de la matiére.

2.4 Le code de simulation astrophysique RAMSES-RT

Afin de décrire la dynamique de ces environnements hydro-radiatifs, nous avons décidé d’adapter
le code de simulations numériques RAMSES-RT pour simuler des environnements de hautes densités

d’énergie.

2.4.1 Présentation du code

RAMSES 3 [Teyssier, 2002] est un code 3D de simulation numérique résolvant des problémes as-
trophysiques multi-échelles en géométrie cartésienne, initialement développé pour étudier les formations
de galaxies. Plusieurs modules ont depuis été ajoutés, de la résolution des équations de la magnéto-
hydrodynamique [Fromang et al., 2006] & un solveur FLD (Flux limited diffusion) [Commercon et al.,
2011] pour I’équation du transfert radiatif, le tout en présence d’auto-gravitation. Depuis quelques années
maintenant, une branche du code baptisée RAMSES-RT [Rosdahl er al., 2013] propose une résolution
multi-groupe du transfert radiatif a I’aide de la méthode M1, avec certaines adaptations permettant de
retrouver correctement la limite diffusion et les effets de pression radiative [Rosdahl et Teyssier, 2015]. Ce
code a permis, entre autres, d’étudier un large éventail de systemes astrophysiques tels que la formation
d’étoiles [Hennebelle ef al., 2011], la croissance de trous noirs supermassifs [Dubois ef al., 2012], les
disques protoplanétaires [Faure et al., 2014; Hennebelle et al., 2020], les nuages moléculaires [Iffrig et
Hennebelle, 2015; Kakiichi et Gronke, 2021] le feedback des rayons cosmiques sur les disques de galaxies
[Farcy et al., 2022] et les colonnes d’accrétion a la surface de naines blanches magnétiques [Van Box
Som et al., 2018a].

Dans le code RAMSES, les équations de I’hydrodynamique sont résolues en considérant une approche
de type volumes finis, en utilisant une méthode de Godunov d’ordre deux [Toro, 1999]. Différents solveurs
de Riemann sont implémentés au sein du code pour résoudre ces équations, a savoir : HLL (Hartex-Lax-
von Leer), HLLC (HLL Contact), acoustique ou Lax-Friedrich. Notons que RAMSES est un code
disposant d’un maillage adaptatif (AMR), d’intérét tout particulier pour des simulations 3D. Pour le
transfert radiatif, la résolution est effectuée a 1’aide d’une méthode calculant les moments de I’équation
du transfert radiatif, avec une relation de fermeture utilisant le tenseur d’Eddington [Levermore, 1984;
Gonzalez et al., 2007; Aubert et Teyssier, 2008]. Deux solveurs sont implémentés pour cette approche, a
savoir HLL et GLF (Global Lax-Friedrich). Pour finir, le code est écrit de maniere a €tre utilisé sur des

architectures massivement paralléles.

5. Le code est disponible en libre acces sur bitbucket, voir https ://bitbucket.org/rteyssie/ramses/src/master/ pour la version
actuelle.
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2.4.2 Résolution du transfert radiatif avec RAMSES-RT

RAMSES-RT a été principalement développé dans le but de produire des simulations numériques
dans des régimes relativement peu radiatifs, avec des températures n’atteignant pas les niveaux de sursauts
X. Dans cette optique, la résolution de I’interaction rayonnement-matiere a été codée de maniere a ce que
le rayonnement, séparé en divers groupes de photons, ne puisse se diffuser qu’au contact de poussieres.
En particulier, une distinction est effectuée entre des photons appartenant au groupe IR (pour infrarouges)
et les autres. Ces photons IR sont en pratique les seuls a pouvoir étre diffusés plusieurs fois sans altération
de fréquence. Tous les photons d’énergies supérieures peuvent photoioniser le gaz, et étre absorbés par
les poussieres, pour étre ensuite réémis dans le domaine IR. Ces particularités numériques sont présentes
au sein de RAMSES de par son objectif initial qui était de modéliser, entre autres, 1’évolution de galaxies

en cosmologie.

Diffusion de photons dans un plasma ionisé

Durant ces travaux de these, il a ainsi été nécessaire d’adapter RAMSES-RT pour simuler des
environnements de hautes énergies. En effet, les options initiales étaient problématiques, en particulier
dans le cas ol I’on souhaite simuler la diffusion de rayonnement par des électrons libres dans un plasma
ionisé. La premiere difficulté avec I'utilisation de RAMSES-RT est la disparition compléte de phénomenes
de diffusion lorsque le milieu est dépourvu de poussiere, ce qui arrive lorsque I'on étudie des plasmas
fortement ionisés. Afin de pouvoir effectuer ces simulations de diffusion dans des milieux dépourvus de
poussieres, il a donc été nécessaire d’adapter certaines parties du code.

En particulier, un parametre noté f;,,, représentant la fraction de poussieéres présentes dans le
milieu a été fixé a une valeur unitaire quoiqu’il arrive, malgré I’ionisation du disque, tout en coupant
les phénomenes de refroidissement liés a la présence effective de ces poussieres. Concrétement, cela
revient a forcer la présence d’un milieu pouvant diffuser les photons qui n’est pas considéré comme
une poussieére au niveau physique. Les lois d’opacité normalement utilisées pour décrire 1’interaction
rayonnement-poussiere peuvent donc toujours étre utilisées pour ce matériau, en adaptant les valeurs
aux phénomenes physiques étudiés. Dans notre cas, I’opacité ks, = kg du plasma est gardée constante
pour retrouver la limite Thomson évoquée précédemment. Dans cette configuration, RAMSES-RT est a
présent capable de simuler la diffusion de rayonnement dans un milieu optiquement épais dépourvu de
poussieres. Nous indiquerons pour chaque simulation la grille de simulation utilisée afin de vérifier la
bonne résolution du libre parcours moyen des photons, nécessaire lors de I’utilisation des solveurs HLL
et GLF disponibles dans le code.

Les conditions initiale et aux limites

L'initialisation dans RAMSES se fait par zones dans lesquelles il est possible de fixer les conditions
physiques (densité et pression) du systeéme étudié. Un probléme apparait dans les cas ol la température
initiale du milieu est particulierement élevée (de quelques eV a plusieurs centaines d’eV). En effet, il est ici
question de la température de la matiere, qui differe dans ce cas profondément de la température radiative

T, aucun photon n’étant a priori présent initialement dans le milieu. Dans le cas ou I’on cherche a simuler
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un milieu initialement a ’ETL dont les processus de refroidissement sont beaucoup plus lents que la
propagation d’ondes radiatives supersoniques en son sein, il est nécessaire d’initialiser différemment le
milieu. Dans ce cas, nous avons choisi d’initialiser des densités de photons dans les zones choisies, de
sorte a pouvoir modéliser un ETL initial pour les systémes particulierement chauds.

Enfin, deux modeles de conditions aux limites ont été ajoutés pour traiter la source de rayonnement
X irradiant le systeme. Le premier ajout est la possibilité de créer une source de rayonnement respectant
le modele de Norris (2.3), ou les différents parametres sont directement donnés en initialisation de la
simulation. Un second ajout est la possibilité de créer un fichier de données en termes de température ou
luminosité pour la source de rayonnement qui sera automatiquement lu et traduit par RAMSES en terme

de densité de photons.

2.4.3 Validation du code

Afin de valider les modifications apportées au code, nous effectuons des simulations d’ondes radiatives

dans des régimes pour lesquels nous connaissons certains résultats théoriques.

Limite diffusion a température source constante

La premiere étape de validation correspond a I’obtention de la limite diffusion pour des simulations
statiques © a température source constante. Dans ce cas précis, nous savons que la position du front
radiatif est donnée par x s ~ V7. Retrouver ce comportement est gage d’un accord entre la résolution du
transfert radiatif en méthode M1 et la limite diffusion théoriquement modélisée par I’équation (2.19). Il est
cependant nécessaire de comparer la solution x ¢ (¢) a une solution analytique pour valider quantitativement
la résolution de RAMSES-RT. Nous avons choisi de comparer les solutions obtenues a 1’expression
analytique développée par Hammer et Rosen [2003] et introduite précédemment (voir relation (2.21)).
Le systeme étudié est composé d’un gaz parfait en limite Thomson, ce qui, en considérant 1’équation
(2.20), donne B =1 et @ = 0, fixant ainsi le parametre € a la valeur € = 0.25. Le systeme est initialement

a la densité py = 0.02 g.cm™

et température Ty = 2.5 eV. Le disque est éclairé par une température
source Ts = 400 eV fixée constante. Cette configuration n’est physiquement valable que pour des temps
de propagation faibles par rapport a 1’échelle temporelle de variation de la source de rayonnement, qui est
d’environ 10~ 's. Ainsi, pour des échelles temporelles inférieures 2 1072 s, I’hypothése d’une source de
rayonnement constante peut étre appliquée. On obtient un nombre de Mihalas calculé en x = 0 de I’ordre
de R ~ 10, correspondant & un régime dans lequel 1’énergie radiative du plasma peut étre négligée,
rendant possible 1’application de la solution analytique de Hammer et Rosen [2003]. Les simulations
numériques sont effectuées a I’aide du code RAMSES-RT en bloquant toute réponse hydrodynamique
du systéme, de sorte a obtenir un phénomene purement radiatif décrit par 1’équation (2.19) en limite
diffusion. Deux maillages sont utilisés dans cette étude : 1’un est résolu en terme de libre parcours moyen
des photons, avec une taille de maille de Ax ~ 5 cm, tandis que 1’autre ne 1’est pas, avec une taille de

maille Ax =~ 640 cm. Dans ces deux cas, on dispose respectivement de résolutions Ax/Ag =~ 0.1 < 1 pour

6. Une simulation statique correspond a une simulation dans laquelle la réponse hydrodynamique du systeme est artificiel-
lement bloquée.
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le cas bien résolu, et Ax/Ag ~ 10 > 1 dans le second cas. Les résultats de simulation et la comparaison

avec cette solution sont présentés sur la Figure 19.
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FiGUrE 19 — Evolution temporelle de la position des fronts radiatifs x (1) pour une température source
Ts ~ 400 eV obtenues a 1’aide de simulations statiques RAMSES-RT. La courbe noire en traits pleins
représente le cas spatialement résolu, contrairement a la courbe en pointillés noirs représentant le cas
ou le libre parcours moyen des photons n’est pas bien résolu. Les cercles bleus représentent la solution
analytique de Hammer et Rosen [2003], en totale adéquation avec la simulation RAMSES-RT résolue.

Comme on peut le constater, la simulation pour laquelle le libre parcours moyen des photons est plus
faible que la longueur des mailles ne reproduit pas du tout la solution analytique attendue. Ce résultat
n’est pas surprenant, sachant que la diffusion numérique présente dans RAMSES-RT prend le pas sur la
diffusion naturelle des photons dans le milieu étudié. En pratique, les photons se diffusent donc sur un
libre parcours moyen numérique plus important que Agr, de I’ordre de la taille de la maille Ax. Dans le
cas résolu, et sur 'intervalle de temps étudié, le front radiatif de la simulation suit la solution analytique
(2.21) de facon tres précise, avec un écart global < 1%. Grace a cet exemple, nous pouvons conclure
que la limite diffusion est retrouvée dans RAMSES-RT, et qu une résolution spatiale suffisante permet

d’obtenir des résultats valides, au moins dans les régimes testés.
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Temps de séparation hydrodynamique a température source constante

Dans le cas ou la réponse hydrodynamique du systéme n’est pas bloquée artificiellement, on s’attend
a observer une séparation hydrodynamique a un certain temps #.,, donné par (2.32). Pour effectuer une
validation dans le cadre d’une simulation d’hydrodynamique radiative, il est possible de vérifier le temps
d’apparition du choc de séparation par rapport a son estimation théorique. En reprenant les conditions
physiques de 1’exemple précédent a 1’exception d’une température source maintenant de 7s ~ 1 keV, on
obtient un nombre de Mihalas R ~ 0.7 en x = 0. Nous nous sommes ainsi placés dans un régime typique
ol une certaine compétition existe entre les effets de compression liés a P,-,4 et de transition au régime
subsonique a I'instant #,,,, ~ 7.2 X 10~* s donné par la relation (2.32). Ces régimes different de I’exemple
précédent, nous permettant de valider la prise en compte de I’énergie radiative dans RAMSES-RT. Pour
ce systéme, nous avons choisi une région de disque de longueur L ~ 5 km, et de résolution Ax = 20 cm.
Les résultats de simulation sont présentés en Figure 20.

Les profils de température observés dans la simulation 20 @) sont parfaitement représentatifs de la
phénoménologie des ondes radiatives supersoniques et de leur transition en ondes radiatives subsoniques
pour une température source constante évoquées au chapitre 1 (voir Figure 16). La propagation initiale
d’un front de température non perturbé témoigne d’un régime supersonique. Il se termine aux alentours
de t ~ 7x 107 s, lorsque I’accumulation de perturbations acoustiques conduit a 1’apparition d’un pic
de densité de rapport p/py =~ 2. A partir de ce moment, un choc de séparation hydrodynamique va se
former en aval du front, ce qui est conforme a la prédiction théorique effectuée : 5., = 7.2 X 1074 s.
Quelques millisecondes plus tard, on retrouve un profil typique d’une onde subsonique. RAMSES-RT
est donc capable de reproduire la phénoménologie attendue des ondes radiatives dans ces régimes, du
régime supersonique a la transition au régime subsonique. Le phénomene d’accumulation de perturbations
acoustiques se fait en méme temps qu’une pré-compression du milieu apportée par 1’exces de pression
radiative en x = 0. Ainsi, la matiere est mise en mouvement de maniere plus importante que dans le
cas ou seule une séparation hydrodynamique serait présente, amplifiant le phénomene de modification
de I’allure du choc. Notons cependant que la transition supersonique-subsonique n’est pas altérée par
cette modification, comme en atteste 1’obtention du temps de séparation hydrodynamique théorique par
RAMSES-RT. Les modifications du code RAMSES-RT permettent donc de retrouver la phénoménologie

attendue lors de la propagation d’ondes radiatives.

2.5 Une situation typique de formation d’ondes radiatives supersoniques

Dans cette section, nous allons étudier un scénario typique de formation d’ondes radiatives superso-
niques lors de I'interaction SXI-disque. Le systéme décrit constituera I’exemple principal étudié dans ce

manuscrit [Tranchant et al., 2022].

2.5.1 Initialisation de la simulation

Le milieu étudié est considéré comme principalement composé d’hydrogene ionisé, de densité initiale

po = 107* g.em™3, et de température initiale Ty =~ 50 eV. L épaisseur optique du milieu est quant a elle de
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FiGgure 20 — En figure a) et b) sont respectivement représentés les profils spatiaux de température et
densité pour une température source Ts = 1 keV, obtenus a différents temps a I’aide de simulations
dynamiques RAMSES-RT.

I’ordre de T =~ 100, ce qui correspond bien a un environnement optiquement épais. La taille de maille est

prise telle que le rapport Ax/Ag =~ 0.05, de maniére a obtenir une bonne résolution du transfert radiatif
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méme dans les zones les plus denses. La source de rayonnement est un sursaut X modélisé par I’équation

(2.3), dont les parametres sont donnés par :

T,=1keV, 7=1s, m=15s, 1 =-0.09s (2.33)

donnant ainsi la loi de dép6t de température dont 1’allure générale est présentée sur la Figure 21. Ce
sursaut typique a été choisi pour permettre I’obtention, dans un premier temps, d’un régime supersonique

pour la propagation de I’onde radiative au sein du plasma.

1 —
0.8F
— 0.6
-
L
=,
= 0.4F
I =—Régime supersonique
: — Compression et séparation
0.2 :
1
I

1072 101 10° 10
t [s]

Ficure 21 — Profil de température du sursaut défini par les parameétres (2.33). En rouge sont représentés
les premiers instants de la phase de montée du sursaut qui vont nous intéresser pour étudier un régime
supersonique d’onde radiative. En noir est représenté le reste du sursaut durant lequel des phénomenes
hydrodynamiques prennent le pas sur la propagation d’onde radiative supersonique.

En utilisant la forme de ce sursaut et la Figure 18, on constate que, pour des températures inférieures a
environ 300 eV, et donc pour des temps inférieurs a 0.1 s, le régime supersonique devrait étre atteint.
En effet, les temps de séparation hydrodynamique parcourus semblent étre de ’ordre de grandeur ou
supérieurs a 1’échelle temporelle de compression radiative du systéme ainsi qu’au temps caractéristique
de propagation de 1’onde radiative. Cependant, apres ce temps, et pour une température 75 proche de
300 eV, la pression radiative va provoquer une compression du systeme qui conduit a la brisure de

I’hypothése d’une propagation énergétique en milieu statique. Durant le sursaut, le nombre de Mihalas
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varie de 'ordre de 10 a des valeurs beaucoup plus basses dépassant la limite de R = 0.1. Les régimes
physiques peuvent ainsi étre décrits comme étant extrémement radiatifs. Les résultats des simulations

RAMSES-RT de ce systeme sont présentés dans la section suivante en Figure 22.

2.5.2 Résultats de la simulation
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FiGure 22 — Simulations 1D RAMSES-RT de la propagation d’une onde radiative a travers les régions
internes d’un disque d’accrétion simplifié. Les profils de température (en traits pleins) et de densité

N

(en pointillés) sont représentés a trois temps différents (r = 0.05 s en jaune, r = 0.1 s en orange,
t = 0.2 s en rouge). La compression du milieu arrive autour de ?¢omp = 0.1 s et provoque un changement
drastique pour la densité du milieu. La transition entre régime supersonique et subsonique devrait arriver
autour de f5., =~ 0.2 s, mais est completement cachée par la compression importante du milieu a ces
temps et I’accélération du front ainsi provoquée. La zone d’applicabilité de I’hypothese supersonique est
représentée en rouge en terme d’avancée du front radiatif et de température de sursaut.

Nous pouvons constater que la source de rayonnement X produit une onde radiative qui, dans sa
phase initiale de propagation pour un temps #; = 0.05 s, conduit a un profil de température caractéristique
des ondes supersoniques. La différence fondamentale intervient dans la température initiale choisie, ici
To =~ 50 eV. Cette valeur est plus proche de la température source que dans les cas plus classiques de
formation d’ondes radiatives, comme ceux développés dans la section de validation de RAMSES-RT.
Nous verrons dans la suite que la valeur de la température 7y n’influe que trés peu sur la position du
front radiatif, mais modifie la courbure des profils spatiaux de température. La physique globale n’est

quant a elle pas modifiée. Le front radiatif, a ce temps, est donc situé aux alentours de x = 80 km, ce qui
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indique une vitesse moyenne de propagation d’environ 1200 km.s~!, bien plus grande que les vitesses
caractéristiques du son (c¢; ~ 300 km.s™!) et de I’écoulement (|¥| ~ 100 km.s™!). Prés du bord interne du
disque, le profil de densité n’est que légeérement modifié par I’augmentation de pression radiative, comme
on s’y attendait. Cependant, a r, = 0.1 s, en raison de la montée rapide de la température, la pression
radiative croit énormément a la frontiére et commence a comprimer les régions internes du disque. En
effet, pendant ce temps, le nombre de Mihalas pris a la frontiére interne pour une densité pg diminue de
R~022at=005saR=~0.052ar =0.1s.A des temps plus tardifs (t3 ~ 0.2 s) la pression radiative
surpasse localement la pression thermique du plasma (R =~ 1.5 x 1072). Le rayonnement agit comme
un piston qui balaie la région interne du disque conduisant & une région de faible densité a température
constante, devenue optiquement mince, s’étendant jusqu’a x ~ 150 km. A ce moment, les perturbations
acoustiques provenant de la frontiere interne, qui est a la température Ts ~ 600 eV, devraient provoquer
une séparation hydrodynamique. Ici, étant donné le temps de montée rapide de la température du SXI, le
front radiatif ne décélere pas. Il continue ainsi a se propager devant le front de perturbation de densité, ce
qui les empéche de s’accumuler au niveau du front radiatif. La compression radiative du systeme a, elle,
mené a un pic de densité de rapport p/pog ~ 5 a x = 175 km. Le front radiatif se déplace alors devant ce
pic de densité, dans une situation rappelant un précurseur de choc radiatif [Drake, 2007], visible sur la
Figure 22 entre 200 km et 300 km.

2.6 Différents régimes de formation d’ondes radiatives

2.6.1 Influence de la température initiale sur la position du front

Un parametre n’ apparaissant pas explicitement dans la solution analytique de position du front radiatif
(2.24) est la température initiale du plasma 7p. Cependant, celle-ci joue un role primordial dans I’allure du
profil de température de I’onde radiative. En effet, plus T est élevée et moins les gradients de température
seront forts, ce qui implique que le front radiatif sera moins marqué. Cela peut alors provoquer un
aplatissement du profil de température, et méme une disparition du front de conduction radiative dans
les cas les plus extrémes. La question qui se pose est de savoir si des variations de ce parametre peuvent
entrainer des modifications de la vitesse du front radiatif. Pour s’assurer de la possibilité de fixer librement
cette température initiale de plasma, nous avons effectué plusieurs simulations de la situation typique
développée dans la section précédente en la faisant varier, de 7o = 1 eV a Ty = 50 eV. Les résultats sont
présentés sur la Figure 23.

Dans un premier temps, on constate que pour des températures initiales relativement faibles par rapport
acellede lasource Ts = 400 eV, les écarts sont négligeables (~ 1%). Cette observation est valable pour des
températures inférieures ou égales a 10 eV. Ensuite, comme nous le constatons sur la Figure 23, lorsque
I’on se rapproche de valeurs supérieures a un dixieme de la température source, les vitesses de front
commencent a augmenter légeérement. Cette observation est a prendre avec précaution, car la position du
front radiatif est de plus en plus difficile a obtenir lorsque les gradients de température diminuent. Pour
des températures d’environ 50 eV, les écarts avec la situation a 1 eV restent peu importants, autour de 5%

pour des temps longs. De plus, ajoutons que cela ne modifie donc que trés peu la dynamique des ondes
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Ficure 23 — Evolution temporelle des positions de fronts radiatifs x (1) représentant en traits pleins noirs
le cas Ty ~ 1 eV, en ronds bleus le cas 7y ~ 10 eV, et en croix rouges le cas Ty =~ 50 eV.

radiatives, et plus particulierement les mécanismes de compression ou de séparation hydrodynamique.
En augmentant la vitesse du front, et en diminuant le gradient de pression proche de la condition aux
limites, il est simplement possible de repousser légérement les temps caractéristiques d’apparition de
ces phénomenes, respectivement fcomp €t fsep. De maniere générale, dans la suite de 1’étude, nous
considérerons que la température initiale du plasma 7y est suffisamment faible devant la température de
la source pour ne pas modifier la dynamique attendue ainsi que la position du front radiatif en régime

supersonique.

Globalement, la plus grande influence de la température initiale 7y est la forme de I’onde radiative.
En effet, elle modifie la structure du gradient de température dans la téte de ’onde radiative. Notons que
cette température peut varier selon le flux persistent émis par 1’étoile a neutrons ainsi que les mécanismes
de refroidissement au sein du disque. Observons alors comment des variations de ce parametre influent
sur des profils spatiaux de température et densité des ondes radiatives. Nous présentons des simulations

effectuées pour les différentes valeurs de Ty sur la Figure 24.

Comme on peut le constater, les profils de température ne different que trés peu entre les deux
premiers cas, pour des températures relativement basses par rapport a a la température source. Dés lors
que la température initiale du milieu augmente trop fortement, pour le cas Ty = 50 eV par exemple, le
profil de température commence a étre fortement modifié. La physique de propagation de I’onde radiative

supersonique est alors modifiée par une baisse des gradients de température en amont du front pour le
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FiGurE 24 — Comparaison des profils spatiaux de température pour les différentes températures initiales
Tp = 1 eV (traits pleins noirs), 10 eV (pointillés bleus), 50 eV (tirets rouges).

cas a Tp = 50 eV par rapport a ceux ou 7y = 1 eV et 7y = 10 eV. Dans la suite de ce manuscrit, nous
considérerons que les simulations peuvent étre menées a des températures initiales Ty arbitrairement basses
devant la température source du systéme, ce parametre étant peu contraint par les modeles théoriques et
données observationnelles a disposition. Nous verrons dans les prochains chapitres que cette hypothése
est nécessaire pour pouvoir comparer des situations aux échelles astrophysique et de laboratoire. En se
permettant de faire varier ce parametre sur une plage importante de valeurs, nous gardons également une

certaine généralité dans notre modélisation.

2.6.2 Deux exemples de simulations numériques

Les résultats présentés dans la section 2.5 sont typiques d’un sursaut X intense irradiant les régions
internes d’un disque d’accrétion. Ils montrent que des ondes radiatives supersoniques peuvent exister
dans de telles situations. Cependant, comme nous 1’avons vu précédemment, il existe d’autres régimes et
échelles temporelles de propagation de ces ondes dans le cadre de notre étude. Dans cette section, nous
allons observer un peu plus en détails les résultats de simulation de RAMSES-RT dans ces régimes et

parcourir les différents phénomenes physiques que I’on peut rencontrer. En particulier, nous nous placerons
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dans deux régimes physiques que I’on peut qualifier de "régime limite" pour le modele supersonique, a
savoir lorsqu’une séparation hydrodynamique quasiment immédiate a lieu, ou lorsque la compression du

systeme liée a P, .4 est tres forte des les premiers instants de propagation énergétique.

2.6.3 Une séparation hydrodynamique rapide

Le premier exemple correspond a I’irradiation d’une région a la densité pg = 10~'g.cm™> par un
sursaut de température Ts = 1 keV considérée constante sur I’intervalle temporel observé. Notons que
ce résultat n’est valable que pour des durées inférieures ou égales a quelques millisecondes, car tres
inférieures a I’échelle temporelle de variation des sursauts X étudiés. Ce systeme se situe donc dans une
zone de temps de séparation hydrodynamique tres faible (¢5., ~ 0.03 ms), ce qui indique que le régime
supersonique ne devrait exister que pour des durées particulierement courtes (< 0.03 ms) par rapport a
I’échelle temporelle du sursaut X. Les simulations numériques sont menées dans les mémes conditions
que celles présentées dans les sections précédentes, en prenant un maillage donné par Ax ~ 2 cm. Les
résultats sont présentés sur les Figure 25 a) et b).

Cette simulation présente une séparation hydrodynamique immédiatement provoquée par I’accumu-
lation rapide (#5¢,, =~ 0.03 ms) de perturbations acoustiques preés du front radiatif par rapport a la situation
typique évoquée dans la section précédente. Aprés seulement 0.5 ms, le choc de séparation est déja
quelques dizaines de meétres en avance par rapport au front radiatif, provoquant une séparation claire et
visible sur les profils de température en figure 25 a), sous la forme d’un plateau. Sur la figure b), nous
pouvons observer la propagation du choc a une vitesse plus grande que celle du front radiatif, tendant a

étendre la zone de plateau de température.

2.6.4 Une compression radiative du disque

Dans un tout autre régime (R < 0.1), considérons un systéme de densité pg = 10~2g.cm~? irradié par
un sursaut de température Ts = 3 keV également prise constante sur un intervalle temporel de 1 ms. Pour
cette situation, on trouve un temps de séparation hydrodynamique de ’ordre de 102 s, mais une pression
radiative P,,4 ~ 100 X P,;,. Dans ce systéme, on s’attend alors a observer une intense compression du
milieu deés les premiers instants du sursaut, produite par le gradient de pression imposé en x = 0. Les
simulations numériques sont menées dans les mémes conditions que celles présentées dans les sections
précédentes, en prenant un maillage donné par Ax ~ 15 cm. Les résultats sont présentés sur les Figures
25 c) etd).

Pour le second exemple (Figures 25 ¢) et d)), une compression du systeme se déroule de maniére
extrémement rapide, soufflant les zones du plasma les plus proches du sursaut X. Ainsi, le profil spatial
de température prend une forme trés marquée par rapport au cas précédent. En effet, la zone soufflée
par la pression radiative devient optiquement mince, avec des densités extrémement faibles atteignant
une limite numérique de 10~ 'g.cm™3 dans les régions supposées vides. Les photons se déplacent donc
librement du bord x = 0 jusqu’au front de densité ou le mécanisme de conduction radiative reprend le
dessus. Au bout de # = 1 ms, on constate d’ailleurs 1’apparition d’un profil typique d’onde radiative entre

6.5 km et 7.5 km, correspondant a la position du front radiatif. Notons que le rapport de compression est
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FiGure 25 — Sur les Figures a) et b) sont respectivement représentés les profils spatiaux de température
et densité pour une densité initiale de matériau py = 0.1 g.cm™> et une température source Ts =

1 keV, obtenus a différents temps t; = 0.01 ms, t, = 0.5 ms, et 3 = 1 ms, a 'aide de simulations

d’hydrodynamique radiative RAMSES-RT. De 1la mé&me fagon, en figures c) et d) sont respectivement
représentés les profils spatiaux de température et densité pour une densité initiale de matériau py =

0.01 g.cm™3 et une température source Ts = 3 keV obtenus a différents temps #; = 0. ms, t, = 0.5 ms, et
t3 = 1 ms, a ’aide de simulations dynamiques RAMSES-RT.

fixe, de valeur p/pg = 4 (correspondant a un choc fort pour un gaz parfait) di a la température supposée
constante durant le faible intervalle temporel simulé.

Que ce soit dans le cas d’une compression radiative instantanée du milieu, ou dans celui de I’apparition
d’une séparation hydrodynamique tout aussi rapide, RAMSES-RT permet de suivre la réponse dynamique
du systéme au rayonnement intense du sursaut X appliqué en x = 0. De maniére générale, RAMSES-RT
a donc permis de simuler la propagation d’ondes radiatives supersoniques au sein des régions étudiées,
ainsi que la réponse hydrodynamique de ces systemes dans divers régimes physiques. En particulier, nous

avons pu montrer que le régime supersonique était atteint sur des échelles temporelles proches de celle du
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sursaut dans des cas typiques de régimes dits intermédiaires. Ces régimes intermédiaires se situent entre
faibles nombres de Mihalas et temps de séparation élevés, et sont donc ceux qui permettront d’étudier les

ondes radiatives dans nos systemes, sur 1’échelle temporelle de montée d’un sursaut.

2.7 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons pu démontrer que, sous certaines conditions, I’interaction entre un sursaut
X de type I et un disque d’accrétion donne lieu a la naissance et a la propagation d’ondes radiatives au
sein de ce dernier, modifiant ainsi sa structure et ses conditions thermodynamiques. Dans le cas de notre
modele, un ensemble de régimes ont pu €tre étudiés, montrant la richesse de phénoménes pouvant se
produire dans ces systemes selon les conditions thermodynamiques imposées. L’ approche suivie dans ce
chapitre peut, de plus, étre généralisée a toute interaction entre rayonnement X intense et un quelconque
modele de disque, quelles que soient ses caractéristiques en termes d’équations d’état et lois d’opacité
du moment que le régime de diffusion est atteint. Il est cependant nécessaire de mettre en perspective
ces résultats purement théoriques et numériques. Une des possibilités est de chercher a reproduire le
phénomene physique de propagation énergétique par des ondes radiatives dans des milieux a I’échelle
du laboratoire. Des données expérimentales comparables aux simulations astrophysiques RAMSES-RT

pourront alors permettre de valider les résultats présentés dans ce chapitre.
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Chapitre 3 Lois d’échelles et propriétés de similarité des ondes radiatives

3.1 Introduction

Les installations de puissance présentes a travers le monde permettent a présent d’ atteindre des densités
d’énergie proches de celles observées a 1’échelle astrophysique. L'utilité d’expériences d’astrophysique
de laboratoire repose sur le développement de lois d’échelle et propriétés de similarité [Ryutov et al.,
1999; Falize et al., 2011a] des systémes physiques étudiés. Ces lois d’échelle, piliers de 1’astrophysique
de laboratoire actuelle, permettent de tisser des liens théoriques entre les échelles de 1’astrophysique et
du laboratoire. Ces concepts, bien qu’ayant contribué a 1’essor des expériences laser, sont soumis a un
ensemble de contraintes a confronter aux possibilités expérimentales actuelles. Le développement de ces
outils permet de mieux appréhender la physique des systémes auxquels ils sont appliqués, et, parfois,
de mener a des lois d’échelle dont les contraintes sont physiquement et expérimentalement réalisables.
Notons que notre degré d’avancement technologique permet a présent d’envisager un agrandissement
conséquent du catalogue de systemes astrophysiques reproductibles a 1’échelle du laboratoire.

L'objectif de ce chapitre est de développer les transformations de similitude associées aux ondes
radiatives étudiées dans ces travaux, et d’explorer 1’espace des expériences similaires envisageables. Dans
une premicre partie, nous présentons une synthese exhaustive des différentes conditions expérimentales
atteintes lors de la production d’ondes radiatives a 1’aide des lasers de puissance. Dans un second temps,
nous développons et appliquons les lois d’échelle associées au modele théorique d’ondes radiatives en
régime supersonique. Pour cela, nous présenterons le code de simulations numériques FCI2 utilisé pour
simuler les systemes de laboratoire. Cela conduira, dans une derniére partie, a analyser les limites des
concepts de similitude pour I’étude des ondes radiatives, mettant ainsi en lumiere la problématique

principale a laquelle ces travaux tenteront de répondre : comment aller au-dela de la similitude ?

3.2 Les ondes radiatives en laboratoire

3.2.1 Une configuration expérimentale typique pour la production d’ondes radiatives

Comme nous avons pu le voir au chapitre précédent, c’est le chauffage intense d’un milieu optiquement
épais qui produit une onde radiative supersonique. Ce processus physique de propagation d’énergie n’est
pas cantonné a des systémes astrophysiques. Grace a ’avenement des lasers de puissance, il est en
effet désormais possible de créer des sursauts X intenses a I’échelle du laboratoire. En particulier,
I’irradiation d’une cavité de conversion (hohlraum) en or permet la production d’un important flux X
dont les températures de corps noir peuvent a présent atteindre environ 300 eV [Moore ef al., 2015]. Ce
rayonnement se propage dans un tube contenant un matériau qui, le plus souvent, est une mousse a basse
densité [Cohen et al., 2020]. Une illustration d’un dispositif expérimental typique est présentée sur la
Figure 26.

Contrairement a notre systeéme astrophysique idéalisé, des effets parasites propres a 1’échelle du
laboratoire peuvent modifier la propagation d’ondes radiatives au sein du tube. En particulier, I’absorption
du rayonnement au niveau des parois de ce tube peut modifier la structure du front radiatif, en le ralentissant
a ses extrémités, comme schématisé sur la Figure 26. Cela conduit a des ondes radiatives courbées

[Hurricane et Hammer, 2006; Cohen et Heizler, 2018] s’éloignant de la configuration étudiée dans le
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Front radiatif
Cavité de conversion supersonique

¥
T (1)

>

‘ Mousse basse

densite

E, ~ 100 kJ

Absorption du
rayonnement aux parois

Ficure 26 — Schéma 2D d’expérience typique menant a la création d’ondes radiatives en laboratoire, ou
I’on a noté 'ordre de grandeur des énergies laser (£ ) maintenant accessibles sur les installations lasers
les plus énergétiques.

chapitre précédent. A I’échelle du laboratoire, la transition entre les phases supersonique et subsonique
de propagation des ondes radiatives peut également étre mesurée [Courtois et al., 2021]. Cette étape de
séparation hydrodynamique peut intervenir sur des échelles temporelles si courtes comparées a la durée
de I’expérience de ’ordre de 1078 s qu’il peut devenir impossible d’étudier la phase supersonique de

I’onde.

3.2.2 De nombreuses études expérimentales

Depuis les débuts de 1’ utilisation généralisée de lasers de puissance, un grand nombre d’expériences
de production d’ondes radiatives ont ét€ menées, en particulier, dans le régime supersonique qui nous
intéresse. En pratique, on cherche a identifier s’il est possible de créer des ondes radiatives supersoniques
susceptibles de permettre la modélisation de I’interaction sursaut-disque simulée dans le chapitre 2. En
parcourant les différentes avancées expérimentales effectuées au cours des dernieres années, nous pourrons
obtenir un premier apercu de I’existence de matériaux de laboratoire et configurations expérimentales
répondant a cette problématique.

Tres tot, des ondes radiatives supersoniques ont été observées dans du Xenon [Bozier et al., 1986],
se propageant devant un choc créé par un piston accéléré par laser. Cependant, la premicre observation
expérimentale d’ondes radiatives générées par laser dans des cibles solides fut 1’ceuvre de Sigel ef al.
[1990]. L'onde radiative se propageait alors dans une mince feuille d’or (~ 1 yum) sur une échelle de
temps extrémement courte, de I’ordre de la nanoseconde, pour des températures de cavité de 1’ordre de
220 eV. Cette premicre étude expérimentale a permis de poser les bases des campagnes qui ont suivi. En
particulier, dans les années 1990, Afshar Rad ef al. [1994] et Massen et al. [1994] publient les premiers
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résultats concernant la propagation d’ondes radiatives supersoniques dans des mousses a basse densité.
Les expériences d’ Afshar Rad et al. [1994] ont été réalisées sur I’installation laser VULCAN [Ross et al.,
19811, avec des mousses basse densité (og ~ 30 mg.cm~?) de CHOCI et pour une température de 1’ordre
de 140 eV. Dans cette expérience, la position du front en température coincide avec la position relevée
du front d’ionisation. De plus, on constate que les perturbations hydrodynamiques ne prennent pas le
pas sur la propagation d’énergie, conduisant a I’observation d’un régime supersonique. Notons enfin que
les ondes radiatives sont ici présentées comme des fronts d’ionisation, bien que les deux phénomenes se

déroulent simultanément.

