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Réesumeé

I-Modélisation de la propagation des ondes dans la couche
de convection solaire

Nous avons contribué au développement d'un code MHD de aiionl numérique en
trois dimensions (SLiM) qui fait propager des ondes lingsia travers une atmosphere
solaire stratifiée et inhomogene. Les inhomogénéités pmeuvelure des champs mag-
nétiques, des écoulements de vitesse,..etc. Le but estudeipdéterminer les carac-
téristiques de ces inhomogénéités a partir des oscillatijoin sont obsevées a la surface
solaire.

Le code étant validé, nous avon$eetué une série de simulations numériques de la
propagation d’'une onde de gravité surfacique (méya-travers un tube de flux magné-
tique vertical de diérentes tailles dans la couche convective solaire. Noussavontré
gue l'interaction du modd-avec le tube magnétique excite les modes du tube. Pour un
tube de taille petite par rapport a la longueur d’onde du miadeest principalement
le mode transversaht=+ 1) qui est excité. Pour un tube de taille moyenne, le mode
transversalrfi=+ 1) et le mode longitudinaing=0) sont excités. Pour un tube plus large,
des modes avec des ordmaglevés sont excités. Une partie de ces oscillations est con-
vertie en mode magnétiquegui se propage le long des lignes du champ.

Afin de pouvoir distinguer entre un modéle monolithique etmodele fibreux d’'une
tache solaire, nous avons simulé la propagation du nfoéléravers un couple de petits
tubes magnétiques identiques (ray®a200 km). Les tubes sont disposés horizontale-
ment ou verticalement par rapport a la direction de propagate I'onde incidente. En
variant la distancel qui sépare les deux tubes, nous avons montré que le coupte hor
zontal compactd/R=2) oscille comme un seul bloc au passage de I'onde incideate,
qui donne une amplitude defflision maximum de l'ordre de deux fois 'amplitude d’'un
tube individuel. Cette amplitude diminue avec 'augmenptatied. Lorsqued n’est pas
tres supérieure a la longueur d’'onde du paquet incidentuless commencent a osciller
individuellement par rapport a I'oscillation globale dwgbe. Dans ce cas, lesftérentes
phases des ondedfilisées par les deux tubes commencent a s’'influencer dansnig cha
lointain pour donner naissance a un#ulion cohérente, ce qui permet a 'amplitude
de difusion d’augmenter a nouveau jusqu’a une valeur légeremé&riaure a celle du
couple compact. Pour le couple vertical, les tubes vontlesdans la directiory simul-
tanément et indépendamment de la longueur d’onde du paupié¢int.

Mots clés: Héliosismologie locale, ondes, champ magnétique, tasbksres, tubes
magnétiques, magnétohydrodynamique, simulations ngonesi
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1 Introduction générale

1.1 Le Solell

Le Soleil est une énorme sphére de plasma dont le diamétremest de 1 392 000 km.
Cette étoile de taille moyenne qui est la plus proche de la& st structurée sous forme
de couches concentriques maintenues par la force de diawita

La figure 1.1 refléte notre compréhension actuelle de latsireisolaire.

On peut y remarquer plusieurs zoned.e coeur au centre qui s’étend sur 25%
en rayon solaire ou siegent les réactions nucléaires queatent le Soleil en énergie.
Cette énergie est transportée vers I'extérieur par rayoantgn partir d’absorption et
re-émission de photons. C’esa zone radiative qui assure ce transfert. Cette couche
s'étend jusqua 70% en rayon solaire et contient 98% de laaniatde.

hromosphére
Coeur ‘
Nucléaire

Zone
radiative

Photosphére - . Zone

Tache

i Trou corenal

Figure 1.1:La structure du Soleil formée a l'intérieur par le noyau au centre, la zufiative, la
zone de convection. A I'extérieur on y trouve la surface qui est fopaééa photosphére ainsi que
des structures telles que les taches solaires, des filaments,..etc. Latrecsphée est formée
par la chromosphére et la couronne.

Au sommet de cette région, la température peut atteindrdlidmside degré Celsius.
Cette température estfisamment “ froide” pour permettre aux ions les plus lourdss (te
gue le carbone, I'azote, I'oxygéne, le calcium, et le fer)tel@r certains de leurs élec-
trons. Ceci rend la matiére plus opaque de sorte qu'il sfiicdé que le rayonnement
passe a travers. Cette chaleur emprisonnée rend le fluidbliasgt convectif, ce qui per-
met finalement da zone convectivede prendre le relais pour le transport de I'énergie
vers I'extérieur par des courants de fluides sous la formelides convectives de tailles
variables qui remontent rapidement a la surface (gramuatsolaires). Cette couche
s’étend jusqu’a environ 130 000 km de profondeur. Au somradadouche de convec-
tion s’étale 'atmosphére solaire qui se compose de la gpbtre, la chromosphére, la
zone de transition et enfin la couronne.