Les expériences de Massen et al. [1994], réalisées sur GEKKO-XII avec des mousses de CHPb
(po ~ 80 mg.cm™>) ont permis d’observer le méme type d’ondes radiatives i I’aide de matériaux plus
adaptés. En effet, I’utilisation d’un dopant de numéro atomique Z élevé permet d’obtenir une épaisseur
optique T plus importante, et donc de respecter d’autant plus la condition de limite diffusion. On note
que la configuration expérimentale de Massen et al. [1994] correspond, sur le principe, a celle présentée
sur la Figure 26, et que c’est celle qui sera reprise par la suite dans de nombreuses expériences de
propagation d’ondes radiatives. En particulier, sur I’installation OMEGA, Back ef al. [2000a,b] ont mené
des expériences similaires sur des mousses de SiO; et de Ta;O5 qui restent encore aujourd’hui a la base
de toutes les études d’ondes radiatives en laboratoire. Ces mousses subissent un rayonnement allant de
85 eV a 190 eV, permettant dans tous les cas d’observer le régime supersonique voulu. Sur la méme
installation laser, nous pouvons également citer les expériences de Keiter et al. [2008] visant a étudier

I’effet d’inhomogénéités dans des mousses de type CHOAu (pg =~ 45 — 70 mg.cm™3).

Au début des années 2000, I’installation laser de puissance Shengguang II a permis la création
d’ondes radiatives se propageant dans des mousses pures de CH [Xu er al., 2006; Ji Yan et al., 2010]
ou dopées avec du cuivre [Jiang et al., 2005]. Les températures de cavité atteintes dans ces expériences
sont typiquement de I’ordre de 160 eV, et permettent d’observer différents régimes d’ondes radiatives. Par
exemple, Xu er al. [2006] étudient les différents comportements de groupes de photons pour lesquels le
milieu est optiquement fin ou optiquement épais. En particulier, des temps de propagation différents sont
observés entre ces deux groupes pour ces expériences dont 1’épaisseur optique typique était de I’ordre
de 7 ~ 1, pour des densités de CH de ’ordre de pg = 0.05g.cm™3. Dans des conditions beaucoup plus
denses (pg = 0.16 g.cm™3), Ji Yan ez al. [2010] ont obtenu des épaisseurs optiques bien plus importantes
(T ~ 10), mais ont, en conséquence, perdu I’hypothese de régime supersonique. Dans ces expériences, on
observe un profil typique de séparation hydrodynamique ot une onde de choc se forme en aval du front
radiatif et se propage plus rapidement que ce dernier.

Enfin, ’avénement des installations laser de type mégajoule (NIF, LMJ) a permis 1’obtention de
températures de cavité typiques de plus en plus importantes (autour de 300 eV), et donc la possibilité
d’étudier des régimes de plus en plus diversifiés de fagon systématique. Les expériences "Pléiades" (citons
par exemple les expériences de Guymer et al. [2015] et Moore et al. [2015]) menées sur 1’installation NIF
ont permis d’atteindre des nombres de Mach radiatif (donné par I’équation (2.22)) extrémement élevés
(Ma > 10) pour des milieux optiquement épais (7t ~ 4), a I’aide des mousses de CHCI et SiO; a des
densités pg ~ 0.1 g.cm‘3 . Parmi les expériences menées sur I'installation du LMJ, Courtois et al. [2021]

ont récemment mis en évidence la transition entre les régimes supersoniques et subsoniques d’ondes
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radiatives se propageant dans des mousses de CHOBr 2 basse densité (po = 0.05 g.cm™3).

3.2.3 Un panel d’ondes radiatives

En quelques dizaines d’années les expériences se sont ainsi succédées. Des disparités existent entre
ces expériences, que ce soit au niveau de leurs durées, leurs dimensions spatiales, leurs conditions thermo-
dynamiques, ou encore les régimes physiques atteints. De maniere générale, ce panorama d’expériences
donne une idée précise des configurations expérimentales caractéristiques pour 1’étude de la propagation
d’ondes radiatives. Les différentes situations présentées dans la section précédente constituent donc un
étalon des possibilités expérimentales actuellement offertes par les installations laser de puissance. Les
différents régimes et conditions physiques obtenus lors de certaines de ces expériences sont répertoriés
au sein du Tableau 3.1.

Parcourons ce tableau de la gauche vers la droite afin de déterminer les ordres de grandeur typiques
des expériences présentées. Notons que des contraintes technologiques apparaissent en termes d’échelles
spatiales et temporelles. En effet, les ondes radiatives se propagent sur une échelle temporelle typique
de 1 a 10 ns, dans des mousses de ’ordre du dixieme de mm jusqu’a quelques mm. De plus, dans
certaines configurations, comme celle de Courtois et al. [2021], le temps de séparation hydrodynamique
est inférieur a la durée de I’expérience (r ~ 7 ns), ce qui conduit a des régimes supersoniques encore
plus courts 1. Ces échelles caractéristiques proviennent en partie du choix en densité de matériaux pg
et en température de la source Ts. Globalement, les densités initiales pg varient entre quelques dizaines
de mg.cm™> jusqu’a une centaine de mg.cm™>. La limite basse de cette densité s’explique par le fait
que I’on cherche a obtenir des systémes optiquement épais au rayonnement incident. Les libres parcours
moyens des photons Ar diminuant lorsque la densité du milieu augmente 2, I’épaisseur optique peut alors
diminuer jusqu’a des valeurs inférieures a 1, brisant 1’hypothése de diffusion et la validité du modele
(2.19). La limite haute de pg s’explique elle par la diminution du temps de séparation hydrodynamique
lorsque la densité du milieu augmente [Garnier ef al., 2006], ce qui aurait pour conséquence de briser
I’hypothese supersonique sur des temps caractéristiques bien plus faibles que la durée caractéristique
de I’expérience, comme observé dans les expériences de Ji Yan et al. [2010]. Enfin, les températures
des sources X varient globalement de 100 eV a 300 eV, majoritairement limitées par les énergies laser
disponibles sur les différentes installations.

Les régimes physiques atteints lors de ces expériences sont caractérisés par les nombres sans dimen-
sion Bo et R présentés dans le tableau 3.1. Les nombres de Boltzmann obtenus sont tous inférieurs a
I’unité, indiquant que la conduction radiative est bien le mécanisme privilégié de transport de 1’énergie.
Cependant, ces valeurs sont limitées autour de 10~2 au minimum par les caractéristiques de matériaux et
énergies laser £ actuellement disponibles. Les nombres de Mihalas sont toujours largement supérieurs
a I'unité, avec quelques dizaines pour les valeurs les plus basses obtenues sur OMEGA [Back er al.,
2000a,b] et le NIF [Guymer et al., 2015; Moore et al., 2015]. Ainsi, il n’est possible d’obtenir que des

1. Notons que dans ce cas particulier, 1’expérience avait ét¢ dimensionnée de fagon a obtenir une transition au régime
subsonique. Dans notre cas, nous chercherons a éviter ce phénomene sur la durée de 1’expérience.

2. La forme de cette dépendance dépend fortement de la nature du milieu considéré, comme le montrent par exemple les
approximations théoriques d’opacité donnés par Cohen ez al. [2020].
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Références Installation Matériau L [mm] | #[ns] | po [mg.cm‘3] E; [KI] | Tr [eV] Bo R Ma T
Afshar Rad et al. [1994] VULCAN CHOCI 0.1 1 50 ~1 140 0.19 | 165 | 2.65 | 2

Massen et al. [1994] GEKKO XII CHPb 1-3 1 80 2.5 150 0.21 | 200 | 3.1 4
Back et al. [2000a,b] OMEGA Si0,/Ta;05 | 0.25 -1 4 50/40 10 190 0.05 | 45 | 25 6

Jiang et al. [2005] SG-1I CH/CHCu 0.3 5 50 16 140 02 | 170 | 5.7 3

Xu et al. [2006] SG-1I CH 0.4 3 50 16 160 0.14 | 110 3 4

Ji Yan et al. [2010] SG-1I CH 0.3 2 160 1.5 160 0.43 | 345 1 10
Guymer et al. [2015] NIF CHCI 2.8 6 100 - 125 370 250 0.06 | 37 8 |45
Moore et al. [2015] NIF CHCI/Si0, 2.8 7 100 - 125 370 300 0.045 | 30 | 625 | 6
Courtois et al. [2021] LMJ CHOBr 2 10 50 22 170 0.12 | 90 2 10

TaBLEAU 3.1 — Récapitulatif des parametres caractéristiques provenant des expériences d’ondes radiatives supersoniques citées précédemment. Dans
I’ordre, nous avons indiqué la longueur de la mousse étudiée L, le temps d’acquisition des données ¢, la densité initiale du matériau pg, I’énergie laser
utilisée pour la conversion en rayonnement X notée £, la température maximale diagnostiquée de la source X notée T, les nombres de Mihalas R et
de Boltzmann Bo donnés respectivement par les relations (2.14-2.13), le nombre de Mach radiatif Ma donné par 1’équation (2.22) et I’épaisseur optique
du milieu donnée par la relation (1.5). Les différentes valeurs de nombres sans dimension Bo, R et Ma sont calculées aux températures Tg, tandis que

I’épaisseur optique est un ordre de grandeur obtenu pour chaque expérience.
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régimes faiblement radiatifs dans le sens ol la densité d’énergie radiative du systéme est négligeable
devant sa densité d’énergie interne (R > 1). Ceci est principalement di au fait que les températures
atteintes sont au maximum d’environ 300 eV. Cependant, nous avons vu au chapitre précédent, a I’aide de
I’équation (2.16) que des densités moins importantes permettaient d’abaisser la température requise pour
avoir un nombre de Mihalas unitaire 3. Le probleme se déplace alors sur le libre parcours moyen des pho-
tons qui, lors d’une baisse de densité ou d’'une augmentation en température, tend a augmenter fortement,
et peut méme dépasser 1’échelle de longueur caractéristique de I’expérience. Dans ce cas, I’hypothése
optiquement épaisse est perdue. On s’apercoit que lors du dimensionnement d’une expérience, il est donc
particulierement important de choisir des caractéristiques de température et densité en adéquation avec
les équation d’état et lois d’opacité des matériaux utilisés. Enfin, notons que les valeurs des nombres de
Mach radiatif et épaisseurs optiques permettent de caractériser le régime statique diffusif que I’on cherche
a observer. De maniere générale, le nombre de Mach radiatif varie entre 1, qui est la valeur limite de
I’hypothese statique (au temps de séparation hydrodynamique 7., ), et une dizaine. Il en va de méme
pour I’épaisseur optique 7, pour laquelle la valeur de 1 signifie que le milieu n’est plus optiquement épais.

Les expériences décrites dans le Tableau 3.1 ont ainsi permis de caractériser les parametres typiques
nécessaires a 1’obtention d’ondes radiatives supersoniques en laboratoire. La diversité de matériaux
utilisés implique une richesse de comportements en termes d’équations d’état et de lois d’opacité. De
maniere générale, on observe deux types de mousses : les mousses de plastique (CH) dopées a I’aide d’un
élément de Z plus élevé (Cl, Cu, Br), et des mousses de Z plus élevé telles que le SiO, et le Ta,Os. Ce
sont ces dernicres qui permettent d’obtenir les régimes les plus radiatifs. Concrétement, cela s’explique
par leur nature plus diffusive, qui permet d’obtenir des épaisseurs optiques conséquentes (7 ~ 6) pour des
densités moindres (py ~ 40 — 50 mg.cm™>), comme on peut le voir pour les expériences de Back er al.
[2000a,b] par exemple, oit Bo =~ 0.05. Ces mousses a basses densités conduisent en effet a2 des nombres de
Mihalas plus faibles a température source équivalente. De maniere générale, toutes ces données ont aidé
a fixer le cadre a respecter pour imaginer une expérience de production d’ondes radiatives supersoniques,

aussi bien en termes d’échelles et régimes physiques, qu’en termes de matériaux disponibles.

3.3 De l’astrophysique au laboratoire : Similitude et lois d’échelle

3.3.1 Similitude et lois d’échelle, piliers de I’astrophysique de laboratoire

N N

Nous cherchons a étudier expérimentalement la propagation d’ondes radiatives supersoniques a
I’échelle astrophysique dans des milieux dont les descriptions théoriques et les simulations numériques
ne peuvent étre validées observationnellement. Dans cette optique, nous avons proposé la possibilité de
s’intéresser a la propagation de telles ondes a I’échelle du laboratoire a I’aide des lasers de puissance.
Maintenant que les conditions expérimentales typiques requises ont été détaillées, nous souhaitons obtenir
les outils théoriques permettant de lier quantitativement les systemes évoluant a ces deux échelles,
de quelques kilometres a quelques millimetres. Dans ce genre de situations, une grande partie de la

communauté d’astrophysique de laboratoire s’est alors tournée vers la détermination de lois d’échelle et

3. Bien que cette équation (2.16) ait été obtenue a I’aide d’une hypothése de gaz parfait, la dépendance décroissante en
densité est conservée pour des matériaux typiques de laboratoire.
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de propriétés de similarité des écoulements astrophysiques, de I’hydrodynamique [Ryutov et al., 1999]
a I’hydrodynamique radiative [Falize ef al., 2011b], en passant par la magnétohydrodynamique [Ryutov
et al.,2000b; Biskamp et Miiller, 2000]. Ces concepts reposent sur le principe de similitude [Buckingham,
1915] qui consiste a créer un lien explicite entre un méme phénomene physique exprimé a des échelles
différentes.

Détaillons maintenant en quoi consistent de telles lois d’échelles. La base de ces transformations est
d’effectuer un changement d’échelle sur les variables caractérisant le systeéme physique étudié. Ces mises
a I’échelle correspondent en réalité a I’action de transformations d’homothétie sur ces variables. Notons
qu’a chaque transformation de variable Y est associ€ un parametre que I’on note ay, de telle sorte que
I’on puisse écrire la relation suivante :

Y =ayY 3.1
ot ¥ est la nouvelle variable transformée a une échelle différente. Dans ces travaux, les variables du type ¥
seront principalement celles exprimées a I’échelle du laboratoire. L’ application de telles transformations
de changement d’échelle au modele théorique étudié permet d’obtenir un nouveau systeme d’équations
qui differe du systéme originel par 1’apparition de facteurs multiplicatifs dépendant explicitement des
parametres de transformation. Les systémes sont alors déclarés similaires si ces transformations préservent
la forme du systeme initial : c’est ce que 1’on appelle des symétries d’invariance d’échelle. Réclamer une
telle invariance conduit a fixer un ensemble de contraintes sur les parameétres des transformations de type
(3.1). Ce sont les homothéties et leurs contraintes qui constituent ce que I’on appelle couramment des lois
d’échelle. De plus, ces contraintes revétent une signification physique particulieérement importante. Elles
correspondent en effet a la conservation d’entités décrivant le régime physique dans lequel évoluent les
systemes. Celles-ci sont mathématiquement transcrites par la conservation des nombres sans dimension
qui sont associés a la caractérisation de ces régimes, et qui proviennent de I’analyse dimensionnelle
[Vaschy, 1892; Buckingham, 1914] du modele théorique étudié. Sous réserve de I’existence de telles
transformations, il est alors possible de créer des systemes a deux échelles tres distinctes mais évoluant

de facon similaire.

3.3.2 Détermination des lois d’échelle des ondes radiatives supersoniques

Il existe plusieurs notions rattachées au principe de similitude et qui vont influencer la forme des
lois d’échelle développées. En effet, en fonction du nombre de parameétres possiblement affectés par les
homothéties de la forme (3.1), il est possible d’obtenir plus ou moins de liberté dans le redimensionnement
du systeme de base. Dans cette partie, nous allons illustrer ces concepts dans le cas de la propagation
d’ondes radiatives supersoniques, décrite par I’équation d’évolution (2.19), que I’on rappelle ici sous sa

forme générale mono-dimensionnelle :

Ar(po,T) (3.2)

0 0
— [poe(po.T) +arT?*| = S

ot T 30x

('3aRT4
ox

L’ensemble des six variables constituant le modele théorique étudié sont : x, ¢, po, T, e(T), et Ag (T). Ainsi,
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la recherche de lois d’échelle du systeme décrit par I’équation (3.2) repose sur 1’étude de 1’invariance de

celle-ci sous ’action des transformations suivantes :

A

R=axx, t=ait, po=appo, T =arT (3.3)

é= aeé, /iR = Cl,l/lR (34)

ou les six parametres ay, a;, ap, ar, d. et ay sont ce que I'on appelle les facteurs d’échelle associés
respectivement aux variables x, f, pg, T, e et Ag. Lorsque ces parametres sont tous égaux a 1, on parle de

transformation d’identité.

Dans un premier temps, si on choisit de ne redimensionner que les échelles spatiales et temporelle du
systéme, on obtient seulement un parameétre libre que 1’on choisit comme étant a,.. Cela permet d’écrire

les lois d’échelle sous la forme :

f=awx = fi=d% (3.5)

qui témoignent de la nature diffusive (x ~ V/t) du systéme. Les autres variables, telle que la température
par exemple, sont pour le moment invariantes, ce qui signifie que les équation d’état et lois d’opacité sont

strictement conservées.

En ajoutant un degré de liberté, nous arrivons au concept de similarité absolue [Falize et al., 2009]
ou les grandeurs physiques macroscopiques du systeme initial sont mises a 1’échelle. Ici, cela revient a
autoriser un changement d’échelle sur la température 7" entre les deux systémes. Les propriétés émanant
de la microphysique des systémes, et régissant le comportement interne des matériaux caractérisé par les

fonctions e(T) et Ar(T) conservent leur structure.

Lorsque ces propriétés microscopiques peuvent étre mises a 1’échelle également, nous pouvons parler
de similarité globale. Dans cette dernieére configuration, nous donnons un maximum de degrés de liberté
aux transformations de changement d’échelle recherchées. Dans un premier temps, I’application des
homothéties (3.3-3.4) au modele (3.2) donne :

d | poé ™| a2ca | Ag 0 .
a0 [P p R | 2 BE T IR T et (3.6)
ot |apae  ay 3 0% |ajay, 0%

En réclamant I'invariance du modele théorique par ces homothéties, on obtient alors un ensemble de

contraintes sur les parametres de transformation, prenant la forme :

2
asd a,apsa
p~e x“pTe
—=1, ——=1 (3.7)
ar arapany

On dispose donc de six variables et deux contraintes, ce qui conduit a I’obtention de quatre degrés de
liberté. A partir des contraintes (3.7), il est possible d’obtenir les lois d’échelle des ondes radiatives

supersoniques, sous la forme générale :
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¢ 9 A _a (3.8)
e ap AR  a;

Les deux facteurs d’échelle a,. et a,, sont donc contraints par le choix des quatre autres (ay, a;, ap,
ar). Ces lois d’échelle permettent de lier quantitativement les différentes variables décrivant les ondes
radiatives a différentes échelles.

Afin de conserver une certaine généralité tout en permettant I’obtention de résultats analytiques, on
propose de considérer que la densité d’énergie interne pge(T) et le libre parcours moyen Ag(7) peuvent
s’écrire sous la forme de lois de puissance sur les intervalles de température étudiés. Cette hypothese est
valide pour le systéme astrophysique du chapitre 2, mais également de maniére assez générale pour les
matériaux de laboratoire [Cohen et al., 2020]. Cela permet d’écrire les fonctions e(pg, T) et Ag(po,T)

sous la forme générale suivante :

e(po,T) = e(T) = eoT?, Ar(po,T) = Ar(T) = AT (3.9)

La recherche d’homothéties implique que la forme de ces fonctions se conserve entre les deux échelles

considérées, ce qui permet d’écrire également :

é(T) = éoTP, Ag(T) = AT (3.10)

Ainsi, les lois de comportement du systéme transformé sont aussi des lois de puissance de la température,
d’exposants égaux au systeme initial. Cette contrainte est particuliérement importante et sera discutée
plus en détails dans la suite.

En choisissant @ = 0 (processus Thomson) et 8 = 1 (gaz parfait) nous pouvons constater que nous
obtenons les propriétés du systeme astrophysique décrit au précédent chapitre. Le redimensionnement des
constantes eg et Ag a permis d’absorber la dépendance en densité initiale pg. Cela est seulement permis
par le fait qu’elle soit considérée constante. Dans ce cas, on s’apercoit que le parametre a,, est li€ aux
transformations sur les parametres e et 1. Concrétement, une homothétie sur la densité s’accompagne
d’une contrainte sur le redimensionnement de ces constantes, ce qui ne permet pas d’ajouter un degré de
liberté supplémentaire aux lois d’échelle recherchées. Ainsi, nous disposons de trois parametres libres
ax, a et ar pour ces transformations. Sous ces hypothéses, le modele théorique (3.2) vérifie un ensemble
de lois d’échelle correspondant a la limite statique des lois d’échelles développées par Falize et al.
[2011b] pour des écoulements radiatifs. En utilisant les relations (3.8), on obtient ces transformations de

changement d’échelle sous la forme suivante :

~ ~ £ ) 2

X t T (4] 4-B Ao ax

Y T, Toa Sl Ao 4 (3.11)
X x t ! T e r Ao ata%

Il est intéressant de noter que, dans ce formalisme, c’est la liberté prise sur les transformations des

constantes e et g qui a permis I’obtention de trois parameétres libres. Si I’on se place dans le cadre du
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concept de similitude absolue (a, = a, = 1), nous disposons seulement des trois parametres modifiables
ay, a;, et ar, mais du méme nombre de contraintes sur ceux-ci, a savoir deux. Cela impose I’existence

d’un unique parametre libre pour les lois d’échelle définies par :

= | =

f
= a, :>;=a2 ar =1 (3.12)

Analyse physique des transformations

Nous venons de voir que, dans le cadre de la similitude globale, les transformations de changement
d’échelle (3.8) impliquent de modifier les propriétés internes des systémes en conservant toutefois la
structure mathématique des lois d’état et d’opacité. On dispose donc de trois parametres libres qui sont
les facteurs d’échelle associés a I’espace x, au temps ¢, et a la température 7. Le choix de ces parameétres
contraint les relations sur les fonctions e et Az, comme nous I’avons vu dans I’équation (3.11). En pratique,
cela peut limiter I’approche si la nature des matériaux disponibles en laboratoire ne correspond pas du
tout a celle que I’on retrouve en astrophysique, une problématique dont nous discuterons dans la derniere
section de chapitre. En plus de la nature des systémes, les lois d’échelle (3.8) conduisent a la conservation
de deux quantités, comme le montrent les relations (3.7). Il est possible de réécrire ces quantités sous la
forme de nombres sans dimension, qui sont donc invariants par les transformations (3.3-3.4). Dans un
premier temps, il est possible de construire un nombre sans dimension basé sur le modele du nombre de

Boltzmann donné par I’équation (2.13) introduit précédemment. On obtient I’invariant suivant :

_ poe(T) x

I
Fraa t

(3.13)

Bien que, dans sa structure, le nombre I; corresponde & un nombre de Boltzmann comme celui introduit
au chapitre 2, sa signification n’est pas strictement conservée 4. En effet, la définition de I; fait intervenir
une vitesse caractéristique par le rapport x/t. Dans le cas des ondes supersoniques, cette vitesse peut
étre la vitesse du front radiatif ou encore la vitesse du son locale. C’est cette derni¢re qui est souvent
utilisée dans la littérature pour les ondes de Marshak. En utilisant la premiere quantité conservée dans les

relations (3.7), on peut obtenir un second invariant qui est le nombre de Mihalas R, donné par :

_ poe(T) _

I
Erud

R (3.14)

Cet invariant représente toujours le rapport des densités d’énergie considérées dans le systeme, a savoir
la densité d’énergie interne du milieu et la densité d’énergie radiative. En plus de la conservation de la
physique globale du systéme initiale, les lois d’échelle (3.8) imposent donc la conservation du régime

physique de I’onde en terme de répartition d’énergie.

3.3.3 Exemple d’application : De I’astrophysique au laboratoire

Commencons par rappeler les caractéristiques du systeme astrophysique que 1’on cherche a reproduire

a I’échelle du laboratoire. Nous avons modélisé de fagon simplifiée un disque de densité uniforme

4. 1l est cependant concevable de décrire cet invariant comme un nombre de Boltzmann en limite statique.
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po = 107* g.cm™3 et de température uniforme Ty = 50 eV. Nous avons supposé que, sous ces conditions,
le plasma se comporte comme un gaz parfait (oge(T) = poc,T) dont le libre parcours moyen est décrit
par la limite Thomson (1g = Ag). A 1’'une des extrémités de ce disque se produit un sursaut X modélisé
par la loi définie par (2.3). Une onde radiative supersonique se propage alors en son sein sur une distance
caractéristique de 100 km et sur une échelle de temps de 10~! s, avant que les effets hydrodynamiques ne
prennent le dessus. A cet instant, le sursaut atteint une température maximale T = 400 eV. Notons que le
systéme est dans un régime extrémement radiatif (R < 1) pour des températures de la source Ts > 100 eV.

Afin d’étudier ces régimes, on propose donc de créer, dans un premier temps, une expérience similaire
a I’échelle du laboratoire. Pour cela, en utilisant les expériences présentées en début de chapitre, nous
considérons que les mousses de laboratoire ont une longueur caractéristique de L. = 0.2 cm, permettant
la propagation d’ondes radiatives supersoniques sur des échelles de temps de 7 = 10 ns. Ces choix
contraignent ainsi les paramétres a,, = 2x 108 et a; = 1077, de telle sorte qu’il n’est maintenant possible
de fixer qu’un seul des paramétres ar, a., a, restants. A ce stade, rappelons que pour que la similitude
soit vérifiée entre les deux échelles, les hypotheses fondamentales sur pe et Ag doivent étre conservées a
I’échelle du laboratoire. Si on choisit de fixer &y = ¢, = 5x 10% erg.g 7. K~! et pg = 0.1 g.cm™3 pour des
expériences typiques de laboratoire, on obtient a, = 125, ce qui, en utilisant les relations (3.11) dans le

cas @ = 0 et 8 =1, donne les contraintes suivantes :

ar=5, a,=4x10"° (3.15)

Notons en particulier que les conditions initiale (7p) et aux limites (7s) sont transformées par la simple
application du facteur d’échelle ar. Cela conduit a des températures de matériaux initiales tres élevées
(To = 250 eV), qui sont en pratique impossibles 2 atteindre pour des expériences de laboratoire. Comme
on a pu le constater dans le chapitre précédent, ce parametre n’altere que treés peu la physique globale
mise en jeu a 1’échelle astrophysique, on se permet d’effectuer les transformations d’échelle pour des
disques caractérisés par 7p = 1 eV. Ce choix ne modifiant en rien I’application des lois d’échelle (3.11),
ni les résultats énoncés dans ce chapitre, il sera conservé dans la suite du manuscrit 3. On obtient alors,
dans le cas présent, Ty = 5 eV pour le systéme de laboratoire. Notons également que dans de tels milieux,
I’hypothése optiquement épaisse est toujours vérifiée (¥ ~ 1500 > 1).

Dans ce chapitre, ainsi que dans la suite du manuscrit, les simulations 1D et 2D menées a I’échelle du
laboratoire ont été réalisées a 1’aide du code d’hydrodynamique radiative nommé FCI2, et développé au
CEA [Schurtz et al., 2000; Sentis et al., 2011]. Le traitement du transfert radiatif est pris en compte via un
algorithme de transport multi-groupe (100 groupes). Le code est lagrangien et comporte un algorithme
d’ALE (Arbitrary Lagrangian Eulerian). Les équations d’état et les opacités nécessaires a la résolution
sont tabulées. La figure 27 présente la structure générale du code [Busschaert, 2013; Van Box Som, 2018].
Une simulation du systeme de laboratoire a ainsi été réalisée avec le code FCI2, en bloquant volontairement
la réponse hydrodynamique du systeme. Une application des lois d’échelle décrites précédemment, et
résumées sur la Figure 28, permet d’obtenir les résultats présentés sur la Figure 29.

La superposition des profils de température entre 1’échelle astrophysique (du jaune au rouge) et du

5. Nous reviendrons plus en détails sur cette limite expérimentale dans les chapitres 5 et 6.
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Figure 27 — Structure générale du code d’hyrodynamique radiative FCI2.

laboratoire (en bleu) est parfaite durant I’entiereté des simulations. D’un point de vue théorique, ce résultat
est tout a fait attendu, si tant est que I’hypothéese de limite diffusion soit vérifiée dans tout le systeme et
que I’onde reste supersonique. Bien que ces résultats soient encourageants, certaines contraintes liées au

modele théorique (3.2) limitent I’application des transformations (3.11).

En effet, des limitations engendrées par la non prise en compte d’effets supplémentaires, comme la
réponse hydrodynamique du systéme, peuvent apparaitre. De plus, le systeme de laboratoire similaire
obtenu dans cet exemple nécessite d’étre comparé aux caractéristiques typiques des expériences de pro-
pagation d’ondes radiatives supersoniques étudiées au début de ce chapitre. En particulier, les épaisseurs
optiques présentées dans le Tableau 3.1 sont inférieures ou égales a 10, bien loin de la valeur ¥ = 1500
obtenue. De plus, les régimes physiques théoriques (R < 1) sont inatteignables pour les installations de
puissance actuelle. La valeur de température similaire nécessaire Tr = 2 keV est en effet un ordre de
grandeur supérieure aux températures communément atteintes en laboratoire. L’ approche de la similitude
présente donc des limitations fortes qui contrebalancent I’ attrait mathématique qu’elles représentent pour

le physicien.
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Systeme initial

Systeme similaire

po [g.cm™?] 10+ 107!
Tr [eV] 400 2000
t [s] 10" 10°®
L [em] 107 0.2
8 1 1
eo [erg.em ™ K7 4 x 10* 5 x 10°
o 0 0
o [em K™% 3.33 x 10* 1.33 x 107*
R 5x 107* 5x 1072
Parameétres d’équivalence
az 2x 1072
at 107
ar 5
Qe 125
ax 4x107°

Ficure 28 — Tableau regroupant les différents parametres pour 1’application des lois d’échelle.

400

350

300F

250

100

50

0.01s 1ns
0.02s ****2 ns
0.04s *==*4 ns
we0.06 s *==*6 ns

w008 s *==*8 ns

w==(.1s ===:10ns

2000
4 1750
4 1500
4 1250

>
- 1000 —

F1GUrE 29 — Superposition des profils spatiaux de température du systeme de base (RAMSES-RT, en traits
pleins du jaune au rouge) et du systéme similaire (FCI2, en pointillés bleus) transformé aprés application

des lois d’échelle (3.11).
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3.4 Les limites de la similitude : vers les concepts de ressemblance et

d’analogie

3.4.1 Sur les problématiques d’étude des ondes radiatives en astrophysique de laboratoire

Bien que I’application théorique des lois d’échelle soit toujours possible, la mise en place d’une
expérience réelle vérifiant toutes les contraintes de la similitude a I’échelle du laboratoire est donc
loin d’étre évidente. En effet, malgré les progres fulgurants effectués en termes d’énergies laser allant
a présent du kilojoule au Mégajoule sur ces installations, certains régimes extrémes de rayonnement
restent inaccessibles, comme nous I’avons vu dans la premicre partie de ce chapitre (voir tableau 3.1).
Cette limitation est importante puisque la comparaison de données expérimentales aux modélisations
ou données des systemes a 1’échelle astrophysique ne se fait actuellement quasiment que par identité ou
similitude. Ainsi, la non-conservation des régimes physiques pose un probléme pour un certain nombre
de systemes astrophysiques, et en particulier les ondes radiatives supersoniques étudiées. Pour s’en
convaincre, nous pouvons représenter sur un diagramme en densité et température les régimes physiques
atteints par les expériences typiques présentées précédemment, et y indiquer le systéme similaire venant

d’étre développé en exemple. Ces considérations sont présentées sur la Figure 30.

Comme nous pouvons le voir, 1’énergie laser accessible et les densités des matériaux contraignent
I’espace pris par les systeémes de laboratoire, hachuré en bleu. En suivant la courbe iso-R des expériences
de Moore et al. [2015], nous parcourons I’espace des possibilités engendrées par la similitude absolue
(il en va de méme pour I’iso-R du systéme astrophysique, en rouge). Force est de constater qu’il nous
est pour I'instant impossible d’accéder aux régimes souhaités représentés par la zone hachurée en rouge.
Utiliser les concepts de similitude globale revient alors a se déplacer sur le diagramme entre des courbes
de nombre de Mihalas constants, pour deux matériaux similaires. Ici, ce sont des gaz parfaits aux c, de
valeurs différentes comme nous I’avons vu au cours de ce chapitre. Cependant, il nous est encore une
fois impossible de lier les deux zones voulues (hachurées en rouge et bleu) entre elles, malgré une liberté
plus grande dans le redimensionnement du systéme astrophysique. Ces régimes physiques semblent donc
pour le moment complétement hors de portée des installations de puissance actuelles, tout du moins si
I’on cherche a produire des expériences similaires.

En plus des régimes physiques non atteignables a 1’échelle du laboratoire, les simulations statiques
présentées en Figure 29 ne prennent pas en compte I'une des principales limitations de la physique
des ondes radiatives supersoniques : la séparation hydrodynamique entrainant la transition au régime
subsonique. Cette étape de séparation est caractérisée par le nombre de Mach radiatif des expériences.
Comme l'ont fait Back et al. [2000b] ainsi que de nombreux auteurs par la suite, nous proposons
de représenter 1’évolution de ce nombre sans dimension en fonction de 1’épaisseur optique du milieu.
Cela permet de caractériser plus globalement le régime dans lequel se trouve 1’onde radiative similaire
théorique par rapport aux parametres caractéristiques des expériences laboratoire. Ces considérations
sont présentées en Figure 31.

Comme nous pouvons le constater, il existe plusieurs ordres de grandeurs de différence entre les

systemes produits en laboratoire et ceux observés a I’ échelle astrophysique. Les ondes radiatives produites
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Ficure 30 — Diagramme en densité-température représentant les conditions thermodynamiques typiques
atteintes par les systémes astrophysiques étudiés (zone hachurée rouge) et les expériences de laboratoire
du Tableau 3.1. Des lignes iso-R (Mihalas constants) sont tracées en pointillés pour I’exemple typique
astrophysique (en rouge) et son systéme similaire a 1I’échelle du laboratoire étudié dans ce chapitre (en
bleu), mais également pour I’expérience de Moore er al. [2015] (en noir). Cette derniére ligne iso-
Mihalas a été calculée en utilisant des estimations théoriques d’évolution d’énergie interne. Notons que
la similitude globale nous permet d’obtenir deux lignes iso-Mihalas non confondues mais de valeur
identique R= 0.4 en ayant considéré éy # eo. Ces valeurs de nombres de Mihalas sont calculées a des
températures Ts =~ 200 eV et Ts ~ 1 keV pour illustrer le fait que méme & des temps plus courts, et donc
des températures plus faibles, les conditions requises par la similitude sont impossibles a vérifier.

en laboratoire apparaissent bien moins diffusives (7 plus faibles) et supersoniques (Ma plus faibles) que
leurs homologues astrophysiques. Notons que les valeurs de nombres de Mach radiatifs correspondent aux
valeurs prises au maximum de température 7g des expériences. Ce nombre sans dimension évolue au cours
de I’expérience, et, dans le cas de Courtois ef al. [2021], prend des valeurs inférieures a 1 aprés un certain
temps, lorsque I’énergie de la source ne permet plus au front radiatif d’avoir une vitesse supérieure a la
vitesse du son. Remarquons également que, lors de 1’application des concepts de similitude globale, nous

avons construit un systéme qui, comme on peut le voir, présente des caractéristiques (7 ~ 10°, Ma~ 0.5)
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Ficure 31 — Diagramme du nombre de Mach radiatif caractéristique Ma en fonction de 1’épaisseur
optique 7 calculée a la température du matériau pour différentes expériences présentées dans la section
précédente. Ma est une grandeur qui évolue au cours des expériences, et les valeurs indiquées sur ce
graphique sont prises a la température source maximum 7g, comme indiqué dans le tableau 3.1. La zone
rouge correspond a la non-vérification du régime d’ondes diffusives supersoniques (7 < 1, Ma< 1). La
croix jaune correspondant aux expériences de Afshar Rad er al. [1994] est confondue avec celle des
expériences de Jiang et al. [2005], comme le montre les valeurs de densité et pression prises dans le
Tableau 3.1.

tres éloignées des conditions typiques obtenues en laboratoire. L hypothese de diffusion est complétement
vérifiée dans ce systeme optiquement épais. Cependant, le nombre de Mach radiatif caractéristique de
cette expérience se trouve étre plus petit que ’unité, indiquant 1’apparition d’un choc de séparation
hydrodynamique des les premiers instants de 1’expérience ©. Cela brise alors la validité de la similitude
sur I’intervalle temporel étudié d’une dizaine de nanosecondes. Concretement, la similitude entre les

deux systemes n’est donc ni réellement applicable, ni valide dans ces régimes.

6. La similitude était vérifiée sur la Figure 29 car nous avions simulé des systemes en bloquant volontairement leur réponse
hydrodynamique.
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En plus de tout cela, une autre limitation apparait lorsque I’on considere les effets de la micro-physique
associée aux milieux astrophysiques et aux matériaux de laboratoire. Les différences fondamentales de
physique microscopique ou de conditions thermodynamiques entre ces deux échelles conduisent en effet
a I’apparition d’écarts significatifs entre les lois de comportement (loi d’état, opacité, ...) des systémes
astrophysique et de laboratoire. Ces décalages peuvent conduire a des différences de comportements
entre deux écoulements pourtant observés dans un méme régime physique. De la méme fagon, cer-
tains comportements physiques provoqués en laboratoire mais non observés a 1’échelle astrophysique
peuvent modifier la dynamique des écoulements obtenus. C’est ce que 1’on appelle des effets d’échelle.
Ils peuvent en particulier se manifester dans 1’étude d’écoulements hydrodynamiques présentant des
différences fondamentales au niveau de leur équation d’état. Ce comportement a été€ mis en évidence lors
du développement d’outils numériques visant justement a prendre en compte différentes formes de lois
d’état [Carver et al., 2010], ou il est apparu évident que le choix d’une loi d’état pouvait grandement
perturber la morphologie de jets entre les échelles astrophysique et de laboratoire. En plus de constituer
une problématique technologique, il est ici également question de limitation théorique dans le lien fait
entre les échelles astrophysique et de laboratoire, qui ne prend donc pour le moment pas en compte ces
effets d’échelle.

Dans le cas de certains matériaux présentés dans le Tableau 3.1, il est possible d’obtenir une expression
analytique approchée pour les équations d’état et libres parcours moyens, de la forme donnée par les
relations (3.9). Cependant, les exposants alors obtenus difféerent grandement du cas théorique développé
a I’échelle astrophysique, ot @ = 0 et 8 = 1. Si I'on considere le cas des mousses de plastique dopées
au chlore (CHCI) utilisées en particulier par Guymer et al. [2015] et Moore et al. [2015] sur le NIF,
les exposants donnés par Cohen ez al. [2020] sont de I’ordre de & = 5.7 et § = 0.96. Ainsi, méme si
I’hypothese de gaz parfait peut potentiellement étre trés proche de la réalité, celle d’un libre parcours
moyen Thomson constant 1’est beaucoup moins. Il est possible de se rapprocher de ce type d’hypotheses
(a = 0) en laboratoire en considérant une mousse de Ta; Os utilisée par Back er al. [2000a,b], ou & = 1.78
et B = 1.37 (voir Cohen ez al. [2020]). Ainsi, méme dans les cas les plus favorables, il est impossible de
vérifier les contraintes imposées par la similitude, que ce soit la conservation des régimes physiques ou

encore les contraintes sur les propriétés internes des matériaux.

3.4.2 Vers des transformations généralisées basées sur des ressemblances et analogies

Malgré I’existence de lois d’échelle, capables de modéliser une méme physique a deux échelles
distinctes, les contraintes imposées par la similitude se révelent donc particulierement difficiles a respecter
d’un point de vue expérimental. Il semble cependant possible de limiter les écarts a ces contraintes,
moyennant de pouvoir obtenir des matériaux dont les propriétés internes (lois d’état et d’opacité) se
rapprochent de celles attendues pour les systeémes astrophysiques. Méme dans ce cas de figure, nous
ne pourrions tout de méme pas affirmer pouvoir vérifier exactement la similitude entre les échelles
astrophysique et du laboratoire, tant les écarts observés entre régimes et systemes physiques semblent
étre rédhibitoires. En particulier, rappelons que les régimes extrémement radiatifs (R < 1) sont pour le

moment inatteignables en laboratoire, comme nous I’avons remarqué dans le Tableau 3.1. L’ astrophysique
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de laboratoire semble ainsi, de maniere générale, tres limitée par cette problématique dans le cas des
écoulements d’hydrodynamique radiative. Elle n’est cependant pas totalement démunie, puisque des
concepts permettant de contourner certaines contraintes induites par la similitude existent, dans les cas

ou celles-ci ne pourraient €tre respectées.

En effet, lorsque la similitude n’est pas exactement vérifiée entre deux systémes modélisant la méme
physique, on parle de systemes ressemblants [Takabe, 2001]. Dans cette catégorie, il est possible de
prendre en compte ce que I’on nomme la similarité partielle [Basko et Johner, 1998], qui consiste a
reproduire seulement une partie de la physique du systeme. On peut également citer les concepts d’inva-
riance paramétrique [Falize et al., 2011a], utilisés dans le cadre des expériences POLAR [Cross et al.,
2016]. Dans ce cadre, 'utilisation d’une relation analytique a I’échelle astrophysique pour 1’extension
de la zone hydro-radiative de la colonne d’accrétion est extrapolée a 1’échelle du laboratoire dans des
conditions expérimentales fondamentalement différentes. Concrétement, une définition plus générale du
concept de ressemblance indique que I’on peut étudier qualitativement la méme physique a deux échelles
différentes. Dans ce manuscrit, nous montrerons qu’il est possible de développer systématiquement
des transformations quantitatives entre deux systemes ressemblants. Ainsi, la ressemblance apparaitra
comme |’extension naturelle des concepts de similitude, et nous pourrons alors plus globalement parler

de similitude généralisée.

Pour aller encore plus loin que cela, il est possible de s’intéresser aux expériences dites d’analogie.
On modélise alors le systeme étudié par une physique complétement différente, mais dont le modele
physique correspond exactement a celui du systeme étudié apres 1’obtention de transformations liant
leurs variables entre elles. De manicre générale, les transformations d’analogie s’obtiennent de maniere
évidente, comme pour I’analogie électro-mécanique [Feynman et al., 1965], ou apres des développements
théoriques, comme pour les trous noirs acoustiques [Unruh, 1981]. Dans cette analogie, la dynamique
d’un fluide en écoulement tourbillonant permet de reproduire partiellement la physique des trous noirs, et
d’étudier des mécanismes tels que le rayonnement d’Hawking que des expériences récentes [Steinhauer,

2016] ont permis d’observer a 1’aide de condensats de Bose-Einstein.

Une des différences fondamentales entre ces types de transformations est la possibilité d’obtenir sys-
tématiquement, a I’aide de méthodes générales, la forme de celles-ci pour un modele donné. Falize et al.
[2011b] ont montré que la détermination de lois d’échelle se ramenait a I’obtention des symétries (d’ho-
mothéties) des modeles théoriques étudiés. La notion d’invariance qui leur est associée guide la possibilité
d’avoir une telle méthode générale de développement de lois d’échelle. Cette notion d’invariance est plus
compliquée a théoriser pour les ressemblances et analogies, puisque ce n’est plus simplement 1’équation
modélisant le systeme de base qui est conservée. L'objectif de ces travaux est, en partie, de proposer des
solutions quant a ’obtention de méthodes générales permettant de déterminer des transformations de ce
type de facon systématique. Dans ce manuscrit, une réflexion sera menée sur la possibilité de détermi-
ner des transformations de ressemblance permettant de dépasser les concepts de similitude. Enfin, dans
les perspectives de ces travaux seront indiquées des pistes quant a la généralisation de I’obtention de

transformations d’analogie par les méthodes de mapping [Bluman et al., 2010].
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3.5 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons présenté une synthése exhaustive des différentes conditions expérimen-
tales pouvant étre atteintes par les lasers de puissance. Nous avons également pu évaluer I’étendue de
nos connaissances en termes de matériaux utilisables pour la génération d’ondes radiatives supersoniques
en laboratoire. Ces parametres constituent des éléments nécessaires au dimensionnement d’expériences
laser et permettent de définir les régimes physiques accessibles en laboratoire. A la suite de cela, nous
avons introduit les concepts de similitude et lois d’échelles. Ces concepts, appliqués aux ondes radiatives
en régime supersonique, ont permis de développer des transformations de changement d’échelles liant
explicitement les échelles astrophysique et du laboratoire. L’ utilisation des codes FCI2 et RAMSES-RT
a permis d’illustrer I’exploitation des lois d’échelle dans le cadre d’une expérience numérique. Enfin, les
limitations intrinseéques de ces lois de transformations ont été explicitées et illustrées afin de démontrer la
nécessité du développement d’outils mathématiques capables de dépasser les contraintes de la similitude.
Les prochains chapitres se concentrent exclusivement a la détermination de ces outils ainsi que leur

application dans le cadre de I’étude des ondes radiatives supersoniques en laboratoire.
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Chapitre 4 Symétries de Lie et équivalence pour les équations différentielles

4.1 Introduction

Ce chapitre présente le développement des outils théoriques permettant d’étudier ce que ’on nomme
les symétries de Lie des équations différentielles. Un premier objectif est de faire le lien entre ces
théories et les transformations de similitude obtenues au chapitre précédent. Un second objectif est de
proposer une premiere généralisation des concepts de similitude appliquée aux équations décrivant la
propagation des ondes radiatives en régime supersonique. A travers la théorie des symétries de Lie,
nous développerons ainsi de nouvelles transformations pouvant contourner les contraintes parfois trop
restrictives de la similitude.

Dans une premiére partie, nous développons les concepts a la base de la détermination des symétries
de Lie des équations différentielles et appliquons ces résultats a 1’étude des ondes radiatives en régime
supersonique. L’obtention des symétries du modele théorique étudi€ permettra alors de détailler les limites
de ces transformations. Dans une seconde partie, ces limites définiront les caractéristiques manquantes
de I’approche de la similitude, ce qui menera vers le développement d’outils plus généraux : les symétries

d’équivalence.

4.2 Les symétries de Lie des équations différentielles

4.2.1 Généralités sur le concept de symétries

Une symétrie est une transformation qui laisse invariante une équation. Cette transformation consiste
en un changement de variable qui laisse la forme des équations étudiées inchangées. Une symétrie de Lie
[Lie, 1880] correspond a une symétrie dépendant continiment d’un parametre. En physique, on étudie
tres souvent des équations dites différentielles, qui lient une fonction a ses dérivées. L'ordre différentiel
de I’équation correspond a I’ordre maximal de dérivée de la fonction en ses différentes variables. Si on
considere une fonction f dépendant de N variables x = x;,_,_,,, une équation différentielle d’ordre n sur

f est de la forme :

o/(x) (X)) _

dx; T oxp,

Fx, f(x),

0 4.1)

Dans ce formalisme, les variables x; sont qualifiées de variables indépendantes et que f(x) est une
variable qualifiée de dépendante, dans le sens ol elle dépend explicitement des variables x;. La forme de

I’équation différentielle conservée par les symétries étant F, les changements de variables :

A

X — X et f—>f 4.2)

conservent la forme de I’équation (4.1) si 1’égalité :

F(xfw) = F(x,f,...,w) =0 (4.3)

on n
oxYy, oxly,

est vérifiée. Autrement dit, apres transformation, I’équation différentielle définie sur f a la méme forme

que I’équation initiale sur f.
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Dans la littérature, il existe plusieurs types de transformations qui dépendent du degré de liberté qui
leur est laissé. Celles qui sont le plus étudiées se nomment les symétries ponctuelles [Olver, 1986], pour
lesquelles seules les variables dépendantes et indépendantes sont modifiées. Les transformations sur les
dérivées de la variable dépendante f sont alors directement induites par le changement de variables sur

cette méme fonction. Ce type de transformations prend la forme générale :

£ =®(x, f,a), f=%& f,a), Viel[l,N] (4.4)

ou a est le parametre associé a la transformation et ®@;, ¥ sont des fonctions supposées continues
de a. Certaines formes de transformation impliquent de modifier également les dérivées des variables
dépendantes, et présentent trés souvent un intérét physique limité. On les appelle les transformations de
contact [Ibragimov, 2006] et les symétries de Lie-Backliind [Ibragimov er al., 1998]. Dans ces travaux,
nous étudierons exclusivement la catégorie des symétries dites ponctuelles. Ce sont les symétries les plus
couramment analysées et qui permettent de conserver la cohérence physique des variables d’une équation

a l’autre.

4.2.2 Obtenir les symétries ponctuelles d’une équation différentielle

Dans cette section, nous détaillons la méthode développée par Lie [1880] et reprise par de nombreux
auteurs (voir [Hydon et Hydon, 2000] par exemple) permettant d’obtenir systématiquement I’ensemble de
symétries ponctuelles d’une équation différentielle du type (4.1). On cherche un changement de variables
du type (4.4) o I'on suppose I’existence d’une valeur ag du parametre a pour laquelle la transformation

se résume a la transformation d’identité, tel que :

),C\'i = q)i(x’ f’ aO) = X, f = lIJ(X, fa Cl()) = f (45)

Pour déterminer ce changement de variables quelle que soit la valeur du parameétre a, on utilise le fait que

les fonctions @; et ¥ sont continues en a. On considére alors une variation infinitésimale de a autour de
I’élément ag, sous la forme :

a=ap+da, oda < ag (4.6)

En effectuant un développement limité des fonctions ®; et ¥ sur da, on obtient :

21 = Dy(x, f,a0+0a) = x; +£(X, f)da+0(5a), o &(x, f)= W 4.7
f=Y(x, f,a0+6a) = f +n(x, f)da+0(6a), ou n(x,f)= W (4.8)

Les fonctions &; et 7 sont appelées les fonctions de coordonnées associées respectivement aux variables
indépendantes x; et dépendante f. On les nomme de cette facon car elles représentent un déplacement

infinitésimal entre les variables de départ et d’arrivée dans leur espace respectif. A partir de ces fonctions,
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on peut reconstruire la loi de transformation recherchée. En effet, prenons par exemple la fonction n(x, f).
La relation (4.8) permet d’écrire :

~df
lim [n(f{, f) - —f] =0 (4.9)

a—a da

En remarquant que 1’expression (4.9) est invariante par translation par rapport a a, ou, autrement dit,

qu’elle reste valable quelque soit la valeur de ag, on obtient les relations suivantes :

PN

Z—f =n& f), flao)=f (4.10)
a

En suivant le méme raisonnement pour les fonctions & = (£1, ..., £n), on obtient :

dx A
—dx =£(X, f), R(ag) =x (4.11)
a

On note donc que la connaissance des fonctions & et 7 permet de reconstruire complétement les symétries
recherchées. La question est a présent de savoir comment obtenir explicitement ces fonctions de coor-
données. En pratique, on exploite 1’invariance de 1’équation différentielle par application des symétries.
Cette condition d’invariance va dépendre de 1’ordre différentiel de 1’équation étudiée. Si on considere
une équation différentielle d’ordre 0, qui est donc une équation algébrique de type F(x, f) = 0, I’action

d’une transformation infinitésimale s’€écrit :

F(X, f) = F(x+&6a, f +nda) = F(x, f) + 6a +0(8a) =0 (4.12)

S 6 O Ly 0F
£y " oy

que I’on peut réécrire :

F(x, f) + GF(x, f)da+ 0 (6a) =0 4.13)

L'opérateur G est appelé le générateur infinitésimal de la transformation recherchée et est défini par :

G =

N9 d
Zfiﬁ—xi +77W] (4.14)

i=1
Il contient les fonctions de coordonnées permettant la génération des transformations infinitésimales de

I’équation étudiée. Notons que les dérivées partielles présentes dans I’expression de G s’écrivent de

O
axi_ axi

signifiant que, dans ce formalisme, les variables x; et f sont indépendantes. Dans la suite du manuscrit

maniere générale sous la forme :

(4.15)

x]-:tx,-,f

nous conserverons, comme ce qui est usuellement fait dans la littérature, les notations de 1’équation (4.14)

par soucis de simplification. D’apres 1’équation (4.13), la condition d’invariance associée a 1I’équation
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F = 0 est donc donnée par :

GF(x,f)=0 quand F(x,f)=0 (4.16)

Si on considere une équation différentielle d’ordre 1, de la forme :

9f
6x,- ’

la transformation ponctuelle recherchée va induire une transformation sur les dérivées premieres de f

F(X, f, fxys- fxy) =0, o0 fy, = Vi e [1,N] 4.17)

apparaissant maintenant dans 1’équation différentielle. On montre que les transformations infinitésimales

induites sur ces dérivées prennent la forme :

of _of
% Ox;

+ 164 (4.18)

ol la notation 17 correspond a la variable dépendante numéro 1 (dans ce cas la fonction f) et a la variable
indépendante numéro i. La grandeur 71; dépend des fonctions de coordonnées &; et n7 et on peut montrer

qu’elles sont données par la relation suivante [Coggeshall et Axford, 1986] :

of d&j
= =) 4.19
il dx, Z Ox; dx; ( )

En utilisant ce résultat, on peut obtenir, de la méme fagon que pour les équations (4.12)-(4.13), larelation :

FR o fays oo fin) = F(X, fr oy fin) + GPFSa + 0 (6a) = 0 (4.20)

ot "opérateur G est donné par :

3
(1) —
GM =G+ E m,anl 4.21)

Cet opérateur est appelé le générateur prolongé a ’ordre 1 du générateur infinitésimal (4.14). On note
que les dérivées fy, de la variable dépendante f sont également considérées comme des variables
indépendantes par rapport aux autres parametres que sont x; et f. Dans ce cas, la condition d’invariance

de I’équation différentielle F' = 0 donnée par 1’équation (4.16) se traduit par la relation :

GUF(,f, fas s fon) =0 quand  F(X, f, feysoons fr) =0 (4.22)

De la mé&€me facon, ces résultats peuvent étre généralisés a une équation différentielle d’ordre n et la

condition d’invariance s’écrit alors :

G™WF=0 quand F=0 (4.23)

Le générateur prolongé a I’ordre n, noté G tient compte de tous les prolongements d’ordre inférieur,

de telle sorte qu’on puisse 1’écrire sous la forme :
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G =gM +ZZK1,J 37 (4.24)
x,x]

i=1 j=1

ou les ky;; apparaissent dans le prolongement d’ordre 2 du générateur infinitésimal. Ces fonctions sont
données par [Coggeshall et Axford, 1986] :

o _dmi < OF dg
1ij dx = Ox;0xy dx;

(4.25)

La condition d’invariance (4.23) permet alors d’obtenir un systeme d’équations différentielles linéaires
sur les fonctions de coordonnées & et n7. C’est la tout ’intérét de cette approche infinitésimale qui
permet de linéariser le probléme de recherche de symétries de 1’équation différentielle (4.1). On note que
cette analyse se généralise directement au cas d’un systeéme d’équations différentielles faisant intervenir
plusieurs variables dépendantes [Olver, 1986; Coggeshall et Axford, 1986; Hydon et Hydon, 2000].
Notons pour terminer que 1’ensemble des symétries ponctuelles ainsi obtenu est ce que I'on appelle
un groupe de Lie. Dans la littérature, on peut donc rencontrer la notion de groupes de transformations
[Ibragimov, 2006] y faisant référence. Enfin, I’ensemble des générateurs infinitésimaux constitue une
algebre de Lie [Erdmann et Wildon, 2006]. Nous allons a présent illustrer ces concepts mathématiques
a travers la détermination des symétries ponctuelles de 1’équation décrivant la propagation d’ondes

radiatives supersoniques.

4.2.3 Application al’équation décrivant la dynamique des ondes radiatives supersoniques
4.2.3.1 Détermination des fonctions de coordonnées

On reprend notre modele théorique d’ondes radiatives défini et étudié aux chapitres 2 et 3, qui est

décrit par I’équation différentielle suivante (voir équation (2.19) :

0E(T) 4aRC('3
ot 3 ox

[/l (T)T3(9 ] , avec E(T) = poe(T) +agT* (4.26)

Lintérét de cette notation est de réunir les densités d’énergie interne pge(T) et radiative agT* en une
seule fonction de répartition de densité d’énergie, notée E(T). Cette fonction prend donc la forme
E(T) = poe(T) pour des régimes R > 1 et E(T) = poe(T) + arT* pour des régimes R < 1. On
peut classer les différentes variables de 1I’équation différentielle de la méme facon que dans la section
précédente. Les variables spatiale x et temporelle ¢ sont les variables indépendantes, et le champ de
température 7" est ’'unique variable dépendante du systeéme. On cherche des changements de variables

prenant la forme :

£=®(x,t,T,a), f=®x,t,T,a), T=¥x1tT,a) 4.27)

Le générateur infinitésimal associé a 1’équation (4.26) peut alors s’écrire :
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0 0 0
G= t,T)— t,T)— t,T)— 4.28
ot les fonctions de coordonnées &, 7 et i sont données par :

do do d¥
0, T) = —| , t(u,T)= —| , p(nt,T)= — (4.29)
da a=0 da a=0 da a=0
Notons que I’on a choisi I’élément neutre ag = 0, que nous conserverons dans la suite. On a délibérément
modifié les notations de la section précédente, en prenant &} = & et & = 7 afin de ne pas surcharger les
différentes expressions qui vont suivre. Les fonctions &, T et 7 sont donc associées respectivement aux
variables indépendantes x et ¢ et a la variable dépendante T. Les fonctions E(T) et Ag(T) sont quant a
elles des fonctions données de la température. En remarquant que :
OE OEJT 0Ar  0AR OT
—=——=FE7T;, et — = —— =Ag, T 4.30
o oT or ox  oT ox ~FT¥ (550
on peut réécrire 1’équation différentielle (4.26) sous la forme :

dagc
3ET

qui fait apparaitre explicitement les dérivées de la température. La relation (4.31) constitue donc une

F(-x’ te T(x’ t)5Tt7TX’ TX.X) = Tt -

[(/IRTT3 + 3T2/1R) 2 + /IRT3TXX] -0 (431

équation différentielle sur la variable 7', d’ordre 1 en temps, et d’ordre 2 en espace. Cette équation est
donc globalement d’ordre 2, et la condition d’invariance (4.23) est obtenue en appliquant le générateur
prolongé deux fois :

4
GPF=0, lorsque F=T, - 36?6 [(/IRTT3 4 3T2/1R) T2 4 1 TTe| =0 (432)
T

ot G est donné par :

0 0 0
@) 2 — — — 4
G G+ﬂllaTx +7T12(9Tt +K1116Txx ( 33)

et ou des couleurs sont utilisées pour mettre en valeur les différentes dérivées de la variable dépendante

T. Les fonctions 7y, 715 et k111 sont données par les relations (4.19) et (4.25), qui s’écrivent ici :

mi =0y + Ty [nr — &) = T = Toér = TiTetr (4.34)
rp=n+T [nr — 7] —=T:é - Tt2TT -TiTér 4.35)
K111 = Nxx + 277xTTx + Tix [77T - Z'fx] + 71 [77TTTX —&xx — 2§xTTx] — 2T 7x

-T; (Txx + 2TxTTx) - 3TxTxx§T - T;fTT =27 Tiytr = TiTxxtr — ET)?TTT (436)

L application de G? a I’équation (4.31) donne alors :
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dagc

ErrTin + Ermys — [/IR (6TT§;7 + 6T2T 71y + 37T + T3K111)]

4
- "SRC [ARTT (13T3n) + AR, (6T§T2n 4T T3y, + T3Txxn)] ~0
4
lorsque Ty — ;TRTC (/IRTT3 + 3T2/1R) T2 +/lRT3Txx] -0 (4.37)

En remplacant a présent les variables T, 711, 12, €t k111 par leurs expressions respectives (4.31), (4.34),
(4.35), (4.36), on obtient :

dagc dagc
(Erm— s ART3nxx)—(ET§t+ <2 (ART%X)T—ART%”])TX
dagc (| ETT 3 3 dagc 3 3 2
+ ST L+ - (AT)—(AT) + /IT(/IT)T
3 ([ Er n+ 2 +nr Tz)} R - nAR rr 3Ep TxxAR R o]

4agc 3 4agrc 3 3 3 3 Err 3 3
r) 2(4er?), () + 204 | (4°), | = 5 (), )| T
+ 3 ((fTAR T+ 3ET[ AR - TxAR T+ TxAR AR T Er AR - X

2
4 1 2
+( aRC) —_— (TT (/lRT3) +TTT/1RT3 (/lRT3) +2TT
E T T

) 2 )|

: g T Er
dagc A1RT3E e
+ 3R (77 [ R B T (/IRT3)T + /lRT3 [Zé:x — Tt] + Txxﬁ/lRYG) Ty,

dagc dagc

ART? 267 +
R (fT 3E,

E+T
87, (/lRT3) + 21 AR T — Lzrx]) Ty Tyy
T Er

ErT
(7TT (/lRT3)T + TTT/lRT3 - 2TTEL/1RT3) T,Z(TXX
T

(4CIRC)2 /1RT3
T

¥ (4“RC)2 Lo, (ALRT3)2 ¥ (4“RC)2 Lo (/lRT3)2 T Ty =0 (4.38)
3 Er

L’équation (4.38) est une équation polynomiale en les dérivées de la variable dépendante 7, que 1’on a
mises en évidence en couleurs. Etant donné que les fonctions de coordonnées ne dépendent pas de ces
dérivées, cette équation ne peut Etre satisfaite qu’a la condition ol chaque terme en facteur d’une dérivée
est nul. On obtient alors un systéme de 11 équations aux dérivées partielles qui constituent I’ensemble des
contraintes nécessaires a la détermination des fonctions de coordonnées & (x,t,T), 7(x,t,T) et n(x,t,T).

La résolution compléte de ce systeme d’équations est présentée en Annexe A.1.
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On peut montrer que ces 11 équations peuvent se réduire a 7 équations déterminantes pour les

différentes fonctions de coordonnées, données par :

fT = Os TT = 07 Tx = 0 (4.39)
4agc 3
Ern; = 3 ART T xx (4.40)
dagrc
~Eré = <5 |2 (ART) — ART ] (4.41)
bt 26— 70) (/lRTS) :(MRT3) (4.42)
Er T T
ART’E
5\ _ARTErr| _ 3 B
n (/IRT )T S ] ART3 [26, — 7] (4.43)

On constate que ces contraintes font explicitement intervenir les fonctions E(T') et Ag(T). Cela signifie
que le choix de la forme de ces fonctions joue sur les dépendances des fonctions de coordonnées. Apres
une résolution détaillée dans I’Annexe A.1, on constate en effet que les fonctions de coordonnées vont

dépendre de I’expression d’une fonction notée D (T') et associé aux éléments E(T) et Ag(T) :

D(T) _ 4aRc [ART‘z]

4.44
3 | By (4.44)

Dans le cas ol le coefficient D (T') est une fonction non constante quelconque de la température, on obtient

la forme générale des fonctions de coordonnées donnée par :

E(x) =by+b3x, 7T(t)=by+2bs3t, n(x,t,T)=0 (4.45)

ou les b; sont des parametres constants et indépendants. La nullité de la fonction 7 indique que la seule
transformation possible pour la température T est la transformation identité (7 = T). Cette contrainte
s’explique par le fait que I’on a laissé les fonctions E(T) et Ag(T) (et donc D(T)) libres, ce qui donne

une forme tres générale a I’équation (4.26). Lorsque 1’on impose les contraintes :

D(T) = Doexp(T), ou D(T) = DoT" (4.46)

ou b est une constante non nulle, de nouvelles symétries apparaissent. Les fonctions de coordonnées

s’écrivent en effet :

D
Ex)=b1+(b3+by)x+ b5x2, 7(t) = by +2b3t, nx,T) = D_ [2b4 + 4bsx] 4.47)
T

ou les b; sont des parametres constants et indépendants. Ici, la fonction 1 n’est plus nulle et fait intervenir

directement le coefficient D(T) et sa dérivée. Cette fonction de coordonnée est donc contrainte par la
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forme que prend ce coeflicient et donc par les fonctions E(T') et Agr(T). Cela se traduit par I’existence de
contraintes sur les parametres by et bs. Les différentes étapes de calculs de ces contraintes sont présentées

en Annexe A.l1.1, et s’écrivent :
T Ao T B @
by #0 — E(T) = epexp | ,AR(T) = —3 €Xp T ou E(T)=eyT?, Ar(T) = 20TY (4.48)
1 2

1
bs#0 & Ty=—3Tr ou f=-3(4+a) (4.49)

ou Ty, T, a et 8 sont des parametres constants et conservés par les changements de variables.

Ces différentes contraintes traduisent le fait que la structure interne de I’équation différentielle (4.20)
dépend fortement du choix de E(T) et Agr(T). Ainsi, les symétries de Lie de 1’équation (4.26) sont
conditionnées au choix arbitraire de ces parametres. Les différentes contraintes sont regroupées dans
les trois premicres colonnes du Tableau 4.1. Notons que si le coefficient D(T) est indépendant de la
température (de valeur notée D(T) = Dy), I’équation (4.26) se ramene a 1’équation linéaire de la chaleur.
La recherche des symétries dans ce cas particulier est alors modifiée, comme le montrent les calculs en
Annexe A.1.2. On obtient un ensemble de contraintes regroupées dans les trois premieres colonnes du
Tableau 4.2.

4.2.3.2 Détermination des générateurs de Lie

On s’intéresse ici au cas général ou le coefficient D(T) # Do n’est pas constant, ce qui permet
de considérer seulement les fonctions de coordonnées et contraintes données par les équations (4.47) a
(4.49). On peut alors écrire le générateur infinitésimal des symétries de 1’équation (4.26) sous la forme

(4.28), ce qui donne dans notre cas :

ox DT oT

D
LN (4.50)

xi + 2t2
ox DT oT

0 0
G=b—+b b
1 + 02 +03 Ox o1

ox 5 b4

+b5

Le générateur infinitésimal G est une composition de cinq générateurs en facteur des cinq constantes b;.
Ces parametres étant indépendants entre eux, on peut légitimement les considérer tous nuls sauf un, et
ce a tour de role. A chaque choix arbitraire d’un paramétre non nul, on va donc obtenir un générateur
associé. Il est alors possible de complétement séparer le générateur infinitésimal donné par la relation
(4.50) en un ensemble de cinq opérateurs indépendants générant chacun une symétrie !. On dispose donc
d’un ensemble de cinq générateurs infinitésimaux G| a Gs. Les trois premiers générateurs existent quelle

que soit la forme des fonctions E(T') et Ag(T) et sont donnés par :

0
Gi=—, Gy=—, G3=x—+2t—- 4.51)
X

1. On peut résumer cela en déclarant que toute combinaison linéaire de générateurs de Lie de 1I’équation (4.26) reste un
générateur de Lie de cette équation.
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I existe également deux générateurs notés G4 et Gs, n’apparaissant que si les contraintes (4.48-4.49)
pesant sur les fonctions E(7T) et Ag(T) sont vérifiées. Dans le cas ou le parameétre b4 est non nul, on

obtient alors :

Ga=x—+2—— (4.52)

d
Gs=x*— +4x—— (4.53)

On note que ces générateurs, de méme que leurs contraintes, font intervenir explicitement le coefficient
D(T) et donc les fonctions E(T') et Agr(T). Les diftérents générateurs calculés en fonction des contraintes
(4.48-4.49) sont regroupés dans la quatrieme colonne du Tableau 4.1. Les seuls générateurs faisant
intervenir explicitement la variable dépendante T sont G4 et Gs. On peut ’expliquer par le fait que ce

sont également les seuls générateurs contraints par la forme des fonctions E(T') et Ag(T).

4.2.3.3 Détermination des symétries de Lie

On dispose donc de trois générateurs infinitésimaux, quelle que soit la forme des fonctions E (T
et Agr(T). Ce nombre peut atteindre au maximum la valeur de cing, si les contraintes (4.48-4.49) sont
vérifiées. On peut alors obtenir la forme explicite des transformations sur les variables indépendantes x,
t et la variable dépendante T en utilisant les relations (4.7-4.8). Prenons par exemple le cas particulier ot
les fonctions E(T) et Ar(T') peuvent s’écrire sous la forme de lois de puissance satisfaisant les contraintes
(4.48-4.49). On a dans ce cas :

T4(4+cx)

Beo

4aRc /10

E(T)=e)T?, Ar(T)=AT" p=-3(4+a), = D)= (4.54)

Notons que, dans ce cas particulier, la densité d’énergie radiative est négligée dans la fonction E(T), ce

qui conduit a des régimes caractérisés par R >> 1. Le générateur G5 s’écrit alors (voir le Tableau 4.1) :
5 0 xI 0

Gs=x22 2
ST T Gy orT

(4.55)

La transformation associée a ce générateur est obtenue en résolvant les équations (4.7-4.8), qui s’écrivent :

dt , di ar T

— =%} —=0, —= 4.56
da o da da 4+a ( )
£0)=x, 70)=t, T =T (4.57)

En intégrant ces relations, on obtient :
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/ /da / df =0, (4+a)/ ar _ /x—x (4.58)
T X X

ce qui permet d’écrire :

(l_i)za, f-1=0, (4+a)1n(z)=1n(§) (4.59)
T X

X X

ou a est le parametre de la transformation. Nous choisissons de noter ys = a le parametre associé a
la symétrie provenant du générateur Gs, afin de le différencier des parametres provenant des différents

générateurs G| a G4. Cela nous conduit a la transformation de parametre ys :

R X R N 1 d+a
Ss5: %= , ft=t, T=T (4.60)
1 —ysx 1 —ysx

On constate que cette symétrie ne modifie pas la variable temporelle qui est donc invariante pour cette
transformation. Cependant, elle modifie la structure spatiale de I’onde radiative de fagon bien différente
de ce que I’on a pu obtenir pour les lois d’échelle au chapitre 3. On peut choisir de vérifier que cette

transformation laisse invariante 1’équation (4.26). On a donc :

0 _0t0 ()i TT()
x 2

4.61)

R
—_

ox  0x 0% \x - 1 —7ysx

qui, injectée dans 1’équation (4.26), donne :

1 fe) 4 £\’ 1\ 1 \*of
" deol arc (£ 0 1, fi+a or (4.62)
1 —ysx ot 3 \x/ ox 1 —ysx 1-vysx| 0%

En simplifiant par les différentes puissances du terme 1/(1 — ysx) de chaque cdté de 1’équation, et en

notant que 7 = 7 pour cette transformation, on obtient ainsi :

AE(T) 4aRca
or 3 4%

[ (T)T3—] E(T) = eoT3% Y Ap(T) = 20T® (4.63)

On a bien conservé la structure de 1’équation différentielle (4.20), en laissant les fonctions E(T') et Ag (T)
invariantes. Plus précisément les parametres eq, 3, Ao, @ sont conservés d’un systéme a I’ autre.

Il est possible d’effectuer le méme raisonnement pour les différents générateurs présentés dans le
Tableau 4.1. Dans le cas des fonctions en loi de puissance, on dispose du générateur G4 donné en sixieme
ligne du Tableau 4.1, et qui génere une homothétie sur les variables indépendantes x et ¢ et le champ de
température 7. Nous pouvons le vérifier en écrivant, de la méme facon que pour les relations (4.58-4.59) :

dg dt dT 2

— =% —=0, —=— 4.64
da * da da 4+a-p ( )

qui conduisent a :
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1n(i‘):a, f-1=0, ln(z) _2a (4.65)
X

On obtient alors la transformation de parametre y4 = e :
R 1
Sy:k=yx, f=t, T=y5"T (4.66)

Pour finir, il existe dans le cas général uniquement trois symétries associées aux générateurs G, G, et G3
qui sont respectivement deux translations spatiale (notée 77) et temporelle (notée 73), et une homothétie

(notée H3), qui s’écrivent :

T k=x+y, f=t, T=T (4.67)
T:k=x, f=t+y,, T=T (4.68)
Hy:k=yx, f=y3t, T=T (4.69)

ol y; =a, y» =aety; = e sont les parametres libres associés aux transformations. On remarque que
ces trois symétries laissent invariant le champ de température 7. Tous ces résultats sont regroupés au
sein du Tableau 4.1 qui résume les différentes symétries de 1’équation (4.20) ainsi que leurs contraintes
et générateurs infinitésimaux associés. De la méme fagon, les résultats du cas D(T) = D sont regroupés
dans le Tableau 4.2.

Considérons alors en particulier le quatrieéme cas du Tableau 4.1, correspondant au choix des fonctions
E(T) et Ar(T) en loi de puissance. On obtient dans ce cas les quatre symétries 77, 72, H3, et S4. En

composant ces symétries entre elles, on obtient le groupe de transformations a quatre parametres :

X =vy3ys (x+vy1)
f=yi(t+y2) (4.70)

2
T = 'y:“”ﬁT

qui laisse invariante 1’équation (4.26). Ces symétries se trouvent étre les lois d’échelles en invariance
absolue [Falize ef al., 2011b] des ondes radiatives, dans la limite de nombres de Mihalas R, R> 1.
Dans le cas d’un D(T) quelconque (voir les trois premiéres lignes du Tableau 4.1), la seule trans-
formation possible sur le champ de température est une transformation d’identité (7' = T'). Cela conduit
directement a la perte de la symétrie associée au générateur G4. Ainsi, seules les translations et homo-
théties spatio-temporelles 2 sont conservées dans ce cas. C’est aussi le cas lorsque I’on ne néglige plus la
densité d’énergie radiative dans la fonction E (7). De maniére générale, on retrouve le résultat que 1’on ne
peut pas construire de lois d’échelles sur le champ de température dans ces régimes ou pour des fonctions

D(T) quelconques.