La surface solaire est trés variable et inhomogéne, sigmeedhtense turbulence et
activité magnétique (taches solaires, protubérengeglle est plus dynamique que la
structure internelLa photosphéreest la couche solaire que nous appercevrons a l'oeil
nu, treés fine couche, visible en lumiere blanche et trangpaig rayonnement. La tem-
pérature peut atteindre 6000 K. La surface est composéeatellgtions solaires dont
le diametre peut atteindre 1000 km avec une durée de vie meyads 10 minutesLes
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1.1 Le Soleil

Figure 1.2:Images de haute résolution prisent par le Swedish Solar Telescoped&$) de di-
ametre. La figure a gauche montre une tache solaire réguliére (03 )@@ dans la longueur
d’'onde de la raie spectrale Fe |. Lombre correspond a la zone la phoisrepla structure en fil-
aments est la pénombre. Les granulations photosphériques sont biers\asitilar de la tache.
La figure a droite montre une image ep He la région active AR 9575 dans la chromosphére (22
Aodt 2003). On peut distinguer les spicules qui apparaissent comnpeties structures noires,
des filaments ainsi que des boucles magnétiques. (Crédit: Swedish Sekope SST)

taches solairessont des structures qui sont visibles également dans lagptoére, ces
dernieres sont des régions de forte concentration de chaagpétique. Une tache est
formée de deux régions concentriques bien distinctes:dtenau centre et la pénombre
a la périphérie (Figure 1.2 a gauche). Cette derniere estit@esde filaments alors que
'ombre a une structure quasi-uniforme. Les taches obssreé@t des rayons compris
entre 1800 et 25 000 km. Le champ magnétique de I'ordre de @080 centre décroit
a 1000 G a l'extérieur. Leur durée de vie est de 2 a 3 rotatiol@res maximum (la
pAlriode de rotation Alquatoriale moyenne du Soleil est26 jours).

La chromosphérese trouve a environ 10 000 km au dessus de la photosphéreseElle
compose d’'un gaz tres raréfié, 1000 fois moins dense que tagpieere. Sa température
peut atteindre 1 million de degrés dans les couches les f@uéas. C’est dans la raie
de I'hydrogene alpha Hgu’'on observe le plus de structures dynamiques: des s@pergr
ulations avec une dimension de I'ordre de 30000 km, des plagtour des taches, des
éruptions, des filaments, des protubérances, des spidtitesd 1.2 a droite)La zone
de transition est une couche tres fine et trés irréguliére de I'atmosplodaire juste au
dessus de la chromosphére. La lumiere émise par la zonerdétitra est dominée par
I’émission en ultraviolet des ions C IV, O IV, et Si V. La teénature change brusquement
de la chromosphere a la couronne solaire a travers cetteet@asse brutalement de 20
000 K a 2 millions K.La couronne solaireest une région tres chaude visible lors des
éclipses totales du Soleil sous forme d’un halo lumineugyFe 1.3 a gauche), composée
de gaz trés raréfié d’'une densité environ't@ois la densité de la photosphére avec une
température qui peut atteindre quelques millions de keluexmécanisme de chage
de la couronne est encore un sujet d’actualité en physidageso

Le plasma chaud de la couronne émet des ondes radio ainsiegugybnnements
dans tout le spectre, en particulier dans les rayons X etlles/iolets. Ces caractéris-
tiques témoignent d’'une activité magnétique trés intensbominante et d’'une région
tres contrastée en densité et température. Les obsewvateia couronne ont révelé
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1 Introduction générale

Figure 1.3:Limage a gauche montre la couronne solaire lors d’'une éclipse totale dil Sole
Mars 2006. On peut bien distinguer les jets coronnaux sous forme de fjeitselux. A droite
est une image a haute résolution dans I'ultraviolet extréme prise par Raldsiee spatiale Solar
Dynamique Observatory (SDO) qui montre plusieurs régions active8margent de la surface
et s’étendent vers la couronne solaire sous forme de boucles magsétgatubérances,..ce qui
témoigne de la compléxité de la structure et la dynamique de la couronneit{®a#h van Gorp
a gauche et SDOIASA a droite)

I'existence de plusieurs structures telles que des boutdemétiques, des protubérances,
des jets ainsi que des trous coronnaux (Figure 1.3). Les toronnaux sont des régions
ou le champ magnétique est relativement faible et ouvemettant ainsi au vent solaire
rapide de s’échapper.