2. Ces symétries sont complétement indépendantes du choix des fonctions arbitraires, car découlent des générateurs de Lie
non-contraints G, G et G3.
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Ces symétries de Lie ont donc conduit en partie aux lois d’échelles de I’invariance absolue décrites
dans le précédent chapitre. Cela ne permet pas pour autant de répondre a la problématique initiale posée
par les concepts de similitude. En effet, on rappelle que 1’on cherche a obtenir des lois de transformation
permettant de lier différents régimes d’ondes radiatives, ou encore des matériaux a la microphysique
fondamentalement différente. De maniére générale, aucune des lois de transformation présentées dans
la derniére colonne des Tableaux 4.1 et 4.2 ne permettent d’obtenir I’effet escompté. Cela est dii a la
conservation des fonctions E(T) et Ag(T) dans ’approche classique de Lie. Afin de généraliser ces

concepts, ces éléments doivent maintenant étre considérés comme des variables a part entiere.
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Beo

D(T) E(T) AR(T) Générateurs Symétries
G1=3% f=x+y f=t T=T
Quelconque Quelconque Quelconque G) = % f=x f=t+y, T=T
G3:(%+2t% f=yx f=v3t T=T
Gy = xa% + 2<TT'_T%2) % F=yx f=t T=T+ 2(TT£T%2) In (y4)
T;—joexp (TZZ— Tll eq exp (TZI) Ar(T) = %exp (le) SiTy =—%,alors: ) N X . |
f=2s b=t T=T+Tn ()
Gs = XZ% +xT2%
G4=x%+4+2a—T_ﬁaiT R=ysx f=t T=T:+‘3_ﬁ
Ao 7(4+a)-p eoTP AR(T) = AT SiB=-3(4+a),alors: 1

TaBLEAU 4.1 — Générateurs et symétries de Lie de 1’équation différentielle (4.20) sous différentes contraintes pour les fonctions E(7T') et Ag(T) dans le

cas D(T) # Dy.
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D(T) E(T) Ar(T) Générateurs Symétries
Glza% X=x+y t=t T=T
Quelconque | Quelconque Quelconque Gy = % f=x f=t+y, T=T
nga%+2t% f=yx f=y3t T=r
a 1 ~_
G4=xt3%+t2(§t—T1 (%+4)IC)O) 66T X_X(l_ﬂt) t_(l—tﬂf)
7= % |in () + 55 (=)
eoexp(%) AR(T):%exp(TLI) G5—t%—2T‘—D);66T X=x+yst I=t YA"=T—4TT‘O)/5[2x+y5t]
G6:(% X=x f=t T=T+1ys
o 1 Al
. Go=xi+P% — ol (54 25) & x_x(l”f’) = =)
eoT* AT Gs =12 — gpla b f=xyst P=1 T =Texp(-35))
Go=T% f=x f=t T=y
Equation linéaire de la chaleur : @ = -3 Go =T (x, t)% f=x f=t T=T(,1) +a(x,1)

TaBLEAU 4.2 — Générateurs et symétries de Lie de 1’équation différentielle (4.20) sous différentes contraintes pour les fonctions E(T) et Ag(T) dans le
cas D(T) = Dy.
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4.3 Les symétries d’équivalence

4.3.1 Fonctions arbitraires et classes d’équations différentielles

Dans la méthode de détermination des symétries de Lie ponctuelles d’une équation diftérentielle de
type (4.1), la possibilité de modifier des fonctions ou éléments arbitraires 3 n’est pas traitée. Dans notre
cas, ces éléments arbitraires sont les fonctions E (T') et Ag(T), déterminées par la nature du plasma. Elles
subissent ainsi I’effet des transformations sur les variables dépendantes et indépendantes sans pouvoir
étre elles-mémes modifiées. Cependant, au chapitre 3, on a insisté sur le fait que la structure de ces
éléments pouvait étre tres différente entre les échelles astrophysique et de laboratoire. Or, I’hypothése
d’invariance de ces fonctions est propre aux symétries de Lie classiques développées précédemment et
qui nous ont permis de retrouver les lois d’échelles du chapitre 3. C’est en particulier pour cela que le
groupe de symétries de Lie (4.70) obtenu dans la section précédente dépend de la forme que prennent ces
fonctions.

L'objet de cette section est donc 1’introduction des fonctions arbitraires comme des variables modi-
fiables au sens de Lie. Cette modification des fonctions arbitraires que I’on cherche a maitriser doit étre
intégrée a la méthode développée dans la section précédente. En pratique, cela revient a réclamer I’inva-
riance d’une structure plus générale que la seule donnée de I’équation différentielle (4.26). L’invariance
de la forme de I’équation n’est alors plus seulement considérée, car on s’intéresse a présent a celle de
I’ensemble du modele. En particulier, les symétries classiques permettent d’obtenir une invariance stricte,

ou absolue, de I’équation différentielle (4.26), prenant la forme :

IE(T) _4agc 9 ;0T AE(T) _darc 9
a1 3 ox [ﬂ OT } T 3 9%

AR (T)T3a ] 4.71)

Les fonctions E(T) et Ag (T) sont écrites en bleu pour souligner leur importance ainsi que les changements
structurels les concernant. On constate donc ici que les fonctions E(T) et Ag(T) n’ont pas été modifiées.
Considérer I’invariance de I’ensemble du modele, en tenant compte d’une possible modification de ces

éléments, permet alors d’écrire :

OE(T) 4aRc 0

oT
T3
ot 3 ox

. OE(T) 4agc 9 [/l ()7 (;T] 472)

[ﬂ (7) of 3 0%

ot on observe la présence des nouvelles fonctions £ (7') et Az (7). On cherche donc a obtenir de nouvelles
symétries qui reposent sur un principe d’invariance généralisée de 1’équation (4.26). Dans ce contexte, on
parle alors de I’invariance d’une classe d’équations [Ovsiannikov, 1982]. Ce concept de classe d’équations
intervient dans le cadre de la recherche d’une classification des équations différentielles et permet de
tenir compte des différentes formes que peuvent revétir les éléments arbitraires apparaissant au sein
des modeles théoriques étudiés. Les symétries de Lie de telles entités sont appelées symétries de Lie
d’équivalence pour une classe d’équations [Ovsiannikov, 1982; Olver, 1986; Lisle, 1992]. Dans la suite
du manuscrit, on se réfere a ces transformations par le nom de symétries d’équivalence, et aux symétries

de Lie de la section précédente par le nom de symétries classiques.

3. Dans la littérature, on retrouve parfois la notion de fonctions constitutives qui se rapporte au méme concept [Lisle, 1992].
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4.3.2 Obtenir les symétries d’équivalence d’une équation différentielle

Reprenons a présent I’équation différentielle (4.1), ou I'on considere ’existence de M fonctions
arbitraires g = g;,_,_,,(f) dépendant explicitement de la variable dépendante f. La classe de cette
équation différentielle est alors définie comme 1’ensemble formé par 1’équation différentielle :

df(x) a"f(x),gl(f)’._"gM(f)’8g1(f) _9sm()) _ 4.73)

ox; T o, af v of

F(x, f(x),

ainsi que les équations définissant la dépendance des éléments arbitraires g;,_;_,,, données ici 4 par :

%:0, 1<i<M, 1<j<N (A) 4.74)
ol le systeme d’équations (A) est appelé systeme auxiliaire. Considérer 1’invariance d’une telle classe
d’équations permet de modifier les fonctions arbitraires g;, mais pas leurs dépendances. C’est ce qu’on
appelle le principe d’équivalence forte, en opposition a 1’équivalence faible [Torrisi et Tracina, 1998]
ou la conservation de la dépendance des fonctions arbitraires n’est plus assurée. C’est sur ce concept
d’équivalence forte que notre attention se porte naturellement, afin de conserver une cohérence physique
pour les fonctions arbitraires.

A présent, on montre comment généraliser le cheminement effectué pour I’analyse classique de Lie,
dans le cas ou les éléments arbitraires propres a 1’équation étudiée ne sont plus considérés comme
fixés. Cela revient a choisir 1’objet étudié comme la classe (4.73-4.74), et non plus seulement I’équation
différentielle (4.1). Dans ce cadre, on propose de considérer les éléments arbitraires g; de la classe
d’équations (4.73-4.74) comme des variables dépendantes au sens de Lie. On dispose alors d’un espace

étendu de variables par rapport au cas classique pour les ondes radiatives :

Approche classique :  (x,7,T7) —  Approche d’équivalence : (x,#,7T, E, AR) 4.75)

On cherche donc un changement de variables sur cet espace étendu, de la méme facon que pour I’analyse

classique (4.2), sous la forme :

x—>X, fof et g—og 4.76)
tels que :
R fR) . . 08(f " 3
Flz 7). .. af;,(lx),g(f), i(;)) _F (X,f(x),..., %fl"),g(f), % =0 4.77)
N N

Apres transformation, on conserve la forme de 1’équation différentielle F = 0 ainsi que les dépendances

4. On traite ici le cas de fonctions arbitraires dépendant de la variable f, qui servira pour I’application de la section suivante.
En pratique, la dépendance des fonctions arbitraires peut étre quelconque. De plus, on se cantonne a la présence de dérivées
d’ordre 1 maximum pour ces dérivées arbitraires, la généralisation au cas de dérivées d’ordre n étant immédiate, comme pour
I’analyse de la section précédente.
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des fonctions arbitraires. En ce sens, on conserve la classe définie par les relations (4.73-4.74).
Dans cette section, nous allons montrer comment déterminer les symétries ponctuelles d’équivalence
de cette classe. Tout d’abord, cela revient a reprendre le changement de variables défini par la relation

(4.4), et a 'y ajouter celui sur les nouvelles variables dépendantes E(T') et Ag(T'). On obtient :

)ei = q)i(x’f’a)’ f: T(X’f’a)9 gj = gj(x’f’g’a)’ Vi e [LN]’ V.] € [LM] (478)

ol a est toujours le parametre associé a la transformation et ®;, ¥, ; sont des fonctions supposées
continues de a. Pour garantir la cohérence physique des variables de 1’équation différentielle (4.73), les
transformations sur les variables indépendantes £; et la variable dépendante f ne dépendent pas des
€léments arbitraires g ;.

En suivant le méme raisonnement que pour les relations (4.5), on note ag la valeur de a telle que le

changement de variables (4.78) évalué en ag se rapporte a la transformation identité :

£ =®i(x, foa0) =x;,  f=Y(x f.a0)=f, & =X f.8a)=g; (4.79)

On considere de nouveau une variation infinitésimale de a autour de I’é1ément ag donnée par la relation
(4.6). En utilisant la continuité des fonctions {; en a, et en effectuant un développement limité en da de

la méme fagon que pour les relations (4.7-4.8), on obtient :

dgj(x. f. g a)

T (4.80)

gi=g;+€i(x, f,goa+o0(da), ou €(x, f,g =

a=a

ou les fonctions €; sont donc les fonctions de coordonnées associ€es aux €léments arbitraires g;. A
partir de ces fonctions, il est possible de reconstruire les transformations d’équivalence recherchées, en

résolvant :

dx

- =€& ), %(ag) =x (4.81)

a

df . .

d—f —nG D). flao) = f (4.82)
a

a

Ta €X,f,8), 8ap) =g (4.83)
a

On remarque par ailleurs que les fonctions de coordonnées & et i7 ne dépendent pas des éléments arbitraires
gj. Cela provient du fait que 1’on a considéré que les changements de variable associés aux entités x et f
donnés par (4.79) ne dépendaient pas de ces fonctions.

Afin d’obtenir les fonctions de coordonnées &, 1 et €, on proceéde de facon similaire a I’analyse
classique, en exploitant I’invariance de 1’équation différentielle (4.71). On proceéde alors par étapes, en
considérant tout d’abord I’action de transformations infinitésimales sur une équation algébrique du type

F(x, f(x),g(f)) = 0. De la méme fagon que pour la relation (4.13), on obtient alors :
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F(% f.8) = F(x, f(x).8(f)) + GFéa + 0 (da) (4.84)
Lopérateur différentiel G est appelé le générateur infinitésimal d’équivalence et prend la forme suivante :

N M
0 0 0
G=|D bigtnm ) €5 (4.85)
P / = 08
On constate que ce générateur est quasiment identique a celui des symétries classiques (4.14), a la
différence pres de la présence du terme supplémentaire li€ a I'introduction des éléments arbitraires
comme variables dépendantes. D’apres 1’équation (4.84), la condition d’invariance associée a I’équation

F =0 est donc donnée par :

GF(x, f(x),g(f)) =0 quand F(x, f(x),g(f)) =0 (4.86)

qui correspond bien a celle de la méthode classique (4.16). Pour ce qui est des équations différentielles
faisant intervenir les dérivées des variables dépendantes, on a vu dans la premiére partie de ce chapitre que
I’on pouvait obtenir le méme genre de conditions d’invariance (4.23) en faisant intervenir les différents
prolongements du générateur infinitésimal G donnés par (4.24). De la mé&me fagon, les dérivées des
éléments arbitraires peuvent également étre présentes dans 1’équation différentielle, en tant que dérivées
d’une variable dépendante a présent. Dans le cadre de la recherche de symétries ponctuelles d’équivalence,
les transformations infinitésimales d’équivalence vont ainsi induire des transformations infinitésimales
sur ces dérivées. Dans le cas de dérivées d’ordre 1, présentes dans 1’équation différentielle (4.73), ces
transformations prennent la forme suivante :

(Zif]‘ = a@i}i +7T(j+1)(N+1)(5a (4.87)
ol la notation (j + 1)(N + 1) correspond a I’élément arbitraire numéro j = variable dépendante numéro
(j+1) etala variable indépendante numéro (N +1). On constate que, dans ce cadre, la variable dépendante
f est traitée comme une variable indépendante, ce qui explique le chiffre (N + 1) dans les notations,
bien que I’on ait seulement deux variables indépendantes dans 1’étude. Cette propriété de la variable
dépendante f ne concerne que I’approche d’équivalence. On peut obtenir la grandeur 7 (;,1)(n+1) €N

fonction des fonctions de coordonnées &;, 1 et €; [Lisle, 1992], ce qui donne :

dej 9g;j

o _de _dgi|on < Ofdé
(J+1)(N+1) df (9f

oT * & ox; df

0 Log o
— 4+ € (4.88)
Smal,

Ces fonctions apparaissent dans 1’expression du générateur prolongé G, qui, de la méme facon que

pour I’analyse classique et I’équation (4.22), intervient dans une condition d’invariance du type :

GVF(x f, fu.g.87) =0 quand F=0 (4.89)
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Le générateur d’équivalence prolongé a I’ordre 1 s’écrit alors, en considérant les relations (4.20) et (4.21),

de la fagon suivante :

M

0
G =G+ ) myvey—

(4.90)

Cette analyse se généralise directement au cas de dérivées d’ordre n, comme pour I’analyse de Lie de la
premiére section, mais aussi au cas d’un systéme d’équations différentielles [Lisle, 1992]. A ce stade, on
a donc adapté I’approche des symétries classiques dans le cas ol les fonctions arbitraires sont considérées
comme des variables dépendantes. Cependant, I’analyse d’équivalence requiert une étape supplémentaire.

En effet, la classe d’une équation est, comme on a pu le voir, définie par la donnée d’une équation
différentielle mais aussi des dépendances des éléments arbitraires la constituant, modélisée par le systeme
auxiliaire (A) donné en (4.74). Ainsi, réclamer I’invariance d’un tel objet ne peut se faire sans prendre en
compte I’invariance de la dépendance des éléments arbitraires associés, et donc du systeme auxiliaire (A).
On dispose donc de N X M relations supplémentaires devant étre soumises a la condition d’invariance
(4.89). Cependant, de nouvelles dérivées de variables dépendantes sont maintenant apparues, ce qui
conduit 2 ajouter de nouveaux termes au générateur prolongé G, En reprenant 1’expression de ce
générateur (4.90), on ajoute simplement les termes manquants en facteur des dérivées des variables non

contenues dans I’équation de départ (4.73). On obtient, dans le cas de notre étude, les relations suivantes :

N M
0
G(l) =G+ E E ﬂ(j+l)ia— = ﬂ(j+l)i:()’ 1<i<N 4.91)
—d = 8
i=1 j=1 i

X,

ou les fonctions 7(;41); sont donn€es, pour une variable indépendante de numéro 1 <i < N, par :

de; |0g; on < 0g; déx
_—+ —_—

ﬂ'(j+l)i =50 - axk axi v d-xi a 6)6,- = axl' (9gk

dej O N -l Ogr O€;
dx,- 8f ﬁxi

4.92)

Ces relations vont contraindre les dépendances des fonctions de coordonnées plus ou moins fortement
selon la taille du systéme auxiliaire, et donc des dépendances des éléments arbitraires. En pratique,
I’invariance du systéme auxiliaire permet de propager cette dépendance des éléments arbitraires a celle
des fonctions de coordonnées qui leur sont associées. On s’assure donc que les transformations ne
modifient pas ces dépendances. Nous allons a présent illustrer ces concepts mathématiques a travers notre

exemple d’application sur les ondes radiatives.

4.3.3 Application aux ondes radiatives

On rappelle que ’on cherche a obtenir les symétries d’équivalence associées au modele d’ondes
radiatives suivant :
4are [ 3 2 3
ErT, = =5 [Tx (ARTT +3xT )+/1RT Txx] (4.93)

De la méme facon que pour I’analyse classique, on peut classer les différentes variables de 1’équation

différentielle, en considérant a présent que les fonctions E et Ax en font partie. Les variables x et ¢ sont
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toujours des variables indépendantes, tandis que les variables 7', E et Ar sont des variables dépendantes.

On cherche donc des changements de variables sous la forme (4.78) qui s’écrivent :

£=®(x,t,T,a), f=®x,t,T,a), T=¥x1tT,a) (4.94)

E={((x,t,T,E,Ag,a), Agr={(x,t,T,E, AR, a) (4.95)

Le générateur infinitésimal associé a I’équation (4.93) prend alors la forme :

G = &n 1, T) S+ 70,1, )+ 16 T 4 €1 (1, T B Ag) 40 (60,7, Ag) % (4.96)

avec les fonctions de coordonnées &, 7, 1, €] et e, données par :

@ dd ¥y
E(x,1,T) = b , 1(x,1,T)= 2 , n(x,t,T)= d— 4.97)
da a=ay da a=ay da a=ay
d d
€ (x,t,T,E, Ag) = der . et T,E,AR) = e (4.98)
da a=ay da a=ay

Les notations de la section précédente ont été respectées afin de pouvoir faire un parallele entre les deux
méthodes. Les fonctions de coordonnées &, 7, 7, €] et €, sont donc associées respectivement aux variables
indépendantes x et ¢, et aux variables dépendantes 7', E, et Ag.

On réécrit a présent le modele (4.93) étudié sous une forme appropriée aux notations de la section

précédente. On considere ainsi la classe définie par I’ensemble de 1’équation différentielle :

dagc
3

et du systeme auxiliaire (A) donné par (4.74), s’écrivant ici :

F (x,t,T,E,AR) = E7T; —

[(/IRTT3 +3ART?) T2 + ART T | = 0 (4.99)

E.=0 (4.100)
E =0 (4.101)
Ag, =0 (4.102)
Ag, =0 (4.103)

Pour se référer a ces relations, nous parlerons dans la suite de la classe d’équation (4.99-4.103). La condi-
tion d’invariance associée a la classe d’équation (4.99-4.103) s’écrit alors en deux temps. Premierement,

I’invariance du systéme auxiliaire (A) donne :
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G (A)=0 quand (A) est vérifié (4.104)

ol le générateur infinitésimal prolongé une fois G est donné par :

0 0 0
() = _— _— 4.1
G G +my OE. +7Z'226Et + 31 Py +7T326/1Rt (4.105)

pour la condition d’invariance associée au systéme auxiliaire (A). On obtient alors 1’ensemble de

contraintes décrit par :

m1=0 = €, ,+Em=0 = €, ,=n,=0
=0 = €,+Em =0 = €,=1n=0
' ' o (4.106)
m31=0 = e + 7y=0 = e, =n,=0
m32=0 = e+ 17, =0 = e,=1n=0

ol I’on s’est servi de la définition des 7 ( ;,1); donnée par les relations (4.92). Les couleurs utilisées servent
a mettre en valeur les différentes combinaisons des dérivées des éléments arbitraires. On a également
utilisé 1’hypotheése que les fonctions de coordonnées ne peuvent dépendre des dérivées des variables
dépendantes E7 et Ar, dans le cas de la recherche de symétries ponctuelles. On constate que I’invariance
du systéme auxiliaire impose des contraintes fortes sur les dépendances des fonctions de coordonnées des
variables dépendantes €] et €;. Ces contraintes sont directement liées a la dépendance initiale des fonctions
arbitraires E et Ag qui leur sont respectivement associées. En effet, ces éléments ne dépendant pas des
variables indépendantes x et ¢, I’équivalence forte propage cette dépendance aux symétries obtenues.
Enfin, on constate que la fonction de coordonnée 7 est elle aussi touchée par ces mémes contraintes.
Cela provient également de la dépendance des fonctions arbitraires en la variable T associée a cette
fonction de coordonnée. L'équivalence forte propage donc la dépendance des fonctions arbitraires aux
transformations de toutes les variables intervenant dans leur définition, ici 7', E et Ag.
Dans un second temps, I’invariance de 1’équation différentielle (4.99) donne :
dagc

GPF=0 lorsque T, = - [( T3+3T21R)T§+ART3T“ (4.107)

oll le générateur infinitésimal prolongé deux fois G?) est donné par :

0
G(z) =G+ — + 12— + M3 —— + 733 + K111 (4.108)

oT, 0T, OET 0 0T«
Ainsi, la derniére contrainte de la condition d’invariance associée a la classe d’équations (4.99-4.103)

s’écrit :

dagc
3

Eptis + 1003T, — [/IR (6TT§;7 + 62T,y + 3T Toum + T3K111)]

dagc

[62 (T3Txx 4 3T2T§) + 733 (T3TX2) + AR, (3T§T2n + 21T 1)] -0
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dagc
3Er

lorsque T, = [( 3+ 3T2/1R) T2 + ATy (4.109)

Les fonctions 11, 72 et k111 n’ont pas été modifiées par rapport a I’analyse classique, et sont donc
décrites par les relations (4.34-4.36). Les fonctions o3 et w33 sont quant a elles données par 1I’équation

(4.88), s’écrivant ici :

m23 = €1 + (€1, —0r) Er — Er (1o +77Ty) + i €1y, (4.110)

733 = e+ (€0 = 1) Ly = Ui, ET+ 7T + Eres, (4.111)

La condition d’invariance d’équivalence (4.109) différe de la contrainte d’invariance classique (4.37) de
par la nature de variable dépendante des éléments E et Ag. Ici, en remplacant T;, 71, 712, 23, 33 €L K111
par leurs expressions, on obtient une contrainte explicite faisant intervenir des combinaisons des variables
dépendantes et de leurs dérivées. Afin d’éviter de surcharger le propos, on détaille le systéme d’équations
et sa résolution compléte en Annexe A.2. On montre que la condition d’invariance (4.109) donne lieu a
un ensemble de contraintes sur les fonctions de coordonnées &(x,1,T), 7(x,t,T), n(T), €| (T,E, AR) et

e (T, E, AR), qui peuvent, au final, s’écrire :

§(x) =by+ (b3 +by+bs)x, 7(t)=by+2bst, 77=77(T) (4.112)

e1(E) = —2b4E, &(T,Ag) = AR (2b5 - [nT + 3%]) 4.113)

ol les b; sont des parametres réels indépendants. On constate que les contraintes sur les fonctions E(T) et
AR(T) de I’analyse classique (4.47) a (4.49) ont disparu. En particulier, le coefficient D (T) n’ apparait plus
dans les fonctions de coordonnées. Cela est dii a la prise en compte des éléments arbitraires en tant que
variables dépendantes au sens de Lie, qui vont maintenant étre transformées au méme titre que les autres
variables du systeéme. On constate également que la fonction 77(7") n’est a présent seulement contrainte que
par sa dépendance en la température. De maniere générale, on obtient donc des fonctions coordonnées
tres différentes de ce que I’on a pu obtenir pour les symétries classiques (4.47), a la différence des termes
faisant intervenir les parameétres b1, b; et b3. Cette particularité témoigne de la conservation de certaines

symétries, comme on le verra dans la suite.

4.3.3.1 Détermination des générateurs d’équivalence

On peut ainsi écrire le générateur de Lie d’équivalence G associé a la classe (4.99-4.103) de la facon

suivante :
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o o [o _o P PR

AU SRS SN VLD VL B L )

G o e T e T e | T [Yax T R GE |
4.114)

P 0] P 3\ 9 ]

bs |x-ZL 422 L -2 9

tobs gt 2R g +1( )[ R(n )(,MR_

Cet opérateur est une composition de six générateurs en facteur des cinq parametres b; et de la fonction
n(T). De la méme facon que pour I’analyse classique, on peut donc séparer ’opérateur G en un ensemble
de six générateurs, notés de G| a Gg. Les trois premiers générateurs sont G, G, et Gz (voir Tableau
4.1), conservés depuis 1’analyse classique, et qui, on le rappelle, prennent la forme suivante :

0 0 0 0

Gi=2 6,=2 Gi=xZinl 4115
A R TAEEE B P @115

Les trois derniers générateurs sont complétement nouveaux par rapport a 1’analyse classique puisqu’ils
font intervenir explicitement les opérateurs de dérivée par rapport aux nouvelles variables dépendantes

E et Ag. lls sont donnés par les relations :

G4—xi—2E 0 G5 :xi+2/1Ri,

9
Ox IE’ ox IR ’Y(T)— — AR [nr +32 ] (4.116)

AR
La connaissance de ces générateurs va maintenant permettre d’obtenir explicitement les symétries d’équi-

valence de la classe des ondes radiatives.

4.3.3.2 Détermination des symétries d’équivalence

L’existence des générateurs G| a Gg n’étant conditionnée a aucune contrainte, il existe donc toujours
six symétries d’équivalence pour la classe (4.99-4.103). On constate que I’on a conservé les translations
spatiale 77 (4.67) et temporelle 7; (4.68) ainsi que la symétrie d’homothétie H3 (4.69) sur ces mémes
variables, associées aux trois premiers générateurs du groupe d’équivalence, et présentées dans les
trois premiéres lignes du Tableau 4.1. On note que dans notre cas, les contraintes £(7) = E(T) et
Ar(T) = A (T) sont ajoutées. Il existe également deux nouvelles symétries d’homothétie faisant intervenir

explicitement les éléments arbitraires £ et Ag, données par :

. . a1 X on
Hy:f=yax, i=t, T=T, E()=—ET), Ar(T)=ar(T) (4.117)
V4
Hs:k=ysx, i=t, T=T, ET)=E), Ar(l)=7y3Ax(T) (4.118)

Les y; sont ici toujours les parametres indépendants des transformations associées aux G;. Enfin, il
existe une derni¢re symétrie prenant la forme d’une transformation arbitraire sur la variable dépendante
T induisant celle sur la fonction Ag(7T'). De la méme facon que pour I’analyse classique, on peut écrire,
en utilisant les relations (4.81-4.83) :
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dr . dlg ~ (dn(T) _n
Se: — =n(), —==-1 43 4.119
6t n(T) Ta R ( 17 + 7 ( )

ol a est toujours le parametre de groupe. La derniere transformation est clairement différente de ce que
I’on a pu rencontrer jusqu’a présent, car elle est a priori valable pour n’importe quelle fonction 7 liée a la
loi de transformation sur la température. On peut obtenir la transformation sur Az explicitement si I’on

remplace da dans le second membre par son expression obtenue dans le premier :

. 1 T T
P =o(T.a), avee Lo dAR__ (d”( ) 4 3‘4) (4.120)
da AR n T

En gardant i I’esprit que Az (T, Ag,0) = Ag et T(T,0) = T, on obtient :

A~ 3 Ay —1 3
AR _n(MT° _ (dT) T 4.121)

AR p(hT3 \dT) 713
Dans la suite, on remplacera a par g pour conserver la cohérence des différentes notations. Ainsi, la

symétrie d’équivalence de parameétre yg et associée au générateur G s écrit, sous une forme générale :

e
>
Il

=
~>
Il

R s R T\? (af\”"
. T=6(Tye). E()=E®). AR=@%%)&ﬁ) 4.122)

A présent, si on applique cette loi de transformation au modéle théorique (4.71), on obtient :

OE _4aRc£
of 3 0%

(4.123)

1.730T] 9E _4arcd |, s (d\ " of
RT oz ar 3 ox|"® \ar] ox

Le changement de variables 7 = ¢(T,a) ne dépendant que de la variable de température T et d’un

parametre a, on peut écrire :

- (4.124)
Cette relation conduit a la validation de I’invariance de la classe associée a I’équation différentielle (4.71),
puisqu’on retrouve exactement la méme structure d’équation et les mémes dépendances des fonctions
arbitraires apres transformation. La loi de transformation ¢ peut donc en effet étre considérée comme
completement arbitraire. L’ensemble des générateurs et symétries d’équivalence sont regroupés dans le

Tableau 4.3.

On peut également composer les transformations 77, 72, Hs, Ha, Hs et Sg afin d’obtenir la transfor-

mation d’équivalence la plus générale associée a la classe (4.99-4.103) :
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Générateurs Symétries

G =% f=x+y f=t T=T ET)=E(T) Ag =g

Gy=2 f=x f=t+y, T=T ET)=ET) Ag=1g
Gy=x2 +2t2 f=yx f=y3t T=T E{T)=E(T) Ag=2g
Gy=x2 -2E% f=yux f=t T=T ET)=v,2E(T) Ag=2g
Gs =xZ2 +21p 55 f=ysx f=t T=T E(N)=ET) Ag=72Ag

Go = n(T) 2 + g (% +3¥)

0

0AR

X=x

i=t T=¢(T,a) ET)=E() ’iR:ﬂR(%f(

ar
dar

X

TaBLEAU 4.3 — Générateurs et symétries d’équivalence de la classe (4.99-4.100).
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£ =y3y4ys5 (x +y1)

f=93(t+72)

T = ¢(T, ve) (4.125)
E(T) =y;?E(T)

A 3
AR(T) = y3Ar (%) %

Au final, on obtient un groupe de transformations a six parametres y; quelle que soit la forme des
fonctions E(T) et Ag(T). Parmi ces parametres, g illustre le fait que la transformation sur le champ de
température est complétement arbitraire. Dans le cas général, on dispose donc de trois parametres libres
supplémentaires par rapport aux symétries classiques regroupées dans le Tableau 4.1.

Dans nos applications, le parametre de redimensionnement spatial, ici y3y47ys, est un parametre qui

sera fixé par les dimensions expérimentales, de méme que celui sur la variable temporelle, ici y%.

Ainsi,
on peut redéfinir les différents parametres de transformations en choisissant a, = y3ysys et a; = y%. On

obtient alors la forme suivante pour les transformations (4.125) :

X = ax (x + 71)

f=a, (t+v2)

T = ¢(T, v6) (4.126)
A A 2

E(T) = “2E(T)

o " 3

Ar(T) = viar (§) &

Ces transformations d’équivalence constituent une généralisation de I’approche classique de la similitude
et leur portée, ainsi que la facon de les appliquer, feront I’objet d’une étude détaillée au chapitre 5.
4.3.3.3 Retrouver les lois d’échelle en invariance globale
Pour illustrer 1’utilisation de ce nouveau groupe de symétries, prenons ¢(7T,vg) = yeT, avec ye le
parametre de la transformation. Dans ce cas, la symétrie Sg donne :

T=yel, Ar(T) = v3y5 AR(T) (4.127)

qui n’est autre qu'une symétrie d’homothétie de parametre yg pour le champ de température et de

parametre y§y6‘ 4 pour la fonction arbitraire Ag. Si on reprend ’exemple de lois de puissance pour les

fonctions arbitraires du systéme initial E(T) = eqT?, Ag = 10T %, le groupe d’équivalence (4.125) donne

les transformations sur les variables dépendantes 7', E et Ag sous la forme :

T=yT, ET)=v%el? =%y eol?, Ar(T) =yl 20T = y2yg* %207 (4.128)
La relation homothétique entre les champs de température du systéme initial 7' et transformé 7" fixe donc
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la forme des fonctions arbitraires transformées, pour lesquelles on obtient :

2
R . A oA A oA R Ao
E(T) = éoTP, avec éy= joﬁ, et AR(T) =T, avec Ag= ny (4.129)
Y476 Y6

On conserve donc les exposants des fonctions arbitraires @ et 3, et plus globalement leur structure, de
la méme facon que pour les lois d’échelle développées au chapitre 3. Par ailleurs, en restant dans ce cas
de figure, on peut noter qu’en omettant les symétries de translation (y; = vy, = 0), on peut écrire les
symétries (4.125) de la facon suivante :

f=awx, f=at, T=arT, &y =aces, Ao=aido (4.130)
ou ont été volontairement reprises les notations du chapitre 3. On montre que les parametres de transfor-
mation a; (ou i correspond au nom de la variable transformée) sont li€s aux parametres y; de la fagon
suivante :

1/2 1/2 _B/J2
T

1/2 (4 2
v=a’ ya=a’d?, ys=d’ai" P ye=ar (4.131)

On a donc introduit cinq parametres a; associés aux cinq variables de 1’espace étendu (4.75) étudié.
Cependant, on ne dispose que de quatre parametres libres y3, y4, ¥5 et ys associés aux transformations
(4.125). Cela implique I’existence d’une contrainte sur les parametres a;. On peut ainsi réécrire les
symétries d’équivalence (4.125) sous la forme de lois d’échelles a quatre parametres libres que 1’on
désigne arbitrairement comme étant ay, a;, ar et a,. En utilisant la relation a, = y3y4ys, on obtient
alors :

éo agray

0
Cap Mo 0 adr 4.132
ar, 2= % aia/;_(““) ( )

N~
N

=dx, = dy,

= | =
A S

qui ne sont autres que les lois d’échelle pour les ondes radiatives caractérisées par R > 1 etR > 1, en
invariance globale. Le méme raisonnement peut étre mené dans le cas de régimes extrémement radiatifs

(R < 1,R < 1), ot les fonctions arbitraires des deux systémes s’écrivent a présent :

E(T) = eoT? + agT*, Ar(T)=AT%, E(T)=60TP +agT*, Ag(T)=A0T° (4.133)

Si I’on reprend les notations définies dans I’équation (4.130), on a a présent des contraintes différentes

sur les parametres a;, décrites par les relations :

1/2 1/2 (4 2
v3=a,%, ya=dp=acd), ys=al’ai""? ys=ar (4.134)

La seule contrainte supplémentaire est donc imposée au parametre y4 qui est le coefficient de proportion-
nalité entre les répartitions de densités d’énergie E (T) et E(T). On obtient ainsi des lois d’échelle 2 trois

parameétres libres que I’on désigne comme étant a,, a; et ar. On a alors :
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qui ne sont autres que les lois d’échelle pour les ondes radiatives caractérisées par R < 1 etR < 1, en
invariance globale (3.11). En ce sens, les symétries d’équivalence (4.125) constituent une généralisation

des concepts d’invariance globale, et des lois d’échelle en découlant.

4.4 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons proposé une méthode permettant de répondre aux attentes posées au
chapitre 3. Rappelons que 1’on cherchait a obtenir des transformations permettant de briser les contraintes
strictes imposées par la similitude sur les ondes radiatives supersoniques. En s’appuyant sur les concepts
de symétries de Lie dans leur forme classique et dans le cadre de 1’analyse d’équivalence, nous avons
réussi a obtenir un ensemble de transformations généralisant les lois d’échelle de I’invariance globale. De
plus, ces outils ont permis de mieux appréhender la structure du modele théorique étudié, mais également
de caractériser I’'invariance de celui-ci. Nous disposons donc a présent d’un ensemble de transformations
conservant la structure du modele théorique tout en modifiant les différentes variables y apparaissant. En
particulier, il est maintenant possible de modifier les dépendances des fonctions arbitraires E et Ag des
deux systemes, liant ainsi des systemes aux échelles, régimes et propriétés physiques éloignés.

Les symétries d’équivalence s’imposent donc comme la solution a la problématique posée en début
de chapitre. Cependant, elles ne constituent pour autant pas une extension systématique des concepts
de similitude pour tout phénomene physique. De plus, I’étude de I’invariance d’une classe d’équations
a permis de prendre en compte la modification des éléments arbitraires y apparaissant, mais pas du
modele théorique associé. En particulier, la forme de I’équation différentielle (4.26) est conservée par
les nouvelles transformations obtenues. Il est alors 1égitime de se poser la question de 1’existence de
concepts plus généraux permettant de prendre en compte la modification de ces structures différentielles.
Ces nouvelles approches, basées sur des transformations d’analogie, trouveraient leur source dans les
théories dites de mapping [Bluman et al., 2010], sur lesquelles nous reviendrons dans les perspectives
de ces travaux. Dans la suite, nous appliquerons les symétries d’équivalence développés au sein de ce
chapitre au modele physique étudié, afin de proposer une nouvelle classe d’expériences d’astrophysique

de laboratoire basées sur le concept de ressemblance.
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5.1 Introduction

Nous disposons a présent d’un ensemble de transformations permettant de lier explicitement des
systemes aux propriétés microscopiques fondamentalement diftérentes et évoluant dans différents régimes
radiatifs. Ces symétries d’équivalence permettent théoriquement d’augmenter le nombre de degrés de
liberté initialement permis par les transformations de similitude. Elles s’inscrivent dans la catégorie des
transformations de ressemblance, concept introduit au chapitre 3. L’application de ce nouveau type de
transformations requiert une attention particuliére sur la fagon dont les fonctions arbitraires sont modifiées,
ce qui constitue leur intérét principal. En effet, les possibilités mathématiques offertes par I’équivalence
sont limitées par la physique complexe de I’interaction entre un rayonnement X intense et un matériau de
laboratoire dont les propriétés fondamentales sont contenues dans les fonctions E(7T') et Ag (7).

Dans ce chapitre, I’objectif est d’interpréter la physique contenue dans les transformations présentées
au chapitre 4. Plus précisément, nous cherchons a caractériser les possibilités d’application de ces
transformations ainsi que leur effet sur la physique des systémes étudiés. Dans ce sens, une analyse des
quantités conservées par cette approche permettra d’en obtenir une premicre vision globale. Quelques
exemples théoriques et numériques parcourant les différentes possibilités offertes par I’équivalence seront
présentés. Pour finir, un premier modele de systéme de laboratoire dont le milieu de propagation est un

matériau réel sera présenté.

5.2 La physique des transformations d’équivalence

Les symétries d’équivalence obtenues au chapitre précédent prennent la forme générale donnée par
I’équation (4.126). Dans la suite de ce chapitre, nous simplifierons 1’écriture des transformations en fixant
les coefficients des translations spatiale et temporelle & y; = y» = 0. On obtient alors des symétries

d’équivalence prenant la forme suivante :

X =axx
i:a[t
T = ¢(T,ve) 5.1

" 3
1n(T) = 2 T\ 4r
AR(T) - 75/1R (T) dT
ou ¢, rappelons-le, représente la transformation de parametre yg, supposée libre, sur le champ de tempé-
rature. Nous utiliserons désormais ces relations (5.1) dans toute la suite du manuscrit, lorsqu’on se réfere
aux symétries d’équivalence du modele théorique d’ondes radiatives :

OE(T) 4agrc 0

oT
— 3_
ot 3 ax |ROT ax} 52)

ol I’on rappelle que la fonction E(T) prend la forme générale E(T) = eoT? + agrT*. De maniére

générale, ’objectif de ce chapitre est de développer des modeles de laboratoire équivalents au systéme
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astrophysique décrit et étudié au chapitre 2. En faisant cela, nous lierons non plus seulement les échelles
astrophysique et du laboratoire, mais également des comportements de matériaux et régimes physiques
différents. Les simulations que nous présenterons sont menées a I’aide du code RAMSES-RT pour
I’échelle astrophysique et du code FCI2 pour I’échelle du laboratoire. L’approche générale proposée par

I’équivalence est résumée sur la Figure 32.

Systeme astrophysique Systeme de laboratoire

Disque fin

L=10-10°cm>> H -
Systéme modelise Hohlraum gt

~ - Mousse
ﬁl‘ 14 - 1M] basse densité

T [keV)

Absorption du
rayonnement aux parois

e e e e e m =

Régions internes
L <= quelques 107 cm

Equivalence entre les systémes :
régimes physiques, échelles, et propriétés des milieux

Po, To _— /F\)o, To
A A ADYAY A
Ts(t) pocyT + ar T% Am Ts(d) Po&(T), Ax(T)
Lt — /I\ult
Bo=~ 104 R~ 10" Bo~102R=~10

Ficure 32 — Schéma d’application de 1’équivalence pour les exemples du chapitre.

L'objectif est donc de lier les systemes astrophysiques étudiés dans le chapitre 2, évoluant dans des
régimes extrémement radiatifs (Bo < 1, R < 1) a des systemes réalisables a I’échelle du laboratoire
pour lesquels les régimes sont faiblement radiatifs (Bo < 1, R > 1). Les transformations d’équivalence
permettent de plus de modifier les propriétés internes des milieux, ce qui nous permet de lier des
environnements dont les lois d’état pgc, T, poé etles lois d’opacités Arp, Ag sont profondément différentes.
Notons que les échelles spatio-temporelles des deux systemes sont tres éloignées et seront donc également

transformées, de la méme manieére que pour les lois d’échelle du chapitre 3, par 1’action d’homothéties.

5.2.1 Analyse des transformations

Les transformations (5.1) font intervenir quatre parametres libres choisis comme étant ay, a;, ys,
et y¢. Ces symétries agissent sur un espace étendu de cinq variables : la variable spatiale x, la variable
temporelle ¢, le champ de température 7' (x, t), la loi de répartition de densité d’énergie E(T) et le libre

parcours moyen Ag(7). Dans la formulation (5.1), ¢’est donc le parametre de transformation at’yg [ax

115



Chapitre 5 L’équivalence : applications physiques et premier modéle de dimensionnement

sur la fonction E(T) qui est contraint. Nous avons vu dans le chapitre 4 qu’il était possible de modifier
cela en fixant par exemple le coefficient a, en fonction d’autres parameétres libres. Autrement dit, chaque
parametre de transformation peut étre redéfini pour devenir un parametre libre, ce qui conduit a fixer
les autres parametres. De maniere générale, il existe un ensemble de formulations ou les parameétres
libres peuvent étre associés a n’importe quel ensemble de cinq variables de 1’espace étendu. Le choix des
variables disposant de parameétres libres est donc purement arbitraire.

Sil’ons’intéresse un peu plus en détails a I’action de ces transformations sur les différentes variables du
modele, on s’apergoit tout d’abord que les variables spatiale et temporelle ne subissent qu’une homothétie.
Ce genre de comportements, typique des lois d’échelles, ne présente aucune particularité supplémentaire
par rapport a celles-ci. On notera que dans le cas ol a,, = a, = 1, la position du front radiatif est conservée
a chaque instant, et, par conséquent, la vitesse de ’onde 1’est également. Sur le champ de température,
I’action des transformations (5.1) est tres différente. En effet, la fonction ¢ étant arbitraire, il existe a
priori une infinité de lois de transformation pour la variable 7'.

Les fonctions E(T) et Ag(T') représentent, dans le cas du modele d’ondes radiatives, des entités phy-
siques tres particulieres. En ce sens, leur signification physique influe sur leurs valeurs (données tabulées
ou modélisations analytiques). La facon dont se transforment ces fonctions n’est donc pas totalement
libre. En effet, ces considérations vont introduire des contraintes supplémentaires dans 1’application des
symétries (5.1), comme nous le verrons dans la suite.

L application des symétries (5.1) conduit a une homothétie de parametre a,)/g /a> sur la variable
E(T), introduisant une relation de proportionnalité entre les fonctions E(7T) et E(T), malgré leurs
structures possiblement différentes. En particulier, notons qu’il est possible de lier des systémes dans
lesquels I’énergie radiative peut étre, d’un coté, prépondérante (R < 1), et de ’autre, négligeable (R > 1).
De la méme fagon, rendre possible une modification de la fonction Ag(7T), et donc de la loi d’opacité
d’un systeme, permet de changer la facon dont le rayonnement se propage dans un milieu. L’action des
symétries (5.1) conduit a une homothétie associée a une transformation plus générale directement liée
a celle sur le champ de température. La liberté apparente de la transformation sur la variable T améne
donc la possibilité de modifier de facon arbitraire la fonction Ag (7). Pour illustrer cela, notons qu’un
libre parcours moyen constant a I’échelle astrophysique peut ainsi devenir une fonction dépendante de la
température a I’échelle du laboratoire, résolvant ainsi une des plus grandes contraintes des transformations
de similitude.

Nous voyons que les symétries d’équivalence des ondes radiatives permettent théoriquement 1’exis-
tence d’une grande variété de systemes équivalents. Cependant, il existe, en plus de la nature physique
des fonctions arbitraires E et Ag, un facteur contraignant ces transformations. C’est la facon dont sont
modifiées les conditions initiales Tp, Tj et aux limites T (), Ts () entre les deux systémes qui va imposer

des contraintes supplémentaires sur les transformations d’équivalence.

5.2.2 De nouveaux invariants

On rappelle que les symétries d’équivalence (5.1) peuvent, dans un cas tres particulier, se rapporter

aux lois d’échelle obtenues au chapitre 3 a 1’aide du concept d’invariance globale. En ce sens, elles
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généralisent cette approche, en permettant de modifier de maniére plus large les variables 7, E(T) et
AR(T). Cette généralisation se matérialise a travers les nombres sans dimension et invariants associés
aux symétries d’équivalence. Pour illustrer cela, reprenons les symétries (5.1) ol on utilise la relation

suivante :

dT _ at’yg ET
ar a2 ET

(5.3)

On peut alors obtenir, en introduisant cette équation dans la transformation sur le libre parcours moyen

présente dans les symétries (5.1), la relation suivante :

o AR(D)T? i AT? ¢
- Ep #2 Er x?

54

Le parameétre I est donc I’invariant associé aux symétries d’équivalence des ondes radiatives. En outre,
lors du développement des lois d’échelle (3.8) associées au modele d’ondes radiatives supersoniques
(5.2), on a pu constater que I’application de ces transformations conduisait a la conservation de deux

nombres sans dimension :

T T
_ poeD) x o g Poe(D)
IF:rad(T) 4 Erad(T)

L’application des symétries d’équivalence (5.1) permet ainsi de réunir ces deux quantités sous la forme

I (5.5

d’un nouveau parametre adimensionné, noté I1 et défini par :

1
m=rn (1+§) (5.6)

Cette grandeur II doit étre conservée afin de pouvoir appliquer les symétries d’équivalence (5.1). Ce
nombre sans dimension est donc plus général que les nombres sans dimension conservés par la similitude,

puisque I’on doit conserver une combinaison de /; et R et non leur valeur.

5.3 Exemples d’application

5.3.1 Détails sur ’utilisation des transformations

En observant les transformations (5.1), on constate que la possibilité de fixer les fonctions E(T) et
AR(T) est conditionnée par la forme de transformation sur le champ de température 7. Si I’on souhaite
fixer une des fonctions E(T) ou Ar(T) pour les systemes de départ et d’arrivée, c’est le champ de
température qui sera lui méme fixé, ainsi que 1’autre fonction laissée libre. Ces trois variables T, E(T),
et Ag(T) voient donc leurs lois de transformation étre couplées entre elles. Afin de mieux appréhender
cette particularité, examinons les différents cas auxquels nous pouvons étre confrontés.

Une premiére situation est celle que 1’on a rencontrée dans la derniere section du chapitre 4. Dans
ce cas, on a fixé les fonctions E(T) et Ag(T) du systeme initial, et, sans faire d’hypothése sur la forme

de ces fonctions pour le systeme transformé, on a réclamé une forme de transformation pour le champ
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de température. Nous avons appliqué ceci au cas d’une transformation homothétique, ce qui a conduit a
des fonctions E(T) et Ag(T) aux structures similaires de celle du systéme de départ. Cependant, cette
application reste valable quelque soit le choix de transformation ¢(7, ys), conduisant théoriquement a
une infinité de possibilités pour les fonctions E (7) et Ag (7). Ce premier exemple correspond donc au cas
ol on fixe arbitrairement la forme de la transformation du champ de température. Dans ce cas particulier,

on peut résumer 1’action des symétries d’équivalence sous la forme suivante :

[E(T),Ar(T), ¢(T,7y6)] choisies = [E(T), /iR(T)] fixées par 1’équivalence 6.7

Dans cette approche, les fonctions E(7T) et Ag(T) sont fixées, contraignant ainsi la nature du milieu
équivalent. Pour contourner les contraintes pesant sur ces fonctions, il est possible de les fixer au préalable,
déplacant ainsi la contrainte sur la forme de la transformation du champ de température ¢.

Une seconde situation apparait oll nous prenons, en plus du systéme initial, une répartition de densité
d’énergie £ (T) connue. En laboratoire, on sait que la densité d’énergie radiative sera en effet négligeable,
et donc que la fonction £(T) ne peut pas prendre n’importe quelle forme, ce qui va donc imposer des
contraintes. Dans ce cas, la transformation sur le champ de température est obligatoirement fixée par la
relation homothétique entre les répartitions de densité d’énergie E(T) et E(T) provenant des symétries
d’équivalence (5.1). Par conséquent, la fonction Ag (7) est contrainte par le reste des relations (5.1). Dans

ce cas particulier, on peut résumer 1’action des symétries d’équivalence sous la forme suivante :

[E(T),Ar(T),E(T)]| choisies = [¢(T,ys),Ar(T)| fixées par I'équivalence (5.8)

Nous avons contourné une limitation de I’approche précédente. En effet, on peut a présent considérer que
c’est la physique des milieux considérés qui fixe la forme mathématique des symétries d’équivalence.
Notons qu’il n’est cependant pas possible de fixer complétement le systeme équivalent déterminé par la
connaissance des fonctions E (T et Ag (7).

La derniére situation que nous voyons apparaitre est donc celle ot I’on connait, en plus du systéme
initial, I’évolution du libre parcours moyen Ag(7) du systéme équivalent. En laboratoire, ces fonctions
sont croissantes avec la température, imposant ainsi des contraintes physiques sur les transformations
(5.1). Dans ce cas, la transformation sur le champ de température est obtenue indirectement a ’aide de
I’intégration de la relation entre les libres parcours moyens Ag(T) et Ag(T) provenant des symétries
d’équivalence (5.1). Par conséquent, la fonction £(7) est contrainte par la relation homothétique entre
les répartitions de densité d’énergie. Dans ce cas particulier, on peut résumer 1’action des symétries

d’équivalence sous la forme suivante :

[E(T),Ar(T),Ag(T)] choisies = [¢(T,v6), E(T)| fixées par I'équivalence (5.9)
Dans n’importe laquelle de ces approches, une homothétie en espace et en temps est de plus possible.
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Les applications recherchées concernent la mise en correspondance de systémes compleétement définis
en termes de E(T) et Ag(T) entre les échelles astrophysique et du laboratoire. Ainsi, dans la suite, on ne
considere que les situations représentées par les relations (5.8) et (5.9), ou la physique des milieux, et donc
la forme des fonctions E(T) et Ag(T), guide la forme des transformations d’équivalence. De maniére
générale, on cherche ainsi a construire un lien explicite entre un systeme initial décrit par les fonctions
E(T) et Ag(T) et un systeme transformé, décrit par les fonctions E (7T) et Ag (T), comme présenté sur la

Figure 32.

5.3.2 Equivalence en régime peu radiatif

Afin d’illustrer les concepts d’équivalence, considérons tout d’abord le cas de deux systemes dans
lesquels la densité d’énergie radiative a g T* est négligeable devant la densité d’énergie interne pe (R > 1).
Nous faisons I’hypothese que ces densités d’énergie interne peuvent s’écrire sous la forme d’une loi de

puissance de la température :

E(T) = eoT?, E(T) = é,7? (5.10)

ol e, B, éy et 5 sont des parametres constants. De la méme fagon, on suppose que les lois de libre parcours

moyen des deux systemes peuvent s’écrire sous la forme d’une loi de puissance de la température :

AR(T) = AoT%,  Ag(T) = AgT¢ (5.11)
oll Ao, @, Ag et & sont des paramétres constants. L’ application des symétries d’équivalence (5.1), sous les
hypothéses (5.10-5.11), permet d’obtenir une loi de transformation de la température sous deux formes

distinctes selon le choix que I’on effectue.

Si on considere la relation de proportionnalité entre les densités d’énergie interne des deux systémes

en se plagant dans la situation (5.8), on obtient :

2 B
A arys e L
T= 257 T», avec 7vyg=
ay €o

(5.12)

™

Cette relation fait partie d’une solution particuliere des transformations d’équivalence (5.1). Cependant,
nous nous focaliserons plus particulierement sur la situation (5.9), ou la loi de transformation sur les

libres parcours moyens permet d’obtenir :

N /1 4+a& 1 4+ A
T = [7?76(7)] T, avec vye= < (5.13)

Dans ces deux cas, la loi de transformation ¢ (T, y¢) est fixée par la physique des milieux, que ce soit £ ()
ou Ag(T). En faisant le choix arbitraire de fixer Ag(7), on montre que les transformations d’équivalence

peuvent s’écrire sous la forme de lois d’échelle généralisées a cinq parametres libres :
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= | =
~ 1~
o~
~
+
Q

—a., -=a, /l—oza/l, (5.14)

Comme nous pouvons le constater, le choix d’une loi AR (f") fixe a, et yg, tandis que a, et a, sont fixés
par les dimensions spatiales et temporelles du systéme transformé. Le paramétre ys peut lui s’écrire, en
considérant la relation (5.11), en fonction des parametres y¢ et a,, ainsi que des températures maximales
Tg et Tr des systemes étudiés. Notons que ce choix est purement arbitraire, et peut étre effectué pour
différentes valeurs de températures. En pratique, ce choix permet de limiter la température maximale
requise par I’équivalence, aux températures communément atteintes a 1’échelle du laboratoire. On obtient

alors les lois d’échelles généralisées :

1 1
A € 5 2 ira N
éo 2(L-1)aay B . | Y576 L B B
— = € _, —_ = S T = T76’ = = ’ 5.15
PNRRL 2 B Ye a “T4ra d+a (5-15)

ol la variable € = 8/(4 + @) correspond au parameétre défini par Hammer et Rosen [2003] caractérisant la
raideur du front radiatif. On parle ici de loi d’échelle généralisée dans le sens ot la loi de transformation
consiste seulement en partie a un redimensionnement des différents parametres du systeme. En effet,
pour le champ de température, les transformations prennent une forme plus générale qu’une simple
homothétie, donnée par la relation (5.13). Il est donc possible d’appliquer ces transformations a des
systemes respectant les hypotheses (5.10-5.11).

Considérons un milieu initial pris a I’échelle du laboratoire ! se comportant comme un gaz parfait
(pe(T) = poc,T) en limite Thomson (Ag(T) = Ag). On choisit une densité pg = 0.1 g.cm™3, et on décide
de fixer un libre parcours moyen a 1g = 1072 cm. On s’attend 2 observer la propagation d’une onde
radiative sur une échelle spatiale L = 0.2 cm et temporelle # = 108 s. En terme de conditions aux limites,
on considere un sursaut de type Norris donné par la relation (2.3) et redimensionné aux conditions de

laboratoire. Celui-ci est décrit ici par les parametres suivants :

Tp,=1keV, 71=10""s, 7 =15%x10"s, £ =-0.09x10""s (5.16)

Sur I’intervalle temporel considéré, la température maximale est Tg = 400 eV a 10 ns. Le nombre de
Mihalas dans cette situation est estimé a R ~ 50. Enfin, le milieu est initialement pris a une température
deTp=1¢eV.

On choisit de considérer un systeme d’arrivée ou I’on conserve exactement les positions et vitesses du

front a tout temps, impliquant ainsi a, = a, = 1. On choisit également de fixer les parametres suivants :

Po=10""gem™, Ap=282x102ecmK ¥ a=4, Tr=250eV (5.17)

Notons que le paramétre & a été choisi de maniere a présenter un cas particulicrement éloigné de la

limite Thomson (@ = 0) du systéme initial. De cette maniere, nous pouvons illustrer les transformations

1. Notons ainsi que, dans cet exemple, les variables notées sans chapeau concernent également un milieu pris a 1’échelle du
laboratoire, et qui n’a valeur que d’exemple ici. Les transformations d’équivalence peuvent en effet se faire entre deux échelles
spatiales et temporelles identiques.
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d’équivalence pour des écarts conséquents en termes de propriétés de matériaux. L’application des
transformations (5.14-5.15) permet d’obtenir les contraintes d’équivalence a respecter dans ce cas, qui
s’écrivent :

So=372x10% ergem KA, =2, R=58x10*>1, Ty=7eV (5.18)

On obtient bien un systéme équivalent dans un régime similaire R > 1, ot les exposants & et 3 des
fonctions déterminant la nature du milieu transformé ont pu étre fortement modifiés. On représente sur la
Figure 33 les fonctions poé(T") et Ag(T") du systeme transformé, ot I’on a également rappelé les différents

parametres des deux systemes équivalents dans le tableau de droite.

0.02 = = = = 3 Systéme initial Systéme transformé
po [g.cm™?] 107! 107!
I Tr [eV] 400 250
o 25 t[s] 10-® 108
0015} —Ar(T) & L [em] 0.2 0.2
{2 ‘;} « 0 4
i =) . .
— = =pe(T) 7 = Ao [em.K™°] 1072 2.82 x 107
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] V4 o B 1 )
— 2 =3 =B . s . 3
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Ficure 33 — A gauche, fonctions poé(T) (en pointillés, fixée par I’équivalence) et Ag(7T) (en traits
pleins, choisie arbitrairement) du systéme transformé. A droite, tableau des paramétres d’application de
I’équivalence.

Cette densité d’énergie interne et ce libre parcours moyen ont permis de construire un matériau
théorique équivalent au systéme initial. Dans ce matériau, les ondes supersoniques radiatives se propagent
ala méme vitesse (ax = a; = 1) que dans le systéme initial. Apres application des transformations (5.14-
5.15), les profils de température se superposent, comme illustré sur la Figure 34.

L’équivalence est parfaitement vérifiée sur les 10 ns de simulations. Les échelles spatiales et temporelles
sont bien conservées pour les deux systemes, malgré des propriétés microscopiques tres différentes. Les
nombres de Boltzmann des deux systémes ne sont pas identiques, mais inférieurs a I’unité, tandis que le
nombre de Mihalas du systeme transformé est cent fois supérieur a celui du systeme initial. On rappelle
que les systdmes sont tous deux en régimes faiblement radiatifs (R, R > 1). Enfin, on peut voir que
les différences dans les températures sources Ts(7) et T () sont bien effacées lors de I’application de
I’équivalence. On constate que les concepts d’équivalence permettent de lier deux systemes de laboratoire

dont les propriétés de matériaux different fortement (¢ = 0 # &@ =4 et 8 =1 # 8 = 2). De plus, les
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Ficure 34 — Les figures a et b) présentent respectivement les simulations RAMSES-RT du systeme initial
et FCI2 du systeme équivalent. La superposition des profils spatiaux de température du systeme de base
et du systeme équivalent transformé apres application des symétries d’équivalence (5.1) est présentée en
Figure c).

régimes physiques des deux systemes étudiés (Bo, Bo < 1 et R, R > 1) permettent d’envisager une

validation expérimentale de cette nouvelle approche de similitude généralisée.

5.3.3 Equivalence en régime extrémement radiatif
5.3.3.1 Imposer les répartitions d’énergie

Une particularité des transformations d’équivalence est de pouvoir modifier les répartitions d’énergie
entre le rayonnement et la matiére, et pas seulement les formes de densités d’énergie interne comme on 1’a
vu dans I’exemple précédent. Cela permet de passer d’un régime extrémement radiatif typique de notre
cas astrophysique (R < 1) & un régime faiblement radiatif (R > 1) obtenu lors d’expériences réalisées en
laboratoire. Dans ce cas, les répartitions de densité d’énergie des systémes initial et transformé prennent

les formes suivantes :

E(T) = poe(T) +arT*, E(T) = poé(T) (5.19)
Si on considere notre systéme astrophysique de base, on connait la fonction d’énergie interne e(7T') = ¢, T
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ainsi que le libre parcours moyen Ag(7T') = Ap. On décide de se placer dans le cas d’un milieu a la densité
po = 107% g.cm™3 et température initiale 7y = 1 V. La condition aux limites est définie comme étant
un sursaut de Norris dont les parametres sont donnés par la relation (2.33). La température maximale

atteinte sur I’intervalle temporel étudié de 0.05 s est de Tg = 250 eV.

A présent, on cherche a créer un matériau théorique permettant d’obtenir une onde radiative équiva-
lente en laboratoire, pour un régime radiatif défini par un nombre de Mihalas accessible a cette échelle :
R >> 1. On suppose dans un premier temps que la loi de densité d’énergie interne poé(T) de ce matériau
est connue. On se place alors dans le cadre de 1’application (5.8) de I’équivalence. En supposant que
cette fonction E(T') puisse se mettre sous la forme d’une loi de puissance (5.10) sur les intervalles de

température considérés, on obtient la loi de transformation sur le champ de température suivante :

;L

. a 11\# 1

P =275 —| [pocyT +arT?*]? (5.20)
ai €0

Cette relation étant fixée, cela permet d’obtenir la contrainte sur le libre parcours moyen du systéme

équivalent, que 1’on écrit sous la forme :

_4
-3

(at752 L [poch + aRT4])

az &

AR(T) = y2 20T

(5.21)

at é

(at—y“szL [pocy + 4aRT3])

On constate qu’il existe une forme explicite pour Ag(7T), ce qui n’est pas le cas pour Ag (7). En effet, la
relation entre les champs de température (5.20) n’est plus aussi directe qu’auparavant, dans le sens ol on
considere 1’énergie radiative dans le systéme initial. La détermination analytique de la fonction Ag(7)

nécessiterait de pouvoir inverser la relation (5.20) pour toute valeur de /3.

Premierement, on considere que 1’on travaille a une échelle typique de laboratoire, discutée au chapitre
3, et décrite par L. = 0.2 cm et 7 = 10 ns. Ces choix fixent les paramétres a, =2 x 1073 et a, =2 x 1077,

Ensuite, on choisit de considérer des caractéristiques de matériaux typiques de laboratoire :

00=004gcm™, & =12x10*ergem™ KB, f=14, Tg=250eV (5.22)

On note que ces parametres appartiennent a I’intervalle de données approchées par Cohen et al. [2020].
Ce choix particulier permet d’obtenir, a I’échelle du laboratoire, un régime physique décrit par un nombre
de Mihalas R ~ 25 > 1. Lapplication des symétries d’équivalence (5.1) permet de développer les
contraintes 2 respecter sur les différents paramétres restants, a savoir Ag(7) et Ty. Afin d’écrire une
relation explicite pour Ag(7T), nécessaire pour les simulations, on peut approximer la fonction définie par

(5.21) sur I’intervalle de température considéré (0 — 250 eV) par I’équation suivante :

() ~ 2.493 x 107575 — 0.036267* + 29.1173 + 2620 x 10372 — 51157 + 3953
R 75 — 32.3974 + 391673 — 1.337 x 10572 + 3.273 x 1067 — 3.773 x 10*

(5.23)
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Cette formule permet d’étre extrémement précis sur 1’application de 1’équivalence (coefficient de corré-
lation 7% =~ 0.999). On représente sur la Figure 35 les fonctions £(7T) et Ag(T) du systeme transformé,

avec |’approximation décrite par la relation (5.23).

0.04 . . . . 56 — ——
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q o po [g.cm™?) 1074 0.04
$ - Tp eV 250 250
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FiGURE 35 — A gauche, fonctions E(7") (en traits pleins, choisie arbitrairement) et Ag () (en pointillés,
fixée par I’équivalence) du systéme transformé. A droite, tableau des parametres d’application de 1’équi-

valence.

On constate que la variation de densité d’énergie interne est bien croissante avec la température, ce
qui n’est pas le cas du libre-parcours moyen Ag(7') sur tout I’intervalle de températures, allant de 1 eV
a 50 eV. En effet, nous pouvons voir que cette fonction est décroissante pour des températures au-dela
de 40 €V, ce qui est un comportement contraire aux propriétés des matériaux typiques de laboratoire.
Cette forme de libre parcours moyen est imposée par 1’équivalence pour contrebalancer le changement
de régime physique entre I’échelle astrophysique et I’échelle du laboratoire. Notons cependant que la
forme analytique (5.23) correspond parfaitement a la fonction attendue, obtenue numériquement a 1’aide
du code EQUIV_OK 2.

Bien que la forme de libre parcours moyen du systeéme de laboratoire ne soit pas représentative de
la physique a cette échelle, observons si les transformations d’équivalence permettent bel et bien de lier
les deux systemes étudiés malgré leurs différences d’échelles, régimes, et propriétés microscopiques.
Apres application des transformations (5.14-5.15), la simulation du systéme astrophysique correspond
exactement a celle du systeéme équivalent en laboratoire, comme illustré sur la Figure 36.

On obtient des profils de température extrémement différents de ceux qu’on avait I’habitude de voir
en terme de concavité du front d’onde. Cela semble étre dii a la forme si particuliere du libre parcours
moyen Ag (T'), qui est décroissant sur la majeure partie de I’intervalle de température considéré. Pourtant,
apres application des transformations (5.14-5.15), la simulation du systéme astrophysique correspond

2. Le code EQUIV_OK est un outil développé lors de ces travaux de thése (en langage Python) et qui permet d’appliquer
les transformations d’équivalence a des systemes dont les équations d’état et lois d’opacité ne sont pas forcément connues
théoriquement. Cela permet de pouvoir appliquer I’équivalence de maniére systématique entre deux systémes.
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Ficure 36 — La Figure a) présente la simulation FCI2 du systeme équivalent (les simulations RAMSES-
RT du systeme initial ont déja été présentées sur la Figure 24. La superposition des profils spatiaux de
température du systeme de base et du systeéme équivalent transformé apreés application des symétries
d’équivalence (5.1) est présentée en Figure b). Les températures du systéme initial ne sont pas indiquées
sur ’axe de droite pour illustrer le fait que la relation (5.20) ne donne explicitement que 7' en fonction de
T.

exactement a celle du systeme équivalent de laboratoire. De la méme fagon que pour I’exemple précédent,
les transformations d’équivalence permettent la superposition parfaite des profils spatiaux de tempéra-
ture A tout instant. Malgré leurs régimes physiques non-similaires (R < 1 < R), des comportements
microscopiques fondamentalement différents (g, A), et des échelles spatio-temporelles trés éloignées

(ay =2%x107%, a, =2 x 1077), nous avons réussi a lier explicitement ces deux systémes.

5.3.3.2 Imposer les libre-parcours moyens

On se place a présent dans le cas modélisé par la relation (5.9), ou I’on fixe le libre parcours moyen
Ar(T) du systeme a I’échelle du laboratoire. On fait I’hypothése que, pour les matériaux de laboratoire
considérés, cette fonction peut se mettre sous la forme d’une loi de puissance de la température comme pour
I’équation (5.11). En se plagant dans I’intervalle d’approximation de matériaux typiques de laboratoire,

comme dans le cas précédent, on peut choisir les parametres suivants :

Po=004gcem™>, Ap=1.02x10""cmK™ ¥ &=222 Tg=250eV (5.24)

On peut alors utiliser la loi de transformation sur le champ de température donnée par la relation (5.13).
Pour s’assurer de I’obtention d’un régime peu radiatif R > 1 pour ce systéme de laboratoire, nous avons
fixé les différents parametres libres de telle sorte que la contribution de la densité d’énergie radiative soit

négligeable. La fonction £(7T) du systeme équivalent s’écrit alors sous la forme :
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2
arys
ax

E(T) = poé(T) = [pocyT + arT?| (5.25)

On représente sur la Figure 37 les fonctions poé(T) et Ag(T) du systéme transformé.
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Ficure 37 — A gauche, fonctions poé(T") (en pointillés, fixée par 1’équivalence) et Ag () (en trait plein,
choisie arbitrairement). A droite, tableau des paramétres d’application de 1’équivalence.

On constate que ’on obtient des fonctions E(7T) et Ag(T) aux allures beaucoup plus proches de
ce qu’on peut observer en laboratoire, ¢’est-a-dire croissantes avec la température. L’avantage de cette
approche (5.9) apparait comme étant la conservation de la cohérence physique des fonctions décrivant le
matériau de laboratoire équivalent. Pour s’assurer de la pertinence des parametres choisis, nous appliquons
les transformations d’équivalence au systéme ainsi défini, afin de comparer les profils de température a
ceux de la simulation a 1’échelle astrophysique. On obtient les résultats présentés sur la Figure 38.

Le choix des paramétres du systeme de laboratoire se retranscrit sur I’allure générale des profils
spatiaux de température de la simulation FCI2, qui correspondent également a des profils typiques
obtenus pour des matériaux de laboratoire 3. De la méme facon que pour les deux exemples précédents, les
transformations d’équivalence permettent la superposition parfaite des profils spatiaux de température, a
tout instant. L’équivalence est donc parfaitement respectée durant toute la durée des simulations, comme
attendu. Nous avons effectué le méme type d’approches que dans 1’exemple précédent, en modifiant
seulement le choix de la fonction fixée entre E(T) et Ag(T). Pourtant, la cohérence physique de ces
fonctions est mieux respectée dans le cas présent. En effet, le fait de conserver des fonctions E(7) et
Ar(T) croissantes avec la température démontre que cette facon de procéder correspond mieux a ce
que I’on cherche a obtenir : un systeme de laboratoire équivalent le plus proche possible de matériaux
réels. Cette conclusion reste cependant a prendre avec précautions. En effet, rien ne dit que la forme

d’équation d’état obtenue correspond a un matériau réel. Ainsi, chaque approche dispose de ses avantages

3. Pour cette observation, on se réfere aux profils obtenus dans le chapitre 3.
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Ficure 38 — La Figure a) présente la simulation FCI2 du systeme équivalent (les simulations RAMSES-
RT du systeme initial ont déja été présentées sur la Figure 24. La superposition des profils spatiaux de
température du systeme de base et du systeéme équivalent transformé apreés application des symétries
d’équivalence (5.1) est présentée en Figure b).

et inconvénients, que I’on prendra en compte dans la suite de 1’étude dans le but de construire un modele
de dimensionnement d’expériences.

A travers ces trois exemples, nous avons pu montrer que les symétries d’équivalence (5.1) fonction-
naient de maniere parfaite dans leur domaine d’application. Nous avons ainsi pu illustrer le fait que cette
approche aille au-dela des concepts de similitude. Cependant, ces exemples ont également soulevé cer-
taines questions sur les limites d’application de ces transformations. Dans la suite, on propose d’aborder

ces problématiques menant a de potentiels écarts a I’équivalence.

5.4 Les limites du groupe d’équivalence

5.4.1 Les mécanismes produisant des écarts a I’équivalence

Il existe plusieurs effets susceptibles de créer des écarts a la théorie d’équivalence par rapport aux
situations idéalisées étudiées dans la section précédente. Parmi eux, on peut s’ intéresser au non-respect des
conditions d’application du modele théorique (5.2), que ce soit par I’hypothese supersonique (apparition
d’une séparation hydrodynamique) ou de la limite de diffusion. Apres avoir détaillé les régimes physiques
de propagation d’ondes radiatives supersoniques pour le systéme astrophysique au chapitre 2, il est donc
nécessaire d’effectuer le méme genre de raisonnement pour chaque systéme de laboratoire considéré.

Une des plus importantes limitations est la mise en situation physique des contraintes imposées sur
les matériaux transformés. En effet, on rappelle qu’en choisissant la répartition de densité d’énergie
E(T) ou la loi d’évolution du libre parcours moyen Ag(7) du systéme transformé, I’équivalence fixe

automatiquement 1’autre fonction déterminant la nature du milieu. Ainsi, bien qu’on puisse considérer
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connaitre exactement 1’évolution d’un libre parcours moyen pour un matériau, il n’existe aucune garantie

que I’équivalence impose une forme de densité d’énergie interne compatible avec ce méme matériau.

En plus de ne pas pouvoir choisir arbitrairement tous les parameétres des transformations, on se rend
tres vite compte qu’il est difficile de maitriser la physique des matériaux réels au point que requiert
I’équivalence. En effet, certains comportements obtenus dans les exemples précédents ne peuvent étre
reproduits par des matériaux connus de laboratoire. La décroissance du libre parcours moyen sur un
intervalle de température conséquent, représentée sur la Figure 35, en est la parfaite illustration. Remar-
quons que cette approche pourrait cependant étre rendue possible par 1’utilisation de méta-matériaux
[Leonhardt, 2006], un nouveau type de matériaux créés en laboratoire et pour lesquels nous aurions
une compléte maitrise de la physique microscopique. Dans 1’état actuel des choses, il est nécessaire de
chercher a minimiser les écarts entre les matériaux théoriques et réels afin d’obtenir un systeme équivalent

au systeme astrophysique étudié au chapitre 2.

Afin de quantifier les écarts a 1’équivalence, on introduit deux parametres, notés m et 7 :

|'fo(f) - 'foreel (f)|

1/¢rﬂ&ﬂ—ﬁwﬂiﬂl (5.26)

m=7z TG.1)
ol Treel(ﬁ, f) et £ Free ,(?) correspondent aux températures et positions de front radiatif du systéme de
laboratoire simulé a I’aide des équations d’état et lois d’opacité tabulées de matériaux. Ces parametres
permettent de quantifier, respectivement, I’écart aux profils spatiaux de température et a la position
du front radiatif du systeme équivalent. En pratique, on calcule donc I’écart entre les données de la
simulation équivalente 7'(%,7), £ £(f), et les données du systeme réel a 1’échelle du laboratoire. 11 est
également possible de s’intéresser a 1’écart a I’équivalence en moyenne, sur un intervalle de temps choisi
t

=[0,7 rin], en utilisant les parametres 77| et 775, donnés par :

1 ifin R R 1 ifin R R
T = % / ﬂ](t)dl, Ty = % / ﬂz(t)dt (5.27)
Irin Jo Lrin Jo

C’est donc a ces parametres que 1’on se référera lorsque 1’on parlera d’écarts en moyenne.

5.4.2 Les écarts aux matériaux théoriques
5.4.2.1 Une méthode générale pour déterminer un systéme optimal

On cherche a obtenir un systeme a 1’échelle du laboratoire le plus proche possible d’un matériau réel
connu, et qui soit équivalent a notre systeme astrophysique de base, rappelé dans les tableaux des Figures
35 et 37. Dans cette optique, le systéme initial est complétement défini en terme de ses fonctions E(T)
et Ag(T'), mais aussi en terme de conditions aux limites T(¢) et initiale pg, 7p. Supposons a présent que
la loi de libre parcours moyen Az (7)) puisse se mettre sous la forme d’une loi de puissance (5.11). En
se placant dans le cas décrit par la relation (5.9), on peut alors réécrire les symétries d’équivalence (5.1)

sous la forme suivante :
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(5.28)

2
5 4
=2 (pocyT + arT?)
aX
y _ T;é+d &
5 VGT;;NI A

ou les parametres restant a étre fixés sont donc : ay, a;, Po et Tr. Autrement dit, il est encore possible
de choisir les dimensions spatiale et temporelle, la densité initiale, et la température source maximale du
systeme de laboratoire, ce qui revient a définir une forme particulieére de sursaut ainsi qu’une vitesse de
front équivalentes.