Le vent solaire est I'ensemble des particules chargées émises par le.Saetom-
posante rapide du vent solaire (800 /kjnest émise a travers les trous coronnaux alors
gue la composante lente (300 jghest émise a travers les jets coronnaux. L'interaction
de ces vents avec la Terre donne naissance aux orages mage&jui se manifestent
dans la magnétosphére terrestre. La haute températurecdarlanne fait que méme la
force de gravité ne permet pas de retenir ces particuleséghapent du Soleil. Cepen-
dant, I'origine de la composante rapide est encore une sal@aombreux débats. Cette
guestion est reliée notamment a la problématique duftageide la couronne.

1.2 Activité solaire

On définit I'activité solaire comme étant I'ensemble desnaméénes liés au champ mag-
nétique solaire. Lexistence de ce champ fut suggéré a lauiXlX eme siécle par
Bigelow et Schuster qui observaient la structure filameata@ la couronne qui rappelle

la forme des lignes du champ magnétique. En 1908, Georgeddatentra la présence

du champ magnétique a partir de I'observation du dédoubiedes raies spectrales dans

le spectre solaire ket Zeeman). L'écoulement des plasmas chauds a la surface ou a
I'intérieur du Soleil contribue d’'une maniere ou d’'une audr la production du champ
magnétique du Soleil. Le champ global ressemble au changladip, mais en réal-

ité il est plus complexe a cause de la forte distorsion qulditspar I'action conjuguée

des mouvements convectifs et de la rotatidfédentielle. Ce champ magnétique distordu

12



1.2 Activité solaire

Speed (km s!)

1000 ]

ULYSSES/MAG ¢ EIT (NASA/GSFC)
Imperial College i Mauna Loa MK3 (HAO)
®0utward IMF LASCO C2 (NEL)
Inward IMF

2002/12/02 19:26

Figure 1.4: A gauche une image de l'instrument LASCO C2 du télescope spatiale SOHO qui
montre plusieurs jets coronnaux ainsi qu’'une énorme éjection de massaleo(CME) sous la
forme de “ bulles” magnétiques qui renforcent le vent solaire et quifsomées par un processus

de reconnexion magnétique. La figure a droite montre les vitesses darhapt du vent solaire,
mesurées par la sonde spatiale Ulysse, en fonction de la latitude du Soléii@tepde minimum
d’activité solaire. La distingtion entre vent rapide et lent est visible aganide la latitude 15°.
(Crédit: SOHQLASCO-C2 ESANASA a gauche et ESAILYSSE a droite)

peut émerger a la surface et donner naissance a deux tatdiesssie polarités opposeées.
Il existe aussi des champs magnétiques plus faibles, i@ plarfacon non uniforme sur la
surface solaire. Le probleme de la dynamo solaire considéaontrer la compatibilité
entre le processus de la formation du champ magnétique aeghelle et les obser-
vations du cycle solaire. Ainsi, les taches solaires samd’des sources principales de
I'activité solaire. L'étude des taches a permis de mettrévedence un cycle qui s’étend
sur une période d’environ 11 ans : le cycle des taches ssj@inaque 11 ans, on observe
un maximum de nombre de taches sur la surface solaire. La mpélaeté se conserve
durant tout un cycle et s’'inverse au cycle suivant, ce n‘espres deux cycles, c’est a
dire apres 22 ans environ, que des polarités identiquedreeivent, on peut considéré
donc que le cycle des taches solaires est en réalité de 2avdrme Les observations ont
montré aussi que la position des taches solaires varie détladle 33 jusqu a I'équateur
durant le cycle.

1.2.1 Manifestations de I'activité magnétique a la surface

Le champ magnétique solaire se manifeste des plus pethiefiexaux plus grandes. A
la surface, les structures magnétiques apparaissensr{tahes ou pores) ou brillantes
(facules). Le champ magnétique prend naissance sous l& fdentubes de flux magné-
tique avec des intensités qui varient de 1 a 3 kG. La régartiti champ magnétique en
surface est déterminée par les mouvements convectifs de fliains les cellules de super-
granulations. Ces mouvements concentrent les lignes desfaxxx bords des cellules.