Dans la suite, on s’intéresse a différents matériaux de laboratoire, et en particulier les mousses de
Si0; [Back et al., 2000a; Moore et al., 2015], CHOGe [Cohen et al., 2004] (initialement utilisé dans
les ablateurs), CHOBr [Courtois et al., 2021], CHCu [Jiang et al., 2005] et TayOs [Back et al., 2000a].
Pour chaque matériau, nous considérons des densités gy cohérentes avec les expériences qui leur sont
associées, ce qui va conduire a différentes vitesses de front pour le systeme de laboratoire réel. L’ intérét
des transformations d’équivalence (5.28), comme nous venons de le voir, réside également dans la
possibilité de modifier les dimensions du systeme équivalent en jouant sur les parametres a, et a,. Or,
ces dimensions ne peuvent étre choisies aléatoirement, et doivent respecter les contraintes introduites au
chapitre 3. En effet, dans ’optique de construire un dimensionnement réalisable permettant la mise en
place de diagnostics spatiaux et temporels, on cherche 2 obtenir des systémes de taille L € [0.1,0.3] cm et
d’échelle temporelle caractéristique 7 € [2, 10] ns. Ainsi, I’objectif est de trouver la densité py permettant
d’obtenir les coeflicients a, et a, adéquats afin de réaliser ce dimensionnement.

A la différence du paramétre a,, le choix du paramétre a, n’est pas complétement décorrélé des autres
parametres du systeme. En particulier, le choix d’une nouvelle échelle temporelle modifie directement la
forme du sursaut T (f) constituant la condition aux limites en laboratoire. Pour cette raison, on décide de
fixer une valeur a, = 2x 1077 afin de représenter les 5x 10~3 premiéres secondes de propagation de 1’onde
radiative au sein du disque d’accrétion entourant une étoile a neutron sur 10 ns pour le systeéme équivalent
de laboratoire. Nous verrons dans la suite ce qu'un choix différent implique sur les écarts de la situation
réelle a I’équivalence. Afin de complétement fixer la condition aux limites 7's(7), on choisit de prendre
Ts = 250 €V, une température consistante avec les possibilités offertes par les installations laser actuelles
les plus énergétiques (NIF, LMJ) [Moore et al., 2015] sur les échelles temporelles considérées. D’ autres
choix de température peuvent étre effectués, menant a une modification des parametres d’application
de I’équivalence. Pour chaque systéme de laboratoire, 1’objectif est tout d’abord d’obtenir des ondes
radiatives supersoniques, qui pourront ensuite €tre utilisées dans le cadre de 1’équivalence pour modéliser
le systeme astrophysique. Ainsi, des températures élevées sont nécessaires a 1’échelle du laboratoire afin
de conserver I’hypothese supersonique sur des temps assez longs pour étre diagnostiqués. Nous verrons

dans Ia fin de ces travaux comment le mécanisme de séparation hydrodynamique peut impacter les choix

129



Chapitre 5 L’équivalence : applications physiques et premier modéle de dimensionnement

Matériaux | Py [g.cm‘3] /iR(]A") [cm] dy Llem] | 7 o)
TayOs 0.08 7.24x 10717722 | 2.54x 1078 | 0.19 | 0.1 | 0.07
Si0, 0.2 5731 x 107874 | 2.02x107% | 0.15 | 0.18 | 0.15
CHCu 0.1 8.092x 10717723 | 33x107% | 025 |0.12|0.12
CHOBr 0.2 5.647 x 10724734 | 1.57x 1078 | 0.12 | 0.24 | 0.18
CHOGe 0.2 1.032x 1072173 | 1.60x 1078 | 0.12 | 0.23 | 0.15

TaBLEAU 5.1 — Caractéristiques et parametres optimaux de dimensionnement pour les différents matériaux
considérés. Le calcul de la longueur L du systéme de laboratoire a été effectué en prenant une longueur
de systeme astrophysique de 75 km environ, qui correspond a la distance parcourue par ’onde radiative
sur I’échelle de temps considérée.

de température source.

Le systeme de laboratoire est donc maintenant déterminé, a la seule exception de la dimension spatiale,
fixée par le parametre a,. C’est ce parametre que 1’on cherche a optimiser, afin d’obtenir ce que 'on
qualifie de meilleur matériau. On le définit comme le matériau le plus adéquat en terme de différents
criteres : I’écart le plus faible a I’équivalence sur I’intervalle temporel d’intérét, la vérification de la limite
diffusion et la faisabilité de I’expérience associée en terme de dimensions spatio-temporelles. La question
qui se pose est de savoir ce que 1’on entend par 1’écart le plus faible & 1’équivalence. En pratique, dans
un premier temps, nous avons choisi une méthode directe, ou nous avons privilégié la minimisation de
I’écart moyen représenté par le couple (771, ). En appliquant cette facon de procéder aux cinq différents
matériaux considérés, on obtient cinq ensembles de parametres optimaux, a savoir les densités initiales
et extensions spatiales des systemes de laboratoire. Ces résultats sont présentés dans le Tableau 5.1, avec
les caractéristiques de chaque matériau en terme de loi de libre parcours moyen. On obtient donc un
ensemble de cinq systémes complétement caractérisés, dont les écarts a I’équivalence sont discutés dans

la suite.

5.4.2.2 Résultats pour les différents matériaux

Chaque matériau présente des caractéristiques différentes puisqu’ils ont un libre parcours moyen
Ar (T) spécifique, ce qui conduit 2 des lois de sursaut différentes pour chaque systéme. La comparaison
de ces conditions aux limites est présentée sur la Figure 39, ot les lois de transformation de la température
sont spécifiées.

Chagque loi de température T's (7) fait correspondre les valeurs Tg = 250 €V et Tg = 250 eV, et provient
d’une transformation en loi de puissance d’un méme sursaut a 1’échelle astrophysique. Quel que soit le

matériau étudié, la température source s'écrit T () = A x Ts(1)*#* @) avec Tg(t) la loi de sursaut du
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Ficure 39 — Différentes lois de sursaut T (7) pour les matériaux considérés pour le dimensionnement
d’expérience de laboratoire. Les différentes lois de transformation de la température sont indiquées en
bas a droite pour chaque courbe.

systéme astrophysique représentée sur la Figure 21. Etant donné que ces lois de température ont une faible
dépendance en les valeurs de @ et que celles-ci ne changent pas d’ordre de grandeur (voir Tableau 5.1),
on obtient alors des lois assez proches temporellement, avec des écarts moyens de quelques pourcents. A
partir de ces conditions aux limites, et en considérant les différents parametres détaillés dans le Tableau
5.1, les systemes de laboratoire sont complétement définis. Nous avons donc effectué des simulations 1D

a I’aide du code FCI2 pour chaque matériau mentionné, et appliqué 1’équivalence a chaque fois.

Nous détaillons I’analyse menée pour le matériau TayOs, qui servira a illustrer ce qui a été effectué
pour les autres matériaux. L’application des transformations d’équivalence (5.1) contraint la loi de
densité d’énergie interne pé(T) de chaque matériau de maniére plus ou moins forte. Quelle que soit
la loi de transformation sur la température, la densité d’énergie interne du systeme équivalent doit étre
proportionnelle a celle du systeme astrophysique. La problématique a laquelle nous sommes confrontés
se trouve étre la différence entre la densité d’énergie interne réelle du matériau et cette loi imposée par
I’équivalence. La différence entre ces deux fonctions pour une mousse de TayOs est illustrée sur la Figure
40.

On constate que I’écart en densité d’énergie interne n’est pas constant sur tout I’intervalle de tempé-

rature. En particulier, il est ici maximal a la température Tr = 250 eV, tandis que la premiére partie de
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Ficure 40 — Comparaison du logarithme des fonctions de densité d’énergie interne réelle du Ta;O5 pour
une densité po = 0.08 g.cm™ (en traits pleins) et celle imposée par I’équivalence (en pointillés). Le cadre
rouge insiste sur la différence de ces fonctions modélisée en terme de Nombres de Mihalas du matériau
R, ces €t du systeme équivalent théorique R.

ces fonctions semble correspondre de maniére correcte (écarts inférieurs a 5% jusqu’a Ts = 150 V). On
peut choisir de modéliser la différence en terme de nombres de Mihalas équivalent et réel, dont le rapport

vaut ici environ 6.

L application des transformations (5.1) permet de transposer ce systtme de laboratoire a 1’échelle

astrophysique. On obtient les résultats présentés sur la Figure 41.

Les profils spatiaux de température présentent une convexité marquée typique des régimes peu radiatifs
obtenus en laboratoire, pour un nombre de Mihalas ﬁreel =~ 30 > 1. En comparant les simulations FCI2
transformées (en pointillés bleus) avec les simulations RAMSES-RT (en traits pleins du jaune au rouge),
on constate des écarts immédiats a I’équivalence, que ce soit au niveau du front radiatif ou au niveau des
profils de température. Cela est dfi a la méthode employée pour optimiser le parametre a . En effet, comme

expliqué précédemment, nous avons tout d’abord choisi de minimiser le couple (77, 72), représentant
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Ficure 41 — Profils spatiaux de température du systeéme astrophysique (en traits pleins rouges) superposés
avec ceux du systeme de laboratoire pour le matériau TayOs (en pointillés bleus).

I’erreur moyenne sur les profils de température et sur le front radiatif. En choisissant de placer ces deux
erreurs sur le méme niveau d’importance, il s’avere que cela tend a rendre 1’écart a I’équivalence élevé
(= 5%) sur un intervalle temporel conséquent.

Ainsi, comme on peut le voir sur la Figure 41, I’écart en température augmente considérablement
lorsqu’on se rapproche des températures maximales Tk et Tg. Cela semble s’expliquer par deux facteurs
que sont I’accumulation de I’erreur au cours du temps 4, et I’évolution de 1’onde radiative astrophysique
vers un régime de plus en plus radiatif (R(Tg) ~ 0.2). Ainsi, en cherchant & minimiser I’erreur sur les
deux grandeurs que sont le profil de température et le front radiatif, nous réduisons majoritairement, dans
ce cas, I’écart aux temps longs, autour de 10 ns pour le systeme de laboratoire.

Il est possible d’augmenter la précision a 1’équivalence dans les premiers instants de la propagation
de I'onde radiative, qui nous intéressent particulierement. En effet, sachant que I’erreur augmente de
facon inexorable au fil de la propagation des ondes radiatives, nous pouvons chercher a la minimiser sur

les premiers instants de la propagation de I’onde radiative, en modifiant le parametre a, en conséquence.

4. En explorant la fonction de densité d’énergie interne sur un intervalle de température de plus en plus grand, nous avons
vu sur la Figure 39 que I’écart a I’équivalence augmenterait.
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Concretement, nous cherchons a minimiser la variable 7, (7 fin) dans le cas ou le parametre ffin est

inférieur a la durée totale de la simulation. Dans le cas du TayOs, cette méthode permet d’améliorer
globalement I’adéquation entre les profils sur un intervalle d’environ 5 — 6 ns, comme nous pouvons le
voir sur la Figure 42.
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Ficure 42 — Profils spatiaux de température du systéme astrophysique (en traits pleins rouges) superposés
avec ceux du systeme de laboratoire pour le matériau Ta,Os (en pointillés bleus).

On constate que 1’écart au front radiatif sur environ 6 ns est inférieur a 5%. L'écart aux profils

de température, quant a lui, augmente rapidement aprés 5 ns, comme attendu, mais reste correct pour
des temps plus courts. La valeur de a, utilisée pour cette superposition est de 2.24 x 1078, légérement
inférieure a sa précédente valeur donnée dans le Tableau 5.1.

On peut effectuer la méme approche pour les différents matériaux introduits dans le tableau 5.1.
Notons que les différentes valeurs de a, pour cette seconde approche appliquée a tous les matériaux sont
toutes réunies dans la Tableau 5.2 a la fin de cette section. Nous présentons a présent les résultats obtenus

pour un second matériau, le CHOBT, sur la Figure 43.
Dans ce cas, les écarts aux équations d’état sont plus importants en moyenne. Cela va provoquer
des écarts a I’équivalence d’autant plus importants. Pour respecter 1’échelle spatiale que 1’on souhaite

imposer au systéme de laboratoire, le paramétre a, prend la valeur 1.15 x 10~ inférieure a sa valeur

précédemment fixée de 1.57x 10~8. Cette derniére contrainte impose le paramétre de redimensionnement
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F1GUurE 43 — Comparaison du logarithme des fonctions de densité d’énergie interne réelle du CHOBr pour
une densité po = 0.2 g.cm™3 (en traits pleins) et celle imposée par 1’équivalence (en pointillés). Le cadre
rouge insiste sur la différence de ces fonctions modélisée en terme de Nombres de Mihalas du matériau
R,ces et du systeme équivalent théorique R.

de la densité d’énergie de laboratoire. Dans le cas du CHOBT, notre dimensionnement est donc moins
bien adapté que pour le Ta;Os, comme le montrent les applications de 1’équivalence sur la Figure 44.
L’écart a I’équivalence augmente trés rapidement, produisant des divergences théoriques supérieures
a 10% sur quelques nanosecondes. En comparant directement les résultats présentés sur la Figure 42 et
sur la Figure 44, nous pouvons constater que 1’équivalence est, de maniere générale, mieux respectée
pour une mousse de Ta;Os. Cette conclusion peut s’étendre a tous les matériaux considérés, comme nous

allons le voir dans la suite, en comparant de maniére quantitative les différentes situations explorées.

5.4.2.3 Choix du meilleur matériau

Au final, on dispose d’un ensemble de simulations pour lesquelles on peut tracer les écarts a I’équiva-

lence 71 (7) et mo(7) donnés par (5.26), au cours du temps. Cela peut étre effectué pour les deux approches
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FiGure 44 — Profils spatiaux de température du systéme astrophysique (en traits pleins rouges) superposés

avec ceux du systeme de laboratoire pour le matériau CHOBTr (en pointillés bleus), pour une valeur du
paramétre a, de 1.15 x 1073,

utilisées dans le cadre de 1’optimisation du parameétre a,. En particulier, on a obtenu un ensemble de
nouvelles valeurs pour ce parametre, dans le cas ot I’on minimise 1’écart au front radiatif sur les premiers
instants de propagation, et qui sont regroupées dans le Tableau 5.2. Il est ainsi possible de représenter
I’évolution temporelle de la fonction 7y (), caractérisant I’écart aux profils de température, pour les
deux approches introduites précédemment. On obtient les résultats présentés sur la Figure 45 a) pour les
données du Tableau 5.1 et sur la Figure 45 b) pour les données du Tableau 5.2.

On constate qu’une certaine hiérarchie se créée au sein des différents matériaux, en terme d’amplitude
d’écart a 1’équivalence. Les possibilités sont nombreuses pour expliquer ce comportement, mais on
retiendra que cela est principalement di au numéro atomique du matériau, ainsi qu’a la précision de la
loi de puissance utilisée pour modéliser la fonction Ag (7). La dynamique globale du paramétre m; (1),
dans la premiere approche, consiste a minimiser 1’écart le plus longtemps possible. On constate donc un
plateau de stabilité de I’écart jusqu’a environ 8 ns. Dans le cas de la seconde approche, on obtient des
écarts a I’équivalence initialement plus faibles, mais qui deviennent rapidement supérieurs a 10%, méme

pour les meilleurs matériaux, au bout d’environ 3 ns. Pour le TayOs, les écarts restent tout de méme
limités (< 10%) sur 5 ns.
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Matériaux | Py [g.cm‘3] dx L [cm] 2(5 ns)
TayOs 0.08 2.24x107% | 0.17 0.02
Si0, 0.2 1.6x107% | 0.12 0.04
CHCu 0.1 2.64x1078 | 0.2 0.05
CHOBr 0.2 1.15x 1078 | 0.09 0.03
CHOGe 0.2 1.20x 1078 | 0.09 0.04

TaBLEAU 5.2 — Caractéristiques et parametres optimaux de dimensionnement pour les différents matériaux
considérés, dans le cas d’une minimisation de 1’écart au front dans les premiers instants de propagation

des ondes radiatives.
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FiGure 45 — Les figures a) et b) présentent 1’évolution temporelle de la fonction log [m (f)] pour les
différents matériaux étudiés, dans le cas des deux approches d’optimisation du paramétre a . La figure a)
correspond & la minimisation du couple (71, 772), tandis que la figure b) correspond a la minimisation de
I’écart au front (7,) durant les premiers instants de la propagation de ’onde radiative, pour 7, = 5 ns.

De la mé€me fagon, il est possible d’observer 1’évolution de I’écart au front radiatif, modélisé par la
fonction 7, (¢). On obtient les résultats présentés sur la Figure 46 a) pour les données du Tableau 5.1 et
sur la Figure 46 b) pour les données du Tableau 5.2.

Comme précédemment, une hiérarchie des matériaux s’installe, avec toujours le Ta;Os en premiere
position. Dans la premiere approche, I’écart au front est conséquent pour les temps initiaux, lorsque

I’écart aux profils se fait peu ressentir. Cependant, la dynamique est inverse par rapport au cas précédent,
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FIGURE 46 — Les figures a) et b) présentent 1’évolution temporelle de la fonction 75 (7) pour les différents
matériaux étudiés, dans le cas des deux approches d’optimisation du parametre a . La figure a) correspond
a la minimisation du couple (7, 72), tandis que la figure ») correspond a la minimisation de 1’écart au
front (77;) durant les premiers instants de la propagation de I’onde radiative, pour 7 f;, = 5 ns.

puisqu’ici I’écart diminue, comme attendu, pour les temps longs. Cette dynamique est inversée dans la
seconde approche, ou les écarts augmentent fortement autour de 5 a 6 nanosecondes, dépassant les 10%
pour tous les matériaux.

Dans le but d’obtenir le meilleur matériau possible en terme de minimisation des écarts al’équivalence,
cette méthode présente 1’avantage d’établir une premiére hiérarchie entre les différents matériaux. Parmi
eux s’est clairement distingué le TayOs, qui constitue, pour le moment, la meilleure alternative en terme
de matériau réel. Notons que nous sommes tout de méme limités en terme de choix de matériaux, ce
qui fait que des écarts importants apparaissent par rapport au systeme équivalent idéalisé. La seule facon
de progresser dans I’obtention des systemes de plus en plus proches de I’équivalence serait de disposer
de matériaux dont la microphysique peut étre totalement maitrisée. Pour le moment, nos connaissances

actuelles permettent d’appliquer I’équivalence sur des échelles temporelles réduites.

5.4.3 Limite de I’hypothése supersonique : une réponse hydrodynamique du systéme

Une limite inhérente aux transformations d’équivalence est le domaine d’application de celles-ci.
En effet, les symétries d’équivalence (5.1) sont propres au modele théorique de diffusion donné par la
relation (5.2). Ainsi, n’importe quel écart a ce modele conduit inévitablement a 1’existence d’écarts dans
les applications des transformations. Dans cette optique, nous pouvons effectuer des simulations non-
statiques afin d’observer une éventuelle réponse hydrodynamique du systéme rendant le modele théorique
(5.2) inapplicable. En particulier, une séparation hydrodynamique peut modifier de maniére drastique les
profils de température obtenus en laboratoire. C’est ce que I’on observe pour trois matériaux présentant les
densités les plus importantes : CHOGe, CHOBr et SiO;. Les résultats de simulations d’hydrodynamique
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radiative réalisées a I’aide du code FCI2 sont présentés, apres transformation, sur la Figure 47 dans le cas
du CHOB:r.

250 T T T T
0.005s 1ns
0.01s ===:2ns

200 e !

"t,‘ 0.02s ==s:dps
e
o, m==(.035 ==%16ns
*
*
‘Q — EmEE
150 ," 0.04s 8 ns
- ) %, ===005s ===:10ns
* L 3
e 3 Y
100 F kY kY -
K %
| ] L]
L |
L] -
) L]
| | ]
" "a - L)
UL LA
50 -“ EEEEEg :I 1
LTl . H
Il-l.. : E
H H .
: : :
0 ennss S 2 L . ] 1
0 20 40 60 80

100 120
x [km]

Ficure 47 — Superposition des profils spatiaux de température du systeme de base et du systeme équivalent
transformé apres application des symétries d’équivalence (5.1) pour une mousse de CHOBEr.

On constate qu’une séparation hydrodynamique apparait des les premiers instants de la propagation de
I’onde radiative, et modifie profondément les profils de température qui lui sont associés. Une estimation

du temps de séparation hydrodynamique peut étre réalisée a I’aide des approximations analytiques pour
les lois d’état et lois d’opacité des différents matériaux. Dans le cas du CHOBr, la montée en température
au niveau de la source de rayonnement ne permet pas de donner au front radiatif une vitesse suffisante
pour dépasser la vitesse du son, ce qui donne un temps de séparation de ’ordre de 5., =~ 1 ns. Le
nombre de Mach radiatif varie entre Ma ~ 1 et Ma =~ 0.4 selon la température de la source. Les écarts a

I’équivalence augmentent alors d’autant plus que les vitesses de front ne correspondent plus du tout a ce
que ’on s’attendait a obtenir en régime supersonique.

Pour ce qui est du Ta,Os, les simulations réalisées a I’aide du code FCI2 sont présentées sur la Figure
48, également superposées apres transformation aux simulations RAMSES-RT du systéme astrophysique.

Pour ce systeme de laboratoire, on ne décele aucun signe d’une éventuelle séparation hydrodynamique
dans les premiers instants de propagation de I’onde radiative, et ce jusqu’a 10 ns. Une estimation théorique

de ce temps de séparation hydrodynamique donne en effet 7., ~ 12 ns. ’accumulation de perturbations

acoustiques se produit tout de méme, mais la vitesse du front radiatif reste suffisante par rapport a la
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Fi1Gure 48 — Superposition des profils spatiaux de température du systeéme de base et du systeme équivalent
transformé apres application des symétries d’équivalence (5.1) pour une mousse de TayOs.

vitesse du son (Ma =~ 3). Notons qu’un choix de température plus faible aurait pu conduire a 1’apparition
d’une séparation hydrodynamique dans ce cas pour des temps plus courts. A I’inverse, un choix de
température plus élevé aurait pu mener a la perte de 1’hypothése optiquement épaisse. Ainsi, la prise en

compte d’effets hydrodynamiques a permis de confirmer le choix de notre dimensionnement avec une
mousse de TayOs en tant que meilleur matériau pour le modele 1D étudié.

5.5 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons parcouru les différentes possibilités offertes par la nouvelle approche de
I’équivalence appliquée aux ondes radiatives. Dans le cadre d’application des symétries d’équivalence
(5.1), les résultats obtenus numériquement sont parfaitement en accord avec la théorie. En considérant
plus en détails la physique contenue dans les matériaux utilisés en laboratoire, nous avons pu construire

des systemes équivalents a notre situation astrophysique d’étude. Cependant, les écarts introduits par la
nature des matériaux ou la physique non-comprise dans le modele a conduit a proposer une méthode
d’optimisation permettant de les limiter. Ainsi, un modele de meilleur matériau a été obtenu dans

la derniere partie de ces travaux, permettant d’entamer la dernieére partie de ce projet : un premier
dimensionnement d’expérience ressemblante de laboratoire.
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6.1 Introduction

Les transformations d’équivalence ont permis de relier des écoulements fortement radiatifs que ’on
rencontre dans les environnements de haute énergie a I’échelle astrophysique (R < 1) a des écoulements
que l'on peut reproduire a 1’échelle du laboratoire a 1’aide des lasers de puissance dans des régimes
faiblement radiatifs (R > 1). Cependant, des écarts a 1’équivalence pourraient provenir de la mauvaise
détermination des caractéristiques du matériau (équation d’état, loi d’opacité), ou encore d’effets non
pris en compte dans la modélisation. Ainsi, afin de boucler complétement la méthode présentée dans ce
manuscrit, nous proposons a présent d’effectuer un dimensionnement d’expérience laser visant a produire
des ondes radiatives supersoniques équivalentes a celles se propageant dans les disques d’accrétion autour
des étoiles a neutrons.

Dans ce chapitre, nous présenterons tout d’abord un schéma de cible adapté au laser de puissance de
la classe Mégajoule qui produit des ondes radiatives supersoniques ainsi que les diagnostics permettant de
suivre I’évolution de ces structures. Ensuite, nous décrirons 1’évolution attendue de la propagation d’une
onde radiative dans les conditions expérimentales choisies visant a respecter au maximum les contraintes
d’équivalence données dans le chapitre 5. Nous verrons qu’il est ainsi possible d’obtenir un régime
supersonique sur une échelle de temps diagnosticable a I’échelle du laboratoire, ainsi que de suivre toute
la dynamique des ondes radiatives. Enfin, nous détaillerons I’application de 1’analyse d’équivalence a ces
simulations d’expérience afin d’illustrer I’intérét que de telles méthodes présentent pour 1’assimilation

d’incertitudes.

6.2 Mise en place de I’expérience laser

Dans cette section, nous détaillons une configuration expérimentale qui permet d’obtenir, sur un
intervalle de temps suffisant, une évolution d’onde radiative correspondant aux résultats 1 D présentés
dans le chapitre précédent. En effet, nous obtiendrons une expérience de laboratoire équivalente au
systeme astrophysique étudié. Au fil de cette section, nous allons donc définir les valeurs choisies pour
les différents parametres caractéristiques de 1’expérience que constituent les choix de matériaux, de
dimensions du tube et de I’énergie laser utilisée. De plus, nous détaillerons quels diagnostics présents sur

le LMJ [Miquel et Prene, 2018] permettent d’étudier la propagation d’ondes radiatives.

6.2.1 Présentation de la configuration expérimentale

La configuration expérimentale correspond a celle précédemment introduite au chapitre 3 et présentée
sur la Figure 49. Elle est constituée d’une cavité en or utilisée afin de convertir I’énergie laser en rayon-
nement X, irradiant uniformément une mousse métallique de basse densité. Trois outils de diagnostics,
que nous présenterons dans la suite, sont disposés de part et d’autre du tube (DMX, SSXI) ainsi que
transversalement (GXI-1). L’énergie laser requise est de 1’ordre de E;, ~ 600 kJ.

Le choix des matériaux se fait en accord avec les résultats présentés dans le chapitre 5. En particulier,
la situation la plus favorable a I’équivalence s’est avérée €tre celle d’'une mousse de TayOs a la densité

po = 0.08 g.cm™3. Afin de démontrer I’ adaptabilité des théories d’ équivalence, nous avons choisi d’étudier
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FI1GURE 49 — Schéma du dispositif expérimental utilisé pour étudier la propagation d’ondes radiatives au
sein de mousses de Ta;O5 et CHOBr (dopé a 30% en brome).

également le cas d’une mousse de CHOBr dopée a 30% en brome, prise a la densité caractéristique
po = 0.1 g.em™3. Ce matériau présentera donc des caractéristiques différentes de la premiére mousse
métallique en terme d’équation d’état et de loi d’opacité. Dans les deux cas, la propagation d’une onde
radiative supersonique peut cependant étre observée sur une échelle de temps diagnosticable, que 1’on

considere égale a une dizaine de nanosecondes.

Le diametre et la longueur du tube constituent deux grandeurs jouant des roles particulicrement
importants dans la dynamique de propagation de I’onde radiative de laboratoire. Tout d’abord, le diametre
du tube, noté D, qui détermine la facon dont les effets multi-dimensionnels vont jouer un role. Le
rayonnement se propageant au sein du tube est en partie absorbé au niveau des parois du tubeeny = D/2,
conduisant a un effet d’albedo dépendant fortement de la composition de celui-ci L. Cet effet tend a courber
le front radiatif [Hurricane et Hammer, 2006] en le ralentissant a ses extrémités tout d’abord, puis se
propageant progressivement au sein de la cible. En augmentant le diametre du tube, nous permettons

donc de retarder I’arrivée des effets d’absorption du rayonnement au centre du tube.

Du fait de I’absorption du rayonnement par les parois du tube, ce dernier est également ablaté, ce qui

conduit a la propagation d’une onde de pression au sein de la mousse basse densité se dirigeant vers son

1. Plus le matériau est de numéro atomique Z et densité élevés et moins cet effet se fera ressentir, de par la plus grande
difficulté pour le rayonnement a pénétrer le milieu.
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centre. Le tube cylindrique voit alors sa partie la plus proche de la source de rayonnement se refermer,
empéchant le rayonnement de contribuer a la propagation de 1’onde radiative en aval, comme nous le
verrons dans la suite. Ainsi, le choix du diamétre du tube est primordial dans 1’optique d’obtenir des
résultats correspondants au cas unidimensionnel, et nous verrons dans la suite que la valeur D = 0.4 cm
permet de s’en assurer.

En ce qui concerne la longueur du tube L, celle-ci doit, comme nous avons pu le voir dans le chapitre
précédent, étre suffisamment importante pour observer I’onde radiative sur 1’échelle de temps souhaitée.
Dans notre cas décrit au chapitre 5, une longueur de mousse L =~ 0.2 cm est suffisante. La position du
front radiatif au centre de la mousse en fonction du temps est possible a obtenir en considérant différentes
longueurs de tube. On peut alors mesurer le temps de sortie du rayonnement a I’extrémité de la mousse

pour ces différentes longueurs de tube, comme dans les expériences de Back et al. [2000b].

6.2.2 Une source de rayonnement a maitriser : La cavité de conversion

La configuration laser est primordiale pour obtenir la température d’attaque de la mousse Ts(t)
recherchée. Dans nos expériences, on cherche a obtenir une montée en température sous la forme d’une
rampe d’une durée d’au moins une dizaine de nanosecondes. Cette augmentation de température s’arréte
aux environs de 250 eV. Une énergie laser d’environ 600 kJ est alors nécessaire, justifiant la nécessité de
recourir a des installations laser de puissance telles que le NIF et le LMJ. Notons que, parallelement a
I’énergie laser utilisée pour la source de I’expérience, certains quads (4 faisceaux) seront utilisés pour les
diagnostics. Afin d’obtenir une montée en température correspondant a celle imposée par 1’équivalence
obtenue au chapitre précédent, il est nécessaire d’augmenter progressivement la puissance laser délivrée.
L’évolution de la puissance laser déposée sur les parois de la cavité, ainsi que celle de la température
du rayonnement dans celle-ci, peut étre obtenue a 1’aide d’un spectrometre X : le DMX, que nous
présenterons en détails dans la suite. A partir de simulations FCI2, il est donc possible de simuler ces
grandeurs vues par le DMX, que I’on présente sur la Figure 50. On constate bien une augmentation de
la température atteinte dans la cavité, sous forme de rampe sur une échelle de temps de 1’ordre de 10 ns.
Les températures atteintes dans la cavité sont légérement supérieures, d’environ 4%, a la température
d’attaque de la mousse. Ensuite cette température chute lorsque la source d’énergie n’est plus maintenue.
Comme nous I’avons vu dans le chapitre précédent, 1’application de 1’équivalence ne se ferait de toute

fagon pas au-dela de 10 ns dans nos applications.

6.2.3 L’expérience laser : Résultats attendus

Les configurations présentées sur la Figure 49 permettront d’obtenir des données expérimentales
caractérisant la propagation d’une onde radiative dans les mousses choisies. En particulier, on cherche
a obtenir deux grandeurs d’intérét de maniere quantitative : la position 1D du front radiatif au centre
de la cible en fonction du temps, ainsi que les profils 1D de température au sein de la mousse qu’ils
soient temporels ou spatiaux. La premiere grandeur représente la position du front radiatif telle qu’elle
devrait €tre sans aucun effet multi-dimensionnel, limitant ainsi les effets d’albedo des parois du tube. De

la méme fagon, la seconde grandeur correspond aux profils de température dans la configuration la moins
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Ficure 50 — Température vue par le DMX dans la cavité de conversion

affectée par les effets multi-dimensionnels. Dans un second temps, il sera important de caractériser si
la propagation de ’onde radiative respecte les différentes hypotheéses fondamentales du modele diffusif
supersonique (équation (3.2)) étudié dans ce manuscrit. En particulier, les profils de densité au sein de la
mousse renseigneront sur la position du front de perturbations acoustiques en fonction de celle du front
radiatif. Ceci permettra de vérifier la validité de 1’hypotheése supersonique. Notons que les effets de bord
au niveau des parois du tube pourraient également €tre suivis a I’aide des diagnostics d’imagerie que nous

présenterons dans la suite.
6.2.4 Les diagnostics plasmas

Les spectromeétres X

Dans I’ordre, le premier paramétre a diagnostiquer est la température atteinte au sein de la cavité, au
plus proche de la mousse. Comme nous venons de I’introduire, cela est réalisé a 1’aide d’un diagnostic

nommé DMX, qui est un spectrometre X. Il permet d’analyser le rayonnement X dans une gamme allant
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de 100 eV a 100 keV. Par reconstruction du flux spectral, on peut en déduire une température de cavité
équivalente. Comme nous pouvons le voir sur le dispositif expérimental schématisé sur la Figure 49,
ce diagnostic se situe en amont de 1’expérience, afin de pouvoir atteindre I’intérieur de la cavité. Sur
I’installation du LMJ, un autre spectroméetre nommé mini-DMX peut étre utilisé€, en aval de I’expérience
cette fois-ci. Ce dispositif permettrait donc de diagnostiquer 1’arrivée du front radiatif en sortie de tube.
Le mini-DMX n’a pas de résolution spatiale et intégre le flux sur toute la surface du tube en sortie, ne
permettant donc pas de caractériser 1’éventuel ralentissement du front dii en particulier a I’effet d’albedo

aux parois.

L’imagerie X

Pour caractériser les propriétés spatiales du front, il est nécessaire d’exploiter les diagnostics d’image-
rie X. Ces diagnostics reposent sur I’analyse de I’émission du plasma dans une certaine bande énergétique.
Afin de caractériser ’onde radiative, cette bande d’énergie est centrée dans les X mous caractérisés par
quelques centaines d’eV pour le SSXI. 11 est possible d’utiliser le SSXI en sortie de tube a 1’aide d’une
fente, comme indiqué sur la Figure 49. Dans ce cas, I’imageur est utilisé en mode streak, ot on aura le flux
rayonné par le plasma dans la direction de propagation de 1’onde en fonction du temps. On obtient alors
une carte spatiale (en fonction du rayon du tube) et temporelle du rayonnement en sortie d’expérience.
Cela permet de caractériser la position du front radiatif, mais également les effets de ralentissement de
celui-ci au niveau des parois du tube. C’est dans cette configuration que nous utiliserons le diagnostic

dans la suite de ces travaux.

La radiographie X

Un dernier diagnostic peut étre placé le long du tube, nommé le GXI-1. Il est possible de produire
une source X intense qui traverse la cible transversalement et qui permet de réaliser une radiographie
de I’édifice expérimental. Dans ce cas, on ne parle plus d’un diagnostic d’émission propre, puisque le
principe de la radiographie est de créer une source X (d’énergies appartenant aux X durs) qui traverse la
mousse et que ’on récupere de I’ autre c6té du tube pour diagnostiquer le milieu de propagation. Dans notre
cas, on utilise le diagnostic GXI-1, et la source X est produite a I’aide d’un backlighter (ici, du Scandium)
sur lequel une partie des faisceaux lasers est appliquée. Le principe est le méme que pour la création de
rayonnement X dans la cavité. Les photons issus de cette source X vont interagir avec la mousse étudiée,
permettant ainsi de caractériser les zones de fortes densités dans le plasma, sous la forme de zones de
contraste de rayonnement moins élevées. Remarquons que si le tube n’est pas transparent aux photons
provenant de cette source X, il est nécessaire de créer une fente dans le tube. Dans le cas du Scandium,
I’énergie de la source X est d’environ 4.3 keV, pour laquelle un tube en PMMA (principalement CHON)
est transparent. Cela permet de ne pas avoir a effectuer une fente latérale dans les tubes expérimentaux
qui pourraient impliquer d’éventuels effets 3D. Nous verrons dans la suite de ces travaux 1’influence de

la composition et des dimensions de ce tube sur les résultats expérimentaux.
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6.3 Simulations de la configuration expérimentale

Dans cette section, nous présentons les résultats de simulation du schéma d’expérience présenté
en Figure 49 dans le cas des mousses de TayOs a la densité pg = 0.08 g.cm‘3 et CHOBr a deux
densités : pg = 0.1 g.cm™3 et py = 0.2 g.cm™>. Le code FCI2 a été utilisé en géométrie bi-dimensionnelle

axi-symétrique pour un cylindre rempli de ces matériaux.

6.3.1 Résultats de simulation

Tout d’abord, observons les résultats de simulations 2D au sein du tube. Sur la Figure 51 sont
représentées des cartes de température et densité adimensionnées a deux temps différents : 5 ns et 10 ns.
On constate la propagation d’un front radiatif courbé par I’absorption de rayonnement au niveau des
parois. Cette courbure s’intensifie au cours du temps et impacte de plus en plus les zones proches du
centre de la mousse. Au bout de 5 ns, on constate tout de méme que dans plus des deux tiers du tube
’onde radiative se propage de maniére non altérée par ces effets de bords. A 10 ns, ce résultat n’est plus
valable qu’au niveau d’un tiers du tube. De maniere générale, on constate tout de méme que la position
du front radiatif au niveau du tube est tres différente de celle au centre de la mousse.

Le nombre de Mach radiatif est quant a lui d’environ Ma =~ 2, ce qui caractérise un régime super-
sonique. Cependant, force est de constater que les perturbations acoustiques peuvent se propager a des
vitesses proches de celle du front radiatif. En observant les profils spatiaux de densité a 5 ns et 10 ns sur
la Figure 52 b), on s’apergoit que le maximum de densité, que I’on peut caractériser comme 1’endroit ou
s’accumulent les perturbations acoustiques, se situe bien en amont du front radiatif, mais présentent des
rapports de densité environ 2 fois inférieurs a ceux nécessaires pour la création d’un choc. La propagation
de perturbations en densité au niveau des parois du tube est également visible, en particulier a 10 ns, ou
un choc commence a se propager au sein de la mousse, ce qui va forcément altérer I’expérience en régime
supersonique. On voit que ces perturbations, autour de 10 ns, n’impactent pour le moment que la moitié
de la mousse, et donc loin de son centre. Cela est dii au choix de diametre D = 0.4 cm qui a permis de

pouvoir négliger ces effets perturbateurs sur la propagation de I’onde radiative au centre de la mousse.

6.3.2 Comparaison modele 1D - dimensionnement 2D

La premiere étape a effectuer est la comparaison des données de simulations de la configuration
présentée en Figure 49 avec les résultats du modele 1D obtenu dans le précédent chapitre lors de 1’analyse

d’équivalence pour le cas du Ta,Os 2 la densité pg = 0.08 g.cm™3.

Comparaison des profils de température

Commencons par la comparaison des profils de température au centre du tube. En effet, comme
nous 1’avons précédemment expliqué, c’est au centre du tube que les effets bi-dimensionnels se font
le moins ressentir. Les simulations numériques FCI2 permettent d’obtenir ces profils de température
dans la mousse, représentés en Figure 52 a). La superposition des profils de température (1D versus

2D), est, comme on peut le constater, bien respectée sur 1’échelle temporelle typique de propagation de
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FIGURE 51 — A gauche, carte d’intensité du rayonnement (température adimensionnée) au sein de la
mousse de TayOs pour f = 5 ns et ¢ = 10 ns dans le cas d’un tube en CHON. Le rayonnement impacte le
matériau a ’entrée du tube (x = 0), ce qui provoque la propagation d’une onde radiative d’un c6té et une
détente de la cavité de 1’autre coté qui n’est pas représentée ici. Les effets d’absorption de rayonnement
aux parois sont visibles sur les simulations ot le tube est représenté en jaune. A droite, carte de densité
adimensionnée au sein de la mousse de TayOs pour # = 5 ns et # = 10 ns. La densité est adimensionnée
par 4 fois la densité initiale de la mousse, caractéristique de 1’apparition d’un choc fort. On peut donc
constater I’ablation du tube et I’accumulation de perturbations acoustiques suivant la propagation de
I’onde radiative sans créer de choc de séparation hydrodynamique.

I’onde radiative supersonique. Le front semble commencer a ralentir a partir de 10 ns, mais ’effet reste
négligeable en produisant des écarts d’a peine 1%. Les nombres de Boltzmann et les nombres de Mihalas
obtenus lors de cette expérience concordent avec les données du cas 1D, comme attendu. Ces nombres
sans dimension sont respectivement de 1’ordre de Bo ~ 1072 et R ~ 25. Numériquement, la configuration

expérimentale choisie permet donc de reproduire les résultats attendus de maniére tres précise.

Comparaison des profils de densité

Une seconde étape est la comparaison des profils de densité, également au centre du tube. Notons que,
contrairement aux simulations effectuées dans les précédents chapitres, nos simulations expérimentales
présentent une condition de flux de matiere libre a 'entrée du tube (x = 0). Dans les modeles 1D

développés précédemment, un mur y était placé, ce qui provoque quelques différences sur la détente
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Ficure 52 — En Figure a), comparaison des profils spatiaux de température des simulations 1D en traits
pleins bleus avec les profils spatiaux de température au centre du tube en traits pointillés du gris au noir
pour quatre temps. La superposition est tres bonne sur une échelle temporelle d’environ 10 ns, que ce soit
au niveau de la source de rayonnement (cavité) ou du front radiatif. En Figure ), comparaison des profils
spatiaux de densité des simulations 1D en traits pleins bleus avec les profils spatiaux de température au
centre du tube en traits pointillés du gris au noir pour quatre temps. La superposition est trés bonne sur
une échelle temporelle d’environ 10 ns, au niveau du front radiatif et de I’accumulation des perturbations
acoustiques. Cependant, les condition aux limites proches de la cavité conduisent a des écarts significatifs
en densité proche de x = 0.
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provoquée par 1’ablation de la matiére proche de cette condition aux limites. On observe en effet une
détente plus importante lors de nos simulations expérimentales qui ne devraient pas pour autant modifier

le profil de densité de la mousse étudiée. Ces résultats sont présentés en Figure 52 b).

Comme attendu, la détente du milieu chauffé implique une baisse de densité en x = 0 plus importante
que dans les simulations 1D ou celle-ci était légerement sous-évaluée. Comme on peut le constater,
cela n’entache que trés peu I’accumulation de perturbations acoustiques proches du front radiatif qui
se produit bien de facon beaucoup plus lente que la propagation de I’onde supersonique. En effet, le
nombre de Mach radiatif caractéristique de ces expériences est proche de Ma ~ 2. Le temps de séparation
hydrodynamiques est lui d’environ 15 ns, lorsque la température de la source diminue de facon drastique
et ne permet plus au front radiatif d’avoir une vitesse suffisante. Ici, sur 10 ns, on ne constate pas de
séparation hydrodynamique qu’aurait pu induire un éventuel ralentissement du front radiatif dii aux effets
multi-dimensionnels. Encore une fois, le dimensionnement expérimental choisi permet de reproduire les
résultats attendus de maniere convaincante, avec des écarts de position de front de densité inférieurs a
2%.

La position 1D du front radiatif

A T’aide des résultats de simulation, observons 1’évolution du front radiatif au sein de nos mousses a
différents rayons notés y. Les données sont obtenues sans utiliser de diagnostic laser, mais en observant
seulement les profils de température (voir Figure 52) au sein du matériau. Ces résultats sont présentés sur

la Figure 53.

Comme nous pouvons le constater, dans un premier temps, I’onde radiative se propage a une vitesse
quasiment égale dans toute la mousse, méme au niveau des parois. Cependant, aprés une courte durée
(environ 2 — 3 ns), la vitesse du front radiatif au niveau des parois du tube (y = 0.2 cm) commence a
diminuer, jusqu’a accumuler un retard important a 5 ns. Au niveau du quart du rayon du tube (y = 0.1 cm),
la vitesse du front reste globalement la méme (écarts < 3%) qu’au centre du tube (y = 0 cm) sur
I’échelle caractéristique de propagation de ’onde radiative d’environ 10 ns. C’est a partir de ce temps
que I’absorption du rayonnement aux parois commence a freiner I’onde a des rayons d’environ 0.1 cm,
provoquant I’apparition d’un écart de plus en plus grand entre les positions de front radiatif présentées
en Figure 53. Le dimensionnement expérimental choisi permet donc la propagation d’ondes radiatives
supersoniques faiblement impactées par les effets parasites li€s aux parois du tube sur des échelles

temporelles de 'ordre de 10 ns.

6.3.3 Résultats de diagnostics

Bien que les profils de température et de densité au sein de la mousse permettent d’étre confiants sur
la validité des parametres expérimentaux choisis, nous devons vérifier que les différents diagnostics laser

présentés permettent de caractériser correctement ces résultats expérimentaux.
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Ficure 53 — Comparaison de 1’évolution du front radiatif au sein de la mousse pour différentes hauteurs,
y = 0 au centre du tube, 0.09 au quart du tube, 0.2 a la paroi cm, respectivement en croix rouges, ronds
bleus et carrés noirs, sur une échelle temporelle de 10 ns.

Diagnostiquer le rayonnement au sein de ’expérience

Lobjectif principal est d’obtenir la position du front radiatif au centre du tube pour les mousses
étudiées de Ta;Os5 et CHOBr. Dans le cas qui nous intéresse, il est donc possible d’utiliser I’imageur
X-mous SSXI pour capter le rayonnement en sortie de tube sur tout son diametre. En fonction de la
longueur du tube, on obtiendra une information différente, et une valeur de la position du front radiatif,
au moment de I’arrivée du rayonnement sur le capteur. Les résultats de simulation de ce diagnostic sont
présentés en Figure 54 @) pour un tube de longueur L = 0.1 cm et en Figure 54 b) pour un tube de
longueur L = 0.2 cm.

En parcourant la figure de gauche a droite, plusieurs phénomenes sont observés au cours de la
simulation de ce diagnostic. Tout d’abord, on constate que I’arrivée du front radiatif coincide avec une
augmentation significative de 1’intensité du rayonnement autour de 10 ns, au centre de la cible. Ce
front arrive avec un léger décalage de plus en plus marqué lorsque 1’on s’approche des parois. Ceci
caractérise la facon dont le rayonnement y est absorbé, ralentissant au fur et a mesure la propagation

de I'onde radiative. En continuant de parcourir la figure, pour r ~ 15 ns, le rayonnement commence
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FiGgure 54 — Sur les Figures a) et b) sont respectivement représentées des simulations du diagnostic
d’imagerie X pour des tubes de longueur L = 1 mm et L = 2 mm sur toute la hauteur du tube jusqu’a ses
parois. Nous avons représenté 1I’évolution temporelle de 1’intensité du rayonnement (axe des abscisses)
traversant une fente parcourant tout le diametre du tube (axe des ordonnées). Nous y avons indiqué
P’arrivée du front radiatif en pointillés blancs ainsi que le moment de fermeture du tube par ablation des
parois en pointillés noirs.

a faiblir, et chute drastiquement a des niveaux proches de ceux observés au niveau du front radiatif.

Ce comportement commence au niveau des parois du tube et se propage en quelques nanosecondes au
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niveau de son centre. Cela correspond au moment ol I’ablation des parois du tube provoque sa fermeture
quasi-totale au rayonnement incident provenant de la cavité. Ce phénomene agit déja sur la propagation
du front, et on peut considérer qu’au niveau de son arrivée au quart du tube, la dynamique de I’onde
radiative peut étre modifiée. En effectuant des simulations d’expérience répondant au dimensionnement
présenté en Figure 49, mais pour des diametres de tube plus faibles, le phénomene d’ablation des parois
affecte beaucoup plus rapidement la propagation de ’onde. En particulier, pour des diametres de tube
d’environ 0.3 cm, on arrive a des durées inférieures a 10 ns, et pour des diametres D =~ 0.2 cm, des
durées inférieures a 7.5 ns, indiquant que le diametre choisi initialement permet de limiter I’influence des
effets de bord sur la dynamique de ’onde radiative pour des temps supérieurs a sa durée caractéristique

de propagation d’environ une dizaine de nanosecondes.

La radiographie X de la mousse

Il est également intéressant de pouvoir suivre expérimentalement les perturbations de densité (et donc
de pression) se propageant dans le milieu chauffé. En effet, comme nous I’avons déja introduit, I’ablation
des parois du tube ou les perturbations acoustiques provenant du chauffage intense de la mousse basse
densité peuvent grandement modifier la propagation de I’onde radiative supersonique. Considérons alors
un systéme composé d’une mousse de CHOBr (dopée a 30% en brome) de densité py = 0.2 g.cm ™. Cette
configuration produit une accumulation importante d’ondes de perturbations acoustiques sur une échelle
de temps de I’ordre de la dizaine de nanosecondes. Dans cette situation, un diagnostic de radiographie
X peut étre mis en place pour suivre I’évolution de la densité dans cette mousse. Ce diagnostic de
radiographie utilise I’imageur GXI-1 couplé a un backlighter composé de scandium. L'imageur X est
utilisé dans la configuration présentée en Figure 49, de sorte a parcourir le tube longitudinalement. Les
résultats de simulation du diagnostic sont présentés sur la Figure 55.

Les radiographies X permettent de constater les deux phénomenes énoncés précédemment. En effet,
au niveau des parois du tube tout d’abord, on constate qu’une ablation du matériau se produit, provoquant
des perturbations dans les profils proches de cette zone. Pour des temps supérieurs a 10 ns, cette ablation
provoquera une densification de la mousse en amont du front radiatif menant a la formation de chocs
obliques (comme observé par Doss et al. [2015]). Au centre du tube a présent, pour la mousse de
CHOBEr (Figure 55 a)), on constate également I’ apparition d’un front dense synonyme d’accumulation de
perturbations acoustiques. Une transition s’effectue rapidement entre 5 et 10 ns, conduisant a une intense
densification de ce front. Dans notre cas, 1’accélération du front radiatif li€ a la montée en température
de la cavité n’est pas suffisante et un choc de séparation hydrodynamique apparait, pour un écart au flux
mesuré a la densité nominale d’environ 90%. De maniere générale, ces résultats permettent d’affirmer
qu’il nous est possible d’accéder aux profils de densité au sein des mousses étudiées. Dans le cas du
Ta;Os, aucune séparation hydrodynamique n’est observée (Ma =~ 2) pour des temps inférieurs a 10 ns,
I’accumulation des perturbations acoustiques étant plus lente que pour le CHOBr, pour lequel Ma ~ 1.
Sur la radiographie présentée en Figure 55 b), on observe donc aucune zone de contraste particulieérement
bas témoignant d’un choc. L’écart au flux mesuré & la densité nominale est au maximum de 40% a 10 ns,

trés loin des 80% observés lors du choc de séparation hydrodynamique pour la mousse de CHOBr. On
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Ficure 55 — Sur la figure du haut est présentée des radiographies X d’une mousse de CHOBr et sur
celle du bas des radiographies X d’une mousse de TayOs, pour cinq temps croissants de gauche a droite,
réalisées a 1’aide d’un backlighter en Sc. Nous avons calculé le contraste qui est le rapport entre le flux
obtenu lors de la propagation de I’onde radiative et le flux mesuré a la densité nominale py du matériau.
Les zones les plus sombres représentent donc les différences les plus importantes entre la mousse non
perturbée et celle ou des perturbations en densité existent.

consideére alors que ce rapport n’est pas suffisant pour détecter une perturbation importante de la densité
de la mousse. On retrouve le résultat donné par les profils de densité simulés au centre du tube (voir
Figure 52 b)).
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6.3.4 Résumé des résultats du dimensionnement

L'objectif de ce travail était de démontrer la possibilité d’effectuer des expériences de laboratoire
représentatives des configurations 1D supersoniques étudiées dans le chapitre 5. Les différents choix ef-
fectués pour les parameétres de dimensionnement (résumés en Figure 49) nous ont déja permis de valider
numériquement cette approche pour les ondes radiatives se propageant au centre de la mousse choisie.
De plus, nous venons d’observer que I’échelle temporelle sur laquelle les résultats des simulations 1D et
des simulations expérimentales 2D concordent est d’environ une dizaine de nanosecondes. Cette durée
englobe le domaine de validité de la théorie de 1’équivalence appliquée aux systemes astrophysiques
présentés dans ce manuscrit. De maniére générale, nous avons donc obtenu un exemple de dimensionne-
ment permettant d’étudier la propagation d’ondes radiatives en régime supersonique dans des conditions
d’applicabilité de 1’analyse d’équivalence.

Dans un second temps, nous avons montré comment les diagnostics présents sur les installations de
puissance (ici sur le LMJ) permettaient de suivre la propagation de I’onde radiative créée et de quantifier les
écarts aux hypotheses fondamentales du modele. En particulier, les diagnostics de radiographie X peuvent
suivre I’évolution des phénomenes hydrodynamiques se produisant au sein de la mousse (accumulation
des perturbations acoustiques) et au niveau des parois du tube (absorption du rayonnement et ablation).
Ainsi, nous avons pu déterminer que le diametre de tube choisi (D = 0.4 cm) permet de limiter ces
phénomenes sur des durées caractéristiques d’une dizaine de nanosecondes. Enfin, la position du front
radiatif au centre de la cible, obtenue a 1’aide des diagnostics d’imagerie X, donne une comparaison avec
les modeles de propagation 1D étudiés dans le chapitre précédent. Les résultats de dimensionnement sont
résumés sur la Figure 56 pour une mousse de CHOBr 2 la densité pg = 0.1 g.cm™3, pour laquelle aucune

séparation hydrodynamique n’est observée sur 1’échelle temporelle étudiée.

En parcourant la figure de gauche a droite et de haut en bas, nous pouvons suivre I’évolution
temporelle du front radiatif simulé, donné par la frontiére entre les zones de rayonnement intense et la
zone a température constante la plus basse. Ce front se comporte, pendant les 5 premiéres nanosecondes,
comme le front 1D. De plus, la position du front radiatif au centre de 1a mousse, obtenue en diagnostiquant
les différentes longueurs de tube modélisées par les points expérimentaux, suit également de maniére
trés proche (écart < 2%) cette évolution, jusqu’a des temps ¢ =~ 7.5 ns. A ces temps, les fronts de
densité et de température a la paroi sont beaucoup moins avancés que 1’onde radiative supersonique. Le
ralentissement du front commence en effet a se faire sentir, puisqu’aux alentours de 10 ns, on observe un
écart d’environ 10% entre le modele 1D et I’évolution du front radiatif donnée par la simulation et les
diagnostics d’imagerie. On retrouve le fait qu’aucune séparation hydrodynamique n’a lieu sur 1’échelle

temporelle étudiée puisque le front de densité ne dépasse pas le front radiatif.

Les résultats de dimensionnement pour une mousse de TayOs a la densité py = 0.08 g.cm‘3 sont
résumés sur la Figure 57. Ces résultats sont globalement trés similaires au cas précédent pour une mousse
de CHOBE. Dans le cadre d’un dimensionnement d’expériences, nous nous attendions a ce résultat dans
le sens ot le choix d’un matériau n’influence pas aussi fortement la précision des résultats pour la phase
supersonique que dans le cas de ’analyse d’équivalence. Nous constatons tout de méme un meilleur

accord a I’équivalence sur la position du front radiatif pour la mousse de Ta;Os, et ce sur une durée
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Ficure 56 — Carte de température adimensionnée en fonction du temps (en abscisse) et de I’espace (en
ordonnée) pour la mousse de CHOBr a pg = 0.1g.cm™. Le front radiatif peut étre suivi comme la limite
entre les températures plus élevées que le milieu initial en bas a gauche. En pointillés blancs est représentée
I’évolution du front radiatif 1D du chapitre précédent. Les croix rouges représentent les positions de front
obtenues avec une simulation d’imageur X-mous en sortie de tube pour diverses longueurs de ce dernier.
Les carrés violets représentent les données de front radiatif obtenues a 1’aide de simulations 2D le long
des parois du tube. Enfin, les cercles noirs donnent la position du maximum de densité au centre de la
mousse, obtenu par radiographie.

étendue de 10 ns. L’écart entre le cas 1D, I’évolution numérique du front radiatif expérimental 2D, et
les valeurs obtenues par diagnostic d’imagerie est en effet quasiment nul sur cette échelle temporelle.
On constate que, dans ce cas aussi, la position du front de densité est bien inférieure a celle du front
radiatif sur la durée de I’expérience. En pratique, nous venons donc de démontrer numériquement 1’ intérét

expérimental de I’approche proposée dans ce manuscrit, dans le cadre du dimensionnement choisi.

Une expérience menée dans les conditions présentées permettra donc d’obtenir des données expéri-
mentales d’un systeme équivalent aux ondes radiatives supersoniques étudiées a I’échelle astrophysique du
chapitre 2. Ces données pourront permettre de valider les modeles théoriques et simulations numériques

étudiés jusqu’a présent, et ce dans les régimes souhaités grace a I’équivalence.
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Ficure 57 — Carte de température adimensionnée en fonction du temps et de I’espace pour la mousse
de Tay,Os a py = 0.08g.cm™>. Le front radiatif peut étre suivi comme la limite entre les températures
plus élevées que le milieu initial en bas a gauche. En pointillés blancs est représenté I’évolution du front
radiatif 1D du chapitre précédent. Les croix rouges représentent les positions de front obtenues avec une
simulation d’imageur X-mous en sortie de tube pour diverses longueurs de ce dernier. Les carrés violets
représentent les données de front radiatif obtenues a 1’aide du méme diagnostic le long des parois du
tube. Enfin, les cercles noirs donnent la position du maximum de densité au centre de la mousse, obtenu
par radiographie.

6.4 Etudes paramétriques sur les incertitudes expérimentales

6.4.1 Quantifier les incertitudes expérimentales

Dans toute la section précédente, les résultats de simulation expérimentale ont été exposés dans le
cas ou tous les parametres choisis pour le dimensionnement de I’expérience étaient parfaitement connus.
Cependant, les incertitudes pesant sur les propriétés des mousses synthétisées [Fryer et al., 2016],
ainsi que celle pesant sur la température atteinte dans la cavité peuvent modifier les résultats présentés
dans la premiere partie de ce chapitre. Tous les parametres choisis dans le cadre du dimensionnement
expérimental ne sont pas sujets aux mémes incertitudes et ne provoquent pas les mémes écarts au
modele. En particulier, nous avons démontré dans la section précédente que de faibles modifications du
dimensions du tube n’entacheraient pas les résultats expérimentaux, étant donné la marge prise dans notre

étude. Par exemple, il faudrait des écarts d’environ 25% sur le diametre D du tube pour que I’ablation des
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parois de celui-ci entachent I’expérience sur des échelles temporelles # < 10 ns. Il existe tout de méme
certains parametres dont 1’incertitude pourrait fortement entacher les expériences de propagation d’ondes
radiatives en régime supersonique. Les parameétres en question sont présents dans le modele décrivant
I’onde, a savoir : la densité de la mousse pg, ses caractéristiques d’équation d’état pge et d’opacité kg,

ainsi que la condition aux limites 75 () provenant de la cavité éclairée par I’énergie laser Er .

Les incertitudes portant sur les matériaux utilisés vont influencer la dynamique des ondes radiatives
étudiées. Inversement, la caractérisation des lois de comportement régissant les milieux de propagation,
telles que 1’équation d’état et la loi d’opacité, peut étre testée a I’aide de telles expériences [Guymer
et al., 2015]. De maniere générale, les incertitudes liées aux différents modeles utilisés pour quantifier
ces grandeurs peuvent conduire a des écarts d’autant plus élevés sur les profils de température attendus
pour I'onde radiative ainsi que sur la position du front radiatif. Dans le chapitre précédent, nous avons
montré comment les symétries d’équivalence pouvaient permettre de compenser les écarts observés
dans un redimensionnement adéquat des différents parametres de transformation. Dans notre cas, la
liberté laissée au redimensionnement sur la variable d’espace x permettait de minimiser 1’écart entre
différentes équations d’état pour une application entre astrophysique et laboratoire. Lors de la mise en
place d’expériences, les parametres de 1’équivalence peuvent ainsi toujours €tre adaptés a la situation afin
d’absorber I’écart aux propriétés des matériaux. Il est cependant impossible de séparer les considérations
entre équation d’état et loi d’opacité, car les transformations sur ces deux entités sont liées. Dans
I’hypothese ou I'une de ces grandeurs serait parfaitement connue, les écarts a 1’autre de ces parametres
peuvent tout de méme étre déterminés. Dans le cadre de notre approche, nous avons fait I’hypothése que
la loi d’opacité des mousses utilisées était assez bien connue pour servir de modele pour caractériser la
forme des transformations d’équivalence (voir chapitre 5). Il est donc primordial de s’assurer que des

incertitudes sur Ag entachent aussi peu que possible les résultats expérimentaux.

Dans cette section, nous allons donc nous intéresser a 1’effet des incertitudes de trois parametres
en particulier sur la propagation de 1’onde radiative et ’obtention de 1’évolution du front radiatif dans
le cas du meilleur matériau. Ces trois parametres sont : la densité po de la mousse utilisée, 1’énergie
laser déposée E, et le libre parcours moyen Ag. Ces trois parametres sont autorisées a varier de 10% en
amplitude, jusqu’a des valeurs que I’on dénotera donc par des indices du type p_19q pour une baisse de

densité et p.1g9 pour une augmentation de densité.

Focus sur la notion d’incertitude

Les notions d’incertitudes et d’erreurs sont, au premier abord, trés générales. Présentons d’abord ce
que I’on entend vraiment par ces termes, en les définissant de maniere analytique. Lorsque 1’on cherche
a caractériser les écarts expérimentaux associés a une incertitude donnée sur un parametre (par exemple
[0-10%> 00> P+10%]), nous décidons d’utiliser la notion d’écart relatif. Ces écarts relatifs (ou erreurs
relatives), notés E,.;, et E,.;, sont associés respectivement aux profils spatiaux de température et aux

positions de front radiatif. Ils sont définis par les relations suivantes :
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Cette équation écrite pour le parametre de densité se généralise a tout autre paraméetre de maniere
immédiate. Les avantages de cette méthode résident dans le caractere local des écarts calculés. Ces
parametres caractérisent en effet ’erreur maximale que 1’on peut effectuer a un temps donné pour se
situer dans I’intervalle de confiance [p—_10%, 0+10%]- On obtient donc environ une valeur deux fois plus
élevée que ce que nous donnerait un calcul d’erreur absolue par rapport a la situation voulue. Enfin,
lorsqu’il sera question d’incertitude sur les profils de température ou sur la position du front radiatif a un
temps fix€ 7 ¢; e, nous ferons référence aux grandeurs définies respectivement par les relations suivantes :

tfixe

tfixe
IT(tfixe) :A ErelT(t)dte Ix(tfixe) :./O Erelx (t)dt (6.2)

Nous illustrons plus en détails les concepts introduits dans les relations (6.1) et (6.2) sur la Figure 58.
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Ficure 58 —Illustration des notions d’erreur relative et d’incertitude telles qu’introduites dans le manuscrit
pour une variable fictive Y (traits pleins) soumise a une incertitude variant entre +10% (tirets) et —10%
(pointillés). Dans ce cas, I’erreur relative a I’instant ¢ est indiquée en rouge par I’écart entre les valeurs
Y1109 et Y_199,, moyennée par la valeur souhaitée théoriquement Y. En vert, I’erreur effective calculée
a un instant quelconque entre la solution théorique et celle obtenue dans le cas d’un incertitude a 10%.
Enfin, I’aire représentée en bleue représente 1’incertitude globale 2 moyenner sur I’intervalle de temps
choisi pour obtenir la valeur d’incertitude moyennée.

Sur la Figure 58, nous suivons 1’évolution de la variable fictive ¥ en fonction du temps. En parcou-
rant la figure de gauche a droite, nous illustrons les notions d’erreur relative et d’incertitude moyennée

introduites précédemment. On constate que I’erreur relative (double fleche rouge) n’est autre que 1’écart
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maximal entre les variables Y. gq, et Y_1o9, calculé a chaque instant. Elle permet de caractériser 1’incer-
titude dans laquelle un expérimentateur se trouve, et non pas simplement 1’écart entre le modele parfait
et une valeur expérimentale qui s’avererait différente (en vert par exemple). Ainsi, cette incertitude, qui
n’est autre que I’aire moyennée de cette courbe, peut s’ interpréter comme la précision maximale que 1’on
obtient pour se situer dans I’intervalle de confiance +/—10%. Cette quantification des erreurs nous parait

donc étre la meilleure maniere de caractériser les incertitudes liées aux expériences présentées.

6.4.2 Simulations et résultats
Etude paramétrique

Nous avons choisi de faire varier la densité de la mousse de +/— 10% et d’observer I’effet que cela a
sur la propagation de I’onde radiative au centre du tube. Soulignons que ces incertitudes sur la densité de la
mousse sont particulierement élevées par rapport a celles communément observées dans les expériences
récemment menées 2. De la méme maniere, nous faisons également varier 1’énergie laser déposée sur les
parois de la cavité de conversion d’environ +/— 10%, menant a des écarts de température Ts () avoisinant
les +/— 3% selon la loi de conversion de 1’ énergie laser en rayonnement X. En considérant les incertitudes
expérimentales usuellement observées en laboratoire lors d’expériences récentes [Moore et al., 2015],
nous pouvons estimer se situer dans un ordre de grandeur pertinent. Enfin, nous faisons également varier
le libre parcours moyen (ou de maniere équivalente la loi d’opacité) du milieu de propagation de I’onde
radiative supersonique d’environ +/— 10%.

Nous avons donc mené six simulations supplémentaires suivant toujours la configuration présentée
sur la Figure 49, dans le cas de densités p_joq €t pii0%, d’énergies laser E_ . et Er ., et de libres
parcours moyens Ag_,,, et AR, .- Les résultats sont présentés respectivement sur les Figures 59 a) a ¢)
pour les profils spatiaux de température et d) a f) pour les profils spatiaux de densité.

Sur les Figures 59 a) et d), on peut voir que I’écart initial sur les densités du milieu conduisent
a I’accumulation d’une erreur sur la position du front radiatif, et plus globalement sur les profils de
température et densité. Les écarts relatifs observés varient de 20% a ¢t = 5 ns jusqu’a €tre compleétement
dé-corrélés autour de 10 ns. Ces barres d’erreur importantes proviennent du fait que ’on ait considéré
des incertitudes particulicrement élevées sur la densité initiale des milieux de propagation. Par ailleurs,
nous pouvons constater que la physique attendue de 1’onde radiative est bien respectée. En effet, pour des
densités de plus en plus importantes, le front radiatif ralentit, ayant plus de mal a se propager dans des
milieux denses. Cela conduit a une accumulation de perturbations acoustiques plus rapide au niveau de ce
front, et donc a une densification plus importante, visible sur la Figure 59 d). Un phénomeéne intéressant a
noter sur cette figure est la position constante du maximum de densité pour les trois expériences, indiquant
une faible dépendance a la densité initiale du milieu. Le front de perturbations, de méme que le front
radiatif, est quant a lui plus lent pour les densités les plus importantes.

Pour les Figures 59 b) et e), on peut voir que I’écart initial sur les énergies laser conduisent également

a I’accumulation d’une erreur sur la position du front radiatif, et plus globalement sur les profils de

2. Dans le cas des expériences de Courtois er al. [2021], les incertitudes sur la densité du matériau utilisé sont d’environ
5%.
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FiGure 59 — Les figures a) et d) présentent respectivement des profils de température et densité d’une
onde radiative pour trois valeurs de densités pg (en traits pleins), p_1gq (en tirets) et p+10% (en pointillés),
a deux temps ¢ = 5 ns (en bleu) et r = 10 ns (en noir). Les figures b) et ¢) présentent respectivement
des profils de température et densité d’une onde radiative pour trois valeurs de énergies laser £, (en
traits pleins), E;_,,, (en tirets) et Ez . (en pointillés), a deux temps # = 5 ns (en bleu) et = 10 ns
(en noir). Les figures ¢) et f) présentent respectivement des profils de température et densité d’une onde
radiative pour trois valeurs de libres parcours moyens Ag (en traits pleins), Ag_,,, (en tirets) et AR, (en
pointillés), a deux temps ¢ = 5 ns (en bleu) et # = 10 ns (en noir).
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température et densité. Les écarts relatifs observés varient de 10% a ¢ = 5 ns jusqu’a atteindre 30% autour
de 10 ns. Ces barres d’erreur sont relativement inférieures a celles observées pour la densité, provenant
du fait que 1’énergie laser influence indirectement la propagation du front par la température de cavité.
Par ailleurs, nous pouvons constater qu’encore une fois la physique attendue de I’onde radiative est bien
respectée. En effet, pour des énergies laser de plus en plus importantes, le front radiatif accélere, ayant
un réservoir d’énergie plus important pour 1’aider a se propager au sein de la mousse. Cela conduit a
une accumulation de perturbations acoustiques légeérement plus faible au niveau de ce front, et donc a
une densification moins importante, visible sur la Figure 59 ¢). De maniere générale, 1’écart provoqué
par la variation de Ej, est relativement plus faible que pour le cas précédent sur les profils spatiaux de
température.

Enfin, pour les Figures 59 ¢) et f), on peut voir que I’écart initial sur les lois d’opacité conduisent
encore une fois a ’accumulation d’une erreur sur la position du front radiatif, et plus globalement sur
les profils de température et densité. Les écarts relatifs observés varient de 10% a ¢t = 5 ns jusqu’'a
atteindre 25% autour de 10 ns. Ces barres d’erreur sont relativement semblables a celles observées pour
I’énergie laser. La physique attendue de 1’onde radiative est bien respectée. En effet, pour des libres
parcours moyens de plus en plus importants, le front radiatif ralentit, les photons subissant un plus grand
nombre de processus de diffusion au sein du plasma. Cela conduit a une accumulation de perturbations
acoustiques 1égerement plus forte au niveau de ce front, et donc a une densification plus importante,

visible sur la Figure 59 f).

Incertitude totale

Dans cette étude, nous avons implicitement effectué I’hypotheése que chaque incertitude était to-
talement indépendante 1’'une de 1’autre. Afin de vérifier cette hypotheése, nous pouvons effectuer deux
simulations supplémentaires prises dans les cas les plus écartés du systeme équivalent idéalisé. Dans la
premigre situation, on considere des densités plus faibles, des libres parcours moyens plus élevés, et des
énergies laser plus élevées. Dans ce cas, la vitesse de ’onde radiative est accélérée par ces trois choix,
et on se place donc dans le cas d’une incertitude totale notée a +10%. Dans le cas contraire, on se place
dans le cas d’une incertitude totale notée a —10%. On représente donc ces résultats de simulations par les
termes Tot_jqq, et Toty109,. Dans ce cas, on choisit de représenter les écarts au systeme équivalent idéalisé
par I’évolution du front radiatif dans chaque simulation. Les résultats sont présentés sur la Figure 60.

On constate que I’incertitude totale liée aux situations les plus éloignées en terme de vitesse du front
radiatif correspond a la somme des incertitudes calculées indépendamment sur les différents parameétres
étudiés. Ainsi, ces parametres sont bien indépendants pour le calcul d’incertitudes. Il est particulierement
intéressant de noter que ces cas les plus éloignés du systeme prévu initialement a I’échelle du laboratoire
suivent globalement la méme physique. Cela traduit le fait que ’on se trouve loin des seuils limitant
le modele d’ondes radiatives supersoniques. En particulier, les temps de séparation hydrodynamiques
des systemes Tot_jgq, et Tot,gq, différent du cas prévu mais ne deviennent pas inférieurs a la durée
de I’expérience. Lorsque la vitesse du front radiatif augmente (cas Toty109), fse p augmente également.

Cependant, dans le cas Tot_¢q,, la vitesse du front diminue, et on obtient des nombres de Mach radiatifs
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Ficure 60 — Les Figures a), b) et c) représentent 1’évolution des positions de fronts radiatifs pour les
simulations avec, respectivement, une incertitude sur la densité de la mousse, I’énergie du laser et le libre
parcours moyen de la mousse. La Figure d) représente le cas d’incertitude totale a +/- 10%, ou I’aire
remplie correspond a I’intervalle de confiance des expériences proposées. Cet intervalle correspond a la
somme des intervalles calculés pour les différentes incertitudes prises séparément.

de plus en plus proches de I'unité (Ma_jgq, =~ 1.7) autour de 10 ns. Cependant, aucune séparation
hydrodynamique n’est observée avant environ 12 ns, ce qui prouve que le dimensionnement effectué nous

permet de rester loin du seuil de cessation de 1’hypothese supersonique.

Egalement, la situation Tot, g fait diminuer 1’épaisseur optique du milieu a des valeurs proches de
I'unité (f =~ 5 dans les pires cas). Lhypotheése de diffusion (v > 1) est ainsi toujours vérifiée dans le
milieu étudié, car le choix du matériau Ta;Os a une densité pg = 0.08 g.cm‘3 a permis de se situer loin
du seuil de I’obtention de milieux semi-transparents (r =~ 1). C’est la nature diffusive (Z élevé) de ce
matériau qui permet un tel résultat, que I’on ne pourrait pas forcément obtenir dans le cas de mousses
de plastique par exemple. Notons enfin que les régimes physiques (Bo < 1, R > 1) sont conservés dans
I’intervalle de confiance. Nous discuterons de I'influence de la modification des nombres de Boltzmann

et de Mihalas a I’échelle du laboratoire dans la derniére section de ce manuscrit.
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Chapitre 6 Dimensionnement d’une expérience équivalente

6.4.3 Du laboratoire a I’échelle astrophysique
Retour a I’échelle astrophysique

A ce point de I’étude, nous venons de démontrer la faisabilité d’expériences de propagation d’ondes
radiatives équivalentes au systéme astrophysique SXI-disque d’accrétion a 1’échelle du laboratoire, en
particulier avec une mousse de Ta;Os. Rappelons que I’objectif de produire de telles ondes expérimentale-
ment est de pouvoir remonter au systéme astrophysique pour 1’étudier de maniére directe et ainsi pourvoir
au manque de données comparatives pour ces environnements. On applique a présent les transforma-
tions d’équivalence (5.1) aux simulations expérimentales 2D présentées dans ce chapitre. On présente
sur la Figure 61 le cas de référence a I’échelle astrophysique (traits pleins rouges) étudié au chapitre 2
(Figure 24) et simulé a I’aide du code RAMSES-RT. On ajoute a cela la simulation 1D FCI2 du systéme
équivalent (non idéal, en pointillés bleus) composé de TayOs et étudié au chapitre 5 (Figure 48). Enfin,
nous représentons donc également les résultats de dimensionnement 2D (tirets noirs) développés dans
ce chapitre pour ce méme systéme (Figure 52 b)). Ces simulations, effectuées a 1’échelle du laboratoire,
sont projetées a 1’échelle astrophysique a I’aide des transformations d’équivalence (5.1).

On constate que I’équivalence est bien respectée sur les premiers instants de propagation de I’onde
radiative, pour des temps inférieurs a 5 ns. La position du front est elle également retrouvée. Cependant,
comme démontré au chapitre 5, les écarts a la situation équivalente idéale (qui se superposerait avec
la courbe rouge, comme démontré au chapitre 5), principalement en terme d’équation d’état, induisent
une déviation entre les solutions aux deux échelles. Pour le laboratoire, 1’échelle temporelle de validité
de I’approche (c’est-a-dire avec un seuil d’erreur acceptable) est donc d’environ 5 ns. Pour 1’échelle
astrophysique, cela peut correspondre a diverses durées, selon le choix fait lors de I’application des
transformations d’équivalence. Dans notre cas, nous modélisons ici, comme expliqué au chapitre 5, les

0.025 premieres secondes du systeme astrophysique.

Propagation des incertitudes

Théoriquement, il serait possible de completement annuler 1’écart observé entre les échelles astro-
physique et du laboratoire en considérant un matériau équivalent parfait qui, rappelons-le, ne correspond
pour I'instant pas a un matériau connu en laboratoire, comme nous I’avons montré au chapitre 5. Des
déviations a 1’équivalence existent ici entre les fonctions E (7)) et £ (T, qu’il faut également coupler avec
les incertitudes étudiées dans la section précédente. En effet, expérimentalement, certaines incertitudes
persistent sur les parametres caractérisant la propagation des ondes radiatives a 1’échelle du laboratoire.
Bien que I’on ait été capable de caractériser leur effet a cette échelle, qu’en est-il de la propagation de ces
incertitudes a 1’échelle astrophysique ?

Les simulations effectuées sur les incertitudes expérimentales nous ont permis de quantifier I’intervalle
de confiance dans lequel nous sommes sfirs de trouver la solution a 1’échelle du laboratoire. Nous avons
caractérisé les situations les plus éloignées du systéme réel ou des écarts de 10% existent sur la densité
initiale de la mousse de Ta,Os, sur I’énergie fournie par le laser, ainsi que sur la loi de libre parcours
moyen de cette mousse. Ces nouveaux parametres vont induire des changements sur I’invariant / donné

par la relation (5.4) et propre aux transformations d’équivalence. En particulier, une augmentation de la
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Ficure 61 — Comparaison des profils spatiaux de température provenant des simulations RAMSES-RT a
I’échelle astrophysique (en traits pleins rouges), des simulations FCI2 1D (en pointillés bleus) et 2D (en
tirets noirs) a I’échelle du laboratoire. Les simulations a cette échelle sont présentées apres application des
transformations d’équivalence afin de superposer les solutions temporellement et spatialement a 1’échelle
astrophysique.

densité va conduire a des nombres de Mihalas plus élevés que ceux attendus, avec un rapport de I’ordre
d’une dizaine de %. Pour les faibles nombres de Mihalas (R < 1) obtenus aI’échelle astrophysique, cela ne
provoque pas de changement de régime, puisqu’un nombre de Mihalas de 0.1 prendrait alors des valeurs
proches de 0.11. Cependant, I’application de 1’équivalence s’en trouve modifiée puisque 1’écart entre R
et R peut augmenter ou diminuer selon la situation. Un redimensionnement de I’échelle expérimentale
(L, 7) peut permettre d’absorber ces écarts tant que les régimes physiques ne sont pas modifiés, et donc
que la physique des systémes reste équivalente entre les deux échelles. Dans cette optique, on constate
que le nombre de Boltzmann en version statique /; sera lui aussi modifié, d’une facon qui dépendra de la

loi d’opacité du matériau. Cependant, Bo < 1 est une conséquence de la propagation d’ondes radiatives
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supersoniques, et les incertitudes étudiées ne modifient pas cette hypothese. Ainsi, en appliquant les
transformations d’équivalence (5.1) a la situation Tot, gq,, on obtient les résultats présentés sur la Figure
62, qui correspond globalement a la Figure 61, o ’on a remplacé la courbe noire par celles des systémes

présentant des incertitudes de +/— 10%.
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Ficure 62 — Comparaison des profils spatiaux de température provenant des simulations RAMSES-RT
a I’échelle astrophysique (en traits pleins rouges), des simulations FCI2 1D (en pointillés bleus) et 2D
(en tirets noirs) a 1’échelle du laboratoire. L’aire en jaune représente 1’intervalle de confiance pour les
situations Tot,,_1oq. Les simulations a cette échelle sont présentées apres application des transformations
d’équivalence afin de superposer les solutions temporellement et spatialement.

De la méme facon que précédemment, I’intervalle de confiance augmente avec le temps, les écarts de
vitesse entre les fronts radiatifs augmentant. Il est intéressant de remarquer que, sur la durée de I’expérience
d’environ 10 ns, la position du front radiatif reste comprise dans cette plage de valeurs, en jaune sur la

Figure 62. On dispose donc d’un intervalle de confiance dans lequel le front radiatif astrophysique doit se
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trouver s’il est bien équivalent au systéme expérimental. Remarquons que cet intervalle peut étre modifié
en pratique lors de la mise en place d’expériences. En effet, des mesures complémentaires des mousses de
laboratoire peuvent redéfinir le systeme initial (tout de méme compris dans I’intervalle de confiance). Par
exemple, aprés expérience, imaginons que la densité de Ta,Os passe en réalité 2 0.75 g.cm™ moyennant
quelques incertitudes résiduelles. Alors, une nouvelle application des transformations d’équivalence (5.1)
pourra permettre d’absorber cela afin d’éviter des écarts supplémentaires.

Enfin, notons que, comme expliqué précédemment, toutes ces considérations sont permises par le fait
que, sur ’intervalle de confiance défini, la physique est encore conservée entre 1’échelle astrophysique et
celle du laboratoire. Cela signifie bien que 1’on se situe loin des seuils limitant le modele d’ondes radiatives
supersoniques. Concreétement, il est possible d’étudier la méme physique aux échelles astrophysique et
du laboratoire. De plus, nous avons montré ici que 1’approche proposée dans ce manuscrit permet bien
d’étudier, sur un intervalle temporel défini, les ondes radiatives supersoniques se propageant dans les

disques d’accrétion d’étoiles a neutrons soumises a des SXI.

6.5 Conclusion

Dans ce chapitre, nous avons présenté un dimensionnement expérimental permettant d’étudier, en
laboratoire, la propagation d’ondes radiatives en régime supersonique sur des échelles temporelles de
I’ordre de la dizaine de nanosecondes. Dans un premier temps, des simulations numériques ont conduit
a valider la possibilité d’une telle approche sur ces durées caractéristiques pour les mousses étudiées
de Ta;Os et CHOBr. Dans un second temps, la simulation de diagnostics laser a permis de comparer
les résultats expérimentaux effectivement accessibles et attendus aux résultats de simulation. Dans le
cadre d’un dimensionnement parfaitement reproduit, nous avons donc pu démontrer I'intérét de telles
expériences dans le cadre d’application des théories d’équivalence présentées dans ce manuscrit. Enfin,
I’étude paramétrique menée sur les incertitudes expérimentales a permis de mettre en perspective les
possibilités offertes par ces nouvelles méthodes de transformation ainsi que de vérifier la précision des
prédictions réalisées sur les modeles étudiés.

Les techniques d’équivalence permettent en particulier de prendre en compte les écarts aux caracté-
ristiques des matériaux au sein méme des transformations. Cette possibilité permet un début de réponse
au paradigme posé par notre connaissance relative des équations d’état et lois d’opacité des matériaux
couramment utilisés dans les expériences d’hydrodynamique radiative. Notons que les simulations du
systeme expérimental étudié dans ce chapitre ont tout de méme mis en lumicre les possibilités offertes
par l'installation du LMJ dans le cas ou ces parametres seraient connus assez précisément. Ce travail
permet en outre de conclure le travail initié au début de ce manuscrit ou I’on introduisait les systeémes
astrophysiques étudiés, les transformations d’équivalence développées dans ces travaux ayant fait le lien
entre ces échelles inatteignables et celle du laboratoire. Le chemin inverse est & présent possible, puisque
les données expérimentales produites par le type de dimensionnement présenté ont permis de modéliser,
a I’échelle du laboratoire, les ondes radiatives supersoniques pouvant naitre lors de 1’interaction entre un
SXI a la surface d’une étoile a neutrons et son disque d’accrétion. Nous pouvons conclure que ces expé-

riences peuvent permettre d’étudier en détails ces processus de propagation d’ondes radiatives a 1I’échelle
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astrophysique et constituent ainsi les prémices d’une nouvelle classe d’expériences pour 1’astrophysique

de laboratoire.
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Conclusion et Perspectives

Dans ces travaux, nous avons étudi€ la propagation d’ondes radiatives supersoniques lors de I’inter-
action entre un sursaut X et un disque d’accrétion. Nous avons décidé de valider ces résultats développés
a I’échelle astrophysique par le biais d’expériences a 1’échelle du laboratoire. Les différences fonda-
mentales entre les régimes et la physique microscopique de ces deux échelles semblaient alors limiter
considérablement I’intérét d une telle approche. Afin de dépasser cela, nous avons réuni des modélisations
théoriques, numériques et expérimentales dans une nouvelle approche pour 1’astrophysique de labora-
toire. La possibilité de rechercher systématiquement des transformations de similitude généralisée a été
théorisée a I’aide des symétries d’équivalence. Les concepts présentés dans ce manuscrit ont ainsi permis
de proposer une premiere validation des outils de simulation d’ondes radiatives supersoniques dans ces
régimes astrophysiques et d’améliorer notre compréhension de la physique des hautes énergies présente
dans ces systémes. De plus, nous avons ici posé les bases d’une nouvelle approche pour 1’astrophysique de
laboratoire se reposant sur des analogies et ressemblances théorisées entre les deux échelles si éloignées
de I’astrophysique et du laboratoire.

Dans le chapitre 1, nous avons donné un apercu de la richesse naissant de I’interaction entre le rayon-
nement et la matiere, que ce soit a 1I’échelle de 1’astrophysique et du laboratoire. Parmi les phénoménes
présentés, nous avons pu identifier que les ondes radiatives pouvaient se propager dans des systémes
optiquement épais soumis a un intense rayonnement dans le domaine X. Les facteurs limitant 1’obser-
vation de ces phénomenes ont conduit a s’intéresser a leur modélisation expérimentale dans le cadre
de I’astrophysique de laboratoire. Nous avons ainsi introduit certains aspects de la physique des hautes
densités d’énergie présente au sein de I’interaction laser-matiere. Ces concepts ont permis d’introduire la
problématique principale de cette discipline a laquelle nous avons donc apporté un premier élément de
réponse.

Les premiers travaux présentés dans ce manuscrit portent ainsi sur la physique des ondes radiatives
apparaissant lors de I’interaction entre un sursaut X et un disque d’accrétion. Dans le chapitre 2, nous avons
présenté une modélisation de tels systemes permettant d’étudier la physique contenue dans 1’interaction
entre I’écoulement d’accrétion et les photons du sursaut X. Nous avons ainsi pu montrer que cette
interaction pouvait mener a la propagation d’ondes radiatives sur des échelles temporelles généralement
plus courtes que celle du sursaut X. Suite a cela, motivés par les problématiques observationnelles de ces
systémes, nous avons tourné notre regard vers un outil de simulations numériques : le code RAMSES-

RT. Apres avoir détaillé et validé les modifications faites au code, nous avons effectué des simulations
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Conclusion

parcourant différents régimes d’ondes radiatives. Cette étude a permis de montrer que RAMSES-RT était
capable de simuler la phénoménologie attendue des ondes radiatives dans des régimes de rayonnement
extréme. Ces simulations ne permettaient cependant pas de tirer des conclusions définitives sur la physique
des systemes étudiés, des lors qu’aucune comparaison directe avec des données observationnelles n’est
actuellement possible. Dans I'optique de résoudre ce probléme, nous avons choisi de modéliser cette

physique a I’échelle du laboratoire.

Dans le chapitre 3, nous avons ainsi développé la physique des ondes radiatives produites a 1’échelle
du laboratoire a I’aide des installations laser de puissance. Pour cela, nous avons tout d’abord procédé a
un état de I’art des expériences menées a 1’échelle du laboratoire, permettant ainsi de dresser un profil
type de configuration expérimentale accessible technologiquement. Nous avons ainsi pu décrire une carte
des régimes physiques pouvant étre atteints en laboratoire. Afin de comprendre comment ces expériences
pouvaient permettre de modéliser les systemes étudi€s a 1’échelle astrophysique, nous avons introduit
les notions d’identité, similitude, ressemblance et analogie. Nous avons, dans ce chapitre, insisté sur la
similitude et le concept de lois d’échelle, piliers de 1’astrophysique de laboratoire actuelle. En particulier,
nous avons développé et appliqué les lois d’échelle des ondes radiatives supersoniques dans le cas de
Iinteraction entre un sursaut X et un disque d’accrétion a 1’échelle astrophysique et des expériences
laser a I’échelle du laboratoire. En plus de vérifier ces transformations de changement d’échelle, nous
avons ainsi mis en lumiere les limites de la similitude dans les régimes extrémement radiatifs étudiés.
Ces considérations ont permis de poser les bases de la réflexion menant a une généralisation des lois
d’échelle.

Dans le chapitre 4, nous avons tout d’abord introduit les outils nécessaires a 1’étude des symétries de
Lie des équations différentielles. Ces objets mathématiques ont permis de revenir a la base du concept
d’invariance et de déterminer un ensemble de transformations applicables aux ondes radiatives superso-
niques. Cependant, pour dépasser I’approche de la similitude et offrir des degrés de liberté supplémentaire
lors de la transformation des systemes étudiés, une étape supplémentaire était nécessaire. Nous avons
ainsi présenté la théorie des symétries dites d’équivalence qui permettent d’obtenir un nouveau type de
transformations relevant maintenant de la ressemblance. L’ approche présentée dans ce chapitre se voulait
étre générale, et a ici été appliquée au cas des ondes radiatives supersoniques. Nous avons ainsi pu
démontrer, dans ce cas, que les transformations d’équivalence généralisent les lois d’échelle développées
au chapitre 3. De manicre générale, les lois d’échelle apparaissent alors comme la limite naturelle des
symétries d’équivalence.

Dans le chapitre 5, nous avons analysé les transformations d’équivalence développées au chapitre
4 afin de caractériser les possibilités et les limitations d’une telle approche. Nous avons ainsi pu ob-
server comment ces lois d’échelle généralisées transformaient les régimes physiques d’ondes radiatives
supersoniques ainsi que les propriétés (équation d’état, loi d’opacité) des milieux dans lesquels ces phé-
nomenes se propagent. Des exemples d’applications ont été développés afin d’illustrer les possibilités
d’utilisation de ces transformations, permettant de mettre en lumiére la principale problématique de
I’étude : a quel point les systeémes pouvant étre réalisables en laboratoire pouvaient-ils étre équivalents au
systéme astrophysique étudié au chapitre 2. Afin d’y répondre, nous avons cherché a appliquer la théorie

d’équivalence a des situations typiques obtenues en laboratoire afin de déterminer si certains matériaux
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pouvaient répondre aux criteres demandés. Nous avons alors montré que sous des conditions atteintes
dans les installations laser les plus énergétiques (NIF, LMJ), il était possible de reproduire une partie du
systéme astrophysique. Une fois ce modele 1D validé a I’aide du code FCI2, I’objectif a été d’effectuer le

dimensionnement expérimental réel correspondant.

Enfin, un dimensionnement complet d’expérience laser équivalente a été présenté au chapitre 6,
permettant de lier les plasmas de laboratoire aux phénomeénes astrophysiques étudiés. La configuration
présentée a été imaginée en s’inspirant des différentes expériences menées au cours des décennies de
recherche sur la propagation d’ondes radiatives supersoniques. Les conditions choisies pour la mise en
place d’un tel dispositif avaient été obtenues lors de I’analyse du chapitre 5. Les résultats de simulations ont
montré que ces ondes radiatives équivalentes pouvaient étre obtenues dans des conditions expérimentales
sur une installation laser de type LMJ. Nous avons également montré que les différents diagnostics
présents sur cette installation pourraient permettre de suivre I’évolution du front radiatif se propageant
dans des mousses basses densités. La position expérimentale du front radiatif coincide alors avec les
simulations unidimensionnelles équivalentes effectuées au chapitre 5. Nous avons également souligné
la possibilité de vérifier la validité de 1’hypotheése de propagation supersonique a I’aide d’un diagnostic
de radiographie X pouvant suivre d’éventuelles perturbations hydrodynamiques donnant naissance a des
chocs de séparation hydrodynamique dans la mousse. Enfin, une étude d’incertitudes a été effectuée
afin de quantifier les écarts potentiellement observés lors de futures campagnes expérimentales. A 1’aide
de la théorie d’équivalence, ces incertitudes peuvent étre treés fortement atténuées en permettant un
redimensionnement des variables a posteriori. Cette nouvelle approche pour 1’ astrophysique de laboratoire
s’affirme alors comme I’instigatrice de nouvelles possibilités menant a une meilleure caractérisation des
propriétés des matériaux de laboratoire pour des expériences d’hydrodynamique radiative qui constitue

une véritable problématique a cette échelle.

Le degré d’avancement technologique offert a 1’échelle du laboratoire constitue, quelle que soit
I’approche, une limitation parmi les plus contraignantes. Malgré les nouveaux degrés de liberté obtenus
par le développement de cette nouvelle approche d’équivalence, ces limitations technologiques réduisent le
domaine d’application de celle-ci. Une piste prometteuse qui permettrait d’obtenir une plus grande liberté
au niveau technologique est le développement de méta-matériaux, comme introduit au chapitre 5. Une plus
grande maitrise de la microphysique des systemes étudiés, couplée aux méthodes théoriques sophistiqués
présentées dans ce manuscrit, pourraient attester d’un futur empli de promesses pour 1’astrophysique de

laboratoire, visant a améliorer notre compréhension de I’interaction entre le rayonnement et la matiere.

Une perspective intéressante apparait dans les méthodes dites de mapping. Bien que nous n’ayons pu
rentrer pleinement dans le détail de cette technique mathématique, certains résultats d’importance ont pu
étre développés en parallele des travaux présentés dans ce manuscrit, sur lesquels nous nous appuyons
a présent pour illustrer la potentielle importance de telles méthodes dans le futur. Ces techniques de
mapping consistent globalement a obtenir des transformations liant les symétries de deux systeémes, et
donc par extension leurs modeles théoriques entre eux. La théorie permettant de telles possibilités est
encore loin d’&tre totalement maitrisée, mais peut arriver a des résultats d’intérét dans certains cas. Un
exemple d’application des plus connus est la possibilité de passer de I’équation linéaire de la chaleur a

une équation de type Burgers par le biais de la transformation de Hopf-Cole [Bluman ez al., 2010]. Lors
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Conclusion

de ces travaux de thése, nous nous sommes attelés a proposer une version simplifiée du théoréme de
mapping permettant de I’appliquer a différents systémes d’intérét pour 1’astrophysique de laboratoire. En
particulier, nous nous sommes intéressés a deux systémes : une analogie des écoulements en eaux peu
profondes [Landau et Lifshitz, 2013] reprise pour I’astrophysique de laboratoire par Foglizzo et al. [2012]
et la dualité explosion-implosion de O’C. Drury et Mendonca [2000]. Dans ces deux cas, les techniques
de mapping ont permis de montrer que les analogies développées par les auteurs existaient bel et bien,
et constituaient également 1’unique possibilité pour lier les systemes étudiés. Dans le cas des travaux de
O’C. Drury et Mendonca [2000], les systemes de départ et d’arrivée sont modélisés par le méme systéme
d’équations. Nous avons ainsi pu montrer que 1’analogie développée constituait en réalité une symétrie
cachée de ce systeme d’équations. Nous pensons que ces techniques présentent un intérét pour développer
des analogies entre certains systémes a la maniere de ces auteurs, mais de facon systématique.

De maniere générale, les travaux présentés dans ce manuscrit s’inscrivent dans une nouvelle dyna-
mique pour I’astrophysique de laboratoire, visant a créer des liens quantitatifs de plus en plus généraux
entre les échelles astrophysique et du laboratoire. Les avancées technologiques couplées aux dévelop-
pements théoriques de plus en plus sophistiqués nous donnent alors la certitude de pouvoir progresser
de manieére importante vers un agrandissement du catalogue des systeémes reproductibles a 1’échelle du

laboratoire.
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ANNEXE A

Symétries de Lie et symétries d’équivalence

pour les ondes radiatives

A.1 Obtention des symétries de Lie des ondes radiatives

On rappelle que I’on cherche a obtenir les symétries de Lie du modele d’ondes radiatives décrit par
I’équation différentielle (4.26) qui s’écrit :
OE(T) 4agrc 0

or
— 3_
ot 3 ax | RODT 8x] A1)

ou les fonctions E(T) et Ag(T) sont invariantes. La méthode présentée au chapitre 4 nous a permis
d’obtenir la condition d’invariance (4.38) qui contient onze différentes combinaisons des dérivées de la
variable dépendante. Or, I’hypotheése de recherche de symétries de Lie ponctuelles rend impossible la
dépendance des fonctions de coordonnées en ces dérivées. Chaque terme en facteur des dérivées de la
température présentes dans cette équation doit donc étre nul pour vérifier la condition d’invariance de
I’équation (A.1). Les termes en facteur de et Ty nous donnent immédiatement des contraintes

sur la fonction 1 :

w=1r=0 = 71(t) (A2)

En utilisant ce résultat pour simplifier d’autres relations, la contrainte issue du terme Ty Ty s écrit :

é&r=0 = &(x,1) (A3)

En introduisant ces nouvelles dépendances des fonctions de coordonnées £ et T dans les autres équations,

on obtient, respectivement pour les termes en facteur de 1, Ty, Ti et Tyy :

darc
Ern, = 3’* ART N (A4)
4aRC 3 3
~Erés = =55 2 (Tn:) | AR | (A5)
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Err 3\ 3

[E;U+Q&+UT—H4QMT)T—@LJ)ﬂw (A.6)
3 _ART3ETT _ 3 ~

n(MTL —Erﬁ-@TD@ 7] (A7)

En pratique, on dispose donc d’un ensemble de sept équations déterminantes (A.2) a (A.7) pour les
fonctions de coordonnées &, T et n7. Ces contraintes font intervenir explicitement les fonctions E(T) et

AR(T) par I’intermédiaire d’un coefficient D(T) donné par :

4aRc /lRT3
3 Er

D(T) = (A.8)

Notons que I’on peut alors réécrire les quatre derniéres contraintes (A.4-A.7) en introduisant ce coefficient :

ne = D(T)Tlxx (A9)
(ART:;)T
=& =D(T) 2051 — Exx + ————21)4 A.10
&= D(T) [y = £t = 3020 (A.10)
E
3 T _ _ 3 3 3
(@T% £+ (2t m]ﬂﬂwn+M4@TL+ﬂ@TLT (A1)
D
TIFT =2, -1 (A.12)

La contrainte (A.11) peut étre simplifiée en y insérant la relation (A.12), ce qui nous donne :

Err Dr

(1=7°), | T+ 5

= ART*n7r + 11 (/lRT3)T+n (/lRT3) (A.13)

T T

En injectant la définition du coefficient D(7T') dans la relation (A.8), on obtient, aprés quelques manipu-

lations, la contrainte suivante :

9 3\ _
nr+nﬁln (ART ) = w(x,1) (A.14)

ol w(x,t) est une fonction quelconque des variables indépendantes x et f. Enfin, en utilisant cette

expression dans la condition (A.10), on obtient une contrainte sur la fonction w(x, t) de la forme :

—& =D(T) zaw(;x, D _ Exx (A.15)
X

Etant donné que le coefficient D(T) et ses dérivées apparaissent dans ces contraintes, la résolution
nécessite de séparer le cas D(T) = Dy constant et D(T) # Dg non constant. Notons que le cas Dy = 0

correspond a un flux radiatif nul et ne sera donc pas étudié.
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A.l. Obtention des symétries de Lie des ondes radiatives

A.1.1 Cas D(T) # Dy

Lorsque le coefficient D (T') est une fonction quelconque non constante de la température, 1’équation
(A.12) peut alors s’écrire :
D
n(x,1,T) = — [2&x(x, 1) — 7:(1)] (A.16)
Dr
En utilisant cette expression dans la contrainte (A.9), on obtient des conditions sur les dépendances de

toutes les fonctions de coordonnées :

m=nxx=0 = 2&4=1y, et Exux=0 (A.17)

Sachant que les fonctions ¢ et w ne dépendent pas de la variable T, la relation (A.15) permet d’écrire :

4D
&E=0 =1,=0 et §xx:2wx:>17x:D—wx (A.18)
T

La derniére contrainte a considérer est donc 1’équation (A.14). Dans un premier temps, on constate que
les fonctions E(T) et Ag(T) doivent avoir une certaine forme pour vérifier cette contrainte. Dans le cas
général ou les fonctions E(T) et Ag(T) sont quelconques, = 0 est I’'unique solution. Les fonctions de

coordonnées ¢ et T sont alors données par :

f(x,t):b1+b3x 7(t) = by + 2bst (A.19)
Il existe donc, dans ce cas, trois générateurs infinitésimaux G, G, et G qui s’écrivent :

0 0 0 0
Gi=—, Gy=—, G3=x—+2t— A.20
oo T T o (420
Des générateurs supplémentaires apparaissent lorsque certaines contraintes sont vérifiées. Pour les iden-
tifier, remarquons tout d’abord que la prise en compte de (A.16) dans la relation (A.14) conduit a 1’égalité

suivante :

0
TN In(E7) = w(x,t) — (26, — 71) (A.21)

On peut alors montrer que les contraintes (A.14) et (A.21) contraignent la forme de la fonction de

coordonnée n(x, ¢, T) de la facon suivante :

n,t,T) =T (x, )T + Ta(x,1) (A.22)

La fonction n(x,,T) est donc un polynome de degré 1 en la température dont les coefficients I'; (x, 7)
et I';(x, t) sont des fonctions quelconques des variables indépendantes x et 7. On peut séparer 1’étude
en deux cas distincts selon que la fonction I'j (x, 7) est nulle ou non. Lorsque I'} (x,7) = 0, les équations

(A.14) et (A.21) conduisent aux contraintes :
Ao T T
Ar(T) = Eexp (E), E(T) = Egexp (Fl) (A.23)
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ouT) etT, (avec T, # T}) sont des constantes homogenes a une température. Les fonctions E(T') et Agr(T)
sont donc des lois exponentielles de la température. Les contraintes (A.23) insérées dans les relations
(A.14) et (A.21) nous donnent :

2 —
To(x,1) = M (A.24)
1
-
et la contrainte (A.18) se traduit par la relation :
T
=" = Ti= _?2 (A.25)
T
Lorsque la fonction I' (x, ¢) est non nulle, on obtient les contraintes :
AR(T) = AT®, E(T) = EoT? (A.26)

oll @ et B (avec B # 4 + ) sont des constantes sans dimension. Les fonctions E(T) et Ag(T) sont donc
des lois de puissance de la température. Dans ce cas de figure, on note que la fonction I'» (x, 7) est toujours
nulle. Les contraintes (A.26) insérées dans les relations (A.14) et (A.21) nous donnent :
2&. —
I(x,1) = M (A.27)
4+a-p)

Dans ce cas, la contrainte (A.18) se traduit par la relation :

4 1
dva-B 4+a’

= p=-34+a) (A.28)

Dans chacun des cas énoncés, que ce soit pour des fonctions E(T) et Ag(T)T" en lois exponentielles

(A.23) ou en lois de puissance (A.26), les fonctions de coordonnées prennent la forme générale suivante :

D
E(x,t) =b1 + (b3 +bg)x +bsx> 1(t) =by+2b3t 1(T) = oo (2b4 + 4bsx) (A.29)
T

ou la non-nullité¢ des constantes by et bs est conditionnée au respect des contraintes (A.23-A.25) ou

(A.26-A.28). On obtient alors, en considérant les hypotheses (A.23) (fonctions E(T) et Agr(T) en lois

exponentielles) et (A.25), deux générateurs infinitésimaux supplémentaires notés G4 et Gs et donnés par :
0 1o 0 0 0

Gs=x*— +xTh— (A.30)

Gy=xL yo112 9
S T - oT ox oT

De la méme facon, en considérant les hypotheses (A.26) (fonctions E(T') et Ag(T) en lois de puissance)

et (A.28), on obtient deux autres générateurs notés également G4 et Gs et donnés par :

G —xi+—2T 9 G —x2i+ LN
YT0x T (dva-p)oT 0T ox  d+adT

(A.31)

Les différents générateurs et leurs symétries associées, calculées en suivant la méthode illustrée en section

4.2.3.3, sont présentés dans le Tableau 4.1.
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A.l. Obtention des symétries de Lie des ondes radiatives

A1.2 Cas D(T) =Dy

Lorsque la fonction D(T') est constante, on dispose du résultat :

3D
@ﬁ=4

Er (A.32)
aRrcC

qui suit la forme (A.8) du coefficient. On peut alors réécrire les contraintes (A.9), (A.12) et (A.15) sous

la forme :

n: = DOnxm 2§x =T = é:xx =0, ft = _ZDwa (A33)

en notant que les fonctions de coordonnées &£(x) et 7(¢) ne peuvent pas dépendre de la variable dépendante
T. On peut ensuite montrer que 1I’équation (A.14) contraint la forme de la fonction de coordonnée n(x, ¢, T')
de la méme fagon que pour le cas précédent (€quation (A.22)). On note que la fonction 1(x, ¢, T') est encore
un polyndme de degré 1 en la température dont les coefficients I';(x, ) et I'2(x, ) sont des fonctions
quelconques des variables indépendantes x et ¢. Dans le cas ou ces deux fonctions sont nulles, la fonction
n(x,t,T) I’est donc également et la résolution des différentes contraintes est immédiate.

Supposons a présent que 1’on ait seulement I'; (x, ) = 0. La relation (A.14) nous donne alors :

9 (/lRT3) CICR) (A.34)

oT - I(x,1)
qui est donc une fonction indépendante de la température. On peut montrer que cette contrainte (A.34),

associée a la relation (A.32), meéne au résultat suivant :

dagc
3Dy

A T T
AR(T) = T_g exp (Fl) , E(T)=Epexp (T_l) avec Eyp= AoTh (A.35)

ou 7T est une constante homogene a une température. Les fonctions E(7T) et Ag(T) sont donc des lois

exponentielles de la température. En insérant cette relation dans 1’équation (A.34), on obtient alors :

Io(x,t) =Thw(x,t) (A.36)

Si I’on suppose a présent que I'j (x, 7) # 0, la contrainte (A.14) s’écrit :

P P
I (x, 1) (1 +T-In (ART3)) +Da(x,0) 2 In (/lRT3) = w(x, 1) (A.37)

Sachant que la fonction T'j(x, ¢) est différente de 0, cette équation indique que la fonction I">(x, ) est

nulle sauf si la contrainte suivante est respectée :

(/lRT3)T =0 = E;r=0 (A.38)

Cela revient a étudier I’équation linéaire de la chaleur, qui est la forme de 1’équation (A.1) dans laquelle
on insere les contraintes (A.38). Ce cas particulier a déja été abordé a de nombreuses reprises dans la
littérature (voir par exemple Ibragimov [2006]) et on ne détaille pas ici les calculs menant & ses symétries.

Dans le cas ou I';(x, #) = 0, on obtient alors :
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0 3\ _ o, 1)
(1 +T—In (/IRT )) = s (A.39)

qui est donc une fonction indépendante de la température. Cette équation (A.39), associée a la relation

(A.32), meéne au résultat suivant :

dagrc Ao

AR(T) = AT, E(T) = E;T** Ep =
r(T) = A (T) = Eg avec Ej 3Dy (44 a)

(A.40)

oll « est une constante sans dimension. Les fonctions E(T') et Agr(T) sont donc des lois de puissance de

la température. En insérant cette relation dans 1’équation (A.39), on obtient alors :

Iy (X, t) =

T
(4+a)w(x,t) (A41)

La forme générale des fonctions de coordonnées &, T et  s’écrit :

E(x,t) = by + bsx + baxt + bst, (1) =by+2bst+ b4t2, n(x,t,T) =110, )T +Th(x,t) (A.42)

ol les parametres b; sont des constantes indépendantes. La fonction n(x, 7, T) revét différentes formes
selon le choix des fonctions E(T) et Ag(T). Dans le cas ou les fonctions I'; (x, 7) et I';(x, ¢) sont toutes
les deux nulles, on a simplement 7 = 0, ce qui conduit a la nullité des parameétres b4 et bs. Dans ce cas,

ona:

E(x,t) =b1+bsx, (1) =by+2bst, nx,t,T)=0 (A.43)

Dans le cas ol les fonctions E(T) et Ag(T) sont des lois exponentielles de 1a forme (A.35), on obtient les

fonctions de coordonnées :

f(x, t) = by + b3x + byxt + bst, T(l‘) = by +2bst + b4l‘2 (A.44)
2
t X bs
b1 [[L4 2 s A4
n(x,1) =be—T (2+4D0)b4+2D0x] (A.45)

Enfin, dans le cas ol les fonctions E(T) et Ag(T') sont des lois de puissance de la forme (A.40), on obtient

les fonctions de coordonnées :
f(x,t) = by + b3x + byxt + bst, T(l‘) = b2+2b3t+b4l‘2 (A.46)

1
(4+a)

t x2 bs
(5 + 4Do) by + 2D0x]) (A.47)

Enfin, comme expliqué dans le chapitre 4, on peut obtenir un ensemble de générateurs infinit€simaux

n(x,t,T)=T (b6 -

associés a ces fonctions de coordonnées, en annulant un a un les parametres b;. On obtient toujours trois

générateurs, donnés par :
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P P PR
-9 o9 o .9.,9 A48
1S90 2T 3T TG (A48)

Ensuite, dans le cas de fonctions E(T) et Ag(T') en lois exponentielles de la forme (A.35), on obtient les

trois générateurs supplémentaires suivants :

0 0
Gy=xt— +1°=— - T

t X2\ 9 0 Tix 0 0
A.49
Ox ot ( ) ( )

-+ —]—, Gs5=t— — ———, - —
2 4Dg)or’ 7T "ox 2DooT’ ¢ oT
Enfin, dans le cas des fonctions de fonctions E(T) et Ag(T) en lois de puissance de la forme (A.40), on

obtient également trois générateurs supplémentaires, donnés par :

5
Ga=xt2 -
Rt e T o)

0 T t x>\ 0 0 Tx 0 0

2

el — o+ —, Gs=t— — —, G¢=T— (A50
(2 400) aT’ 0 "9x 2Dg(4+a)drT’ T aT (A-50)

Si on compare ces derniers générateurs donnés par (A.50) a ceux de 1’équation linéaire de la chaleur

[Ibragimov, 2006], on se rend compte qu'on dispose des six mémes générateurs de base. Cependant,

dans le cas particulier ou la contrainte (A.38) est vérifiée, on obtient un générateur supplémentaire noté

Go = Ia(x,1)3/0T ou la fonction I (x, f) vérifie I’équation linéaire de la chaleur. Ces résultats, ainsi

que les symétries associées aux différents générateurs infinitésimaux, sont résumés dans le Tableau 4.2.

A.2 Condition d’invariance pour les symétries d’équivalence

De la méme fagon que pour I’analyse classique, on obtient un ensemble de contraintes sur les
fonctions de coordonnées &(x,t), 7(¢), et n(x,t,T), mais aussi sur € (T, E,Agr) et e2(T, E,Ag). On

obtient, en prenant en compte les différentes dépendances de ces fonctions, 1I’équation suivante :

3

dagrc 4agc €
T ( e - ETft)"'T)? 3R ([EIE P —euR] ( T3+ 3/1RT2) - (3T277 +27° [nr - fx]))

Er Er

4
T3 a3Rc (362T2 +7° [Ezr + [ezAR - nr] + ETEQE] + AR (6T77 +6T% [nr — &) + T]TTTS))

dagc
_Txx

ART? (ElE -7+ GEI—; *Ey Sl T ;_i - %77 —nr+ 2§x) + (ETT]z - 4a3Rc/1RT377xx) =0
(A51)
L’équation (4.112) est une équation polynomiale en les différentes combinaisons de dérivées des variables
dépendantes 7, E, et Ag, que I’on a mises en évidence en couleurs. Etant donné que les fonctions de
coordonnées ne peuvent dépendre de ces dérivées, cette équation ne peut Etre satisfaite qu’a la condition ot
chaque terme en facteur de celles-ci sont nuls. On obtient ainsi un ensemble de 10 équations déterminantes

données par :
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fl‘ = é:XX = O’ E]T = El/lR = EZE = O, nl = nxx = 0 (ASZ)
(eig =) T° = 3T —nr + 216, - Ty, =0 (A.53)
(15 — 11) 3ART? - 32 - T3, — AR (6T77 + 6T [ — £, + nTTT3) =0 (A.54)
e 3
(e1g —11) — .- Tﬂ —-nr+2&,=0 (A.55)
R

Les trois dernieres équations permettent d’obtenir trois contraintes définissant les fonctions de coordon-

nées, que I’on écrit sous la forme :

é:(-x)’ T(t)’ U(T)’ €] (E)’ EQ(T’ /lR) (A.56)
3
(Qéc—m) e, ~e, =mrtpn @, =1 ap=—dr|mr+3(7) | (A57)

Ces différentes équations nous permettent d’obtenir la forme générale des fonctions de coordonnées, sans

aucune contrainte sur la forme des fonctions E et Ag. La suite de I’étude est présentée dans le chapitre 4.
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