13



1 Introduction générale

Dans un tube cylindrique en équilibre de pression avec leméxtérieur non magné-
tique, on a I'égalitépe = p; + B?/(2uo). B?/(2uo) étant la pression magnétique. Le résultat
est que la pression gazeuse a l'intérieur du tube magnésisju@férieure a la pression
gazeuse du plasma dans lequel ce tube est immergé, aippiatiaon des champs mag-
nétiques dans la photospheére résulte de la poussée d’A¥dkiniu plasma sur les tubes
de force. Le temps mis par le tube pour atteindre la surfaicd @stant plus court que
le champ magnétique est plus élevé, il dépend aussi de lanutetir a laquelle le tube a
été formé. Les temps d’ascension varient, selon les aytenn® deux mois et dix ans.
Lorsque le tube émerge a la surface, il peut former des taubiess si le champ mag-
nétique est assez fort pour bloquer la convection, sinonnhé naissance a des petites
structures brillantes.

Déterminer la structure du champ magnétique a l'intérienBaleil ainsi que le champ
de vitesse subphotosphérique des taches solaires et dggrsunulations est tres impor-
tant pour comprendre l'origine et la dynamique de ces sirastet prédire par la suite
d’éventuelles éjections de masse coronale CMES ou érumases qui peuvent avoir
un impact sur la Terre. Les processus de réffeament de la couronne sont aussi in-
timement liés aux structures locales du champ magnétiguémargent de la surface
solaire. Les écoulements de vitesse a grande échelle éridat du Soleil sont a la
base de la compréhension de la dynamo solaire. En outre, led 8t la seule étoile
gu’'on peut observer et étudier en détails. Notre étoile ast étoile typique qui est
située dans la séquence principale du diagramme H-R, paégoest, toute les infor-
mations qu’on apprend du Soleil comme I'abondance des éltsmia température et la
pression, I'épaisseur de la zone de convection et la zonetirag] le profile du flux mérid-
ional et rotationnel, I'évolution du magnétisme, etc, somiciales pour comprendre les
autres étoiles de la séquence principale et vérifier les lepdéellaires. Cependant, ces
propriétés internes qui ne sont pas accéssibles par l\editg@n directe ne sont acces-
sibles que pafheliosismologie Ainsi, cette discipline est 'unique moyen pour sonder
I'intérieur de notre étoile et résoudre une partie des éagyposees par la physique solaire
(Zhao 2004).

Dans ce qui suit, on va introduire I'héliosismolgie globples locale et présenter les
résultats les plus importants obtenus par cette technique.

1.3 L’héliosismologie globale

Les oscillations solaires de 5 minutes ont été observéadagptemiéere fois par Leighton
et al. (1962). Ces auteurs ont remarqué une variation predjuasi-sinusoidale de 3 a
8 minutes au niveau de la surface solaire avec une amplieid8@D nfis environ. Dix ans
apres, ces oscillations ont été interprétées comme étarmhanifestation d’ondes acous-
tiques qui sont piégées au dessous de la photosphére et sonséquence de la superpo-
sition d’un grand nombre d’oscillations élémentairesnmades normaux d’oscillations
(Ulrich 1970, Leibacher & Stein 1971). Deubner (1975) a acomdi cette hypothése plus
tard en établissant par I'observation d’'une relation elatigériode et la longueur d’onde
de chacun de ces modes d'une part, et la vitesse du son ai€intélu Soleil d’'une autre
part, ce qui permet de sonder les propriétés de l'intéris8aleil, comme la vitesse de ro-
tation interne (Duvall et al. 1984) et la vitesse de varratio son (Christensen-Dalsgaard
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1.3 L’héliosismologie globale

Figure 1.5: La figure a gauche montre un diagramme du rayon de ray pdidrefites ondes
acoustigues modp-a l'intérieur du Soleil. Ces ondes sont réfléchies a la surface a cause du
décroissement de la densité. La vitesse du son augmente avec la puwfoadgi fait courber le
rayon de ray a l'intérieur. L'angle avec lequel I'onde est réfléchierddine le degré de pénétration

de cette derniere. La figure a droite montre la résonance d’une ondstigee a l'intérieur du
Soleil (simulation). Les modes propres sont définit par les trois nombkas. Dans cette image,

le nombre radiah = 14, le nombre angulaire= 20, et le nombre azitumah= 16. La fréquence

de ce mode est déterminée a partir des données de I'instrumeSRIBD qui est de 2935.8§-
0.2uHz

et al. 1985). Ceci marque le débutldesliosismologie globale
L'intérieur du Soleil semble parcouru par deux modes dizdmns diférents:

e Les modes de gravité interne ou maglelont la force de rappel est celle de la
poussée d’Archimede, attribué a des ondes de gravité quipecaient selon la
théorie, la zone radiative, mais qui n’ont pas encore étérobss.

e Les modes de pression ou le mop@coustique, il correspond aux oscillations de
5 minutes qui sont bien visibles au niveau de la surface.

Les modesf sont des ondes de gravité surfacique qui sont observéesddaesdu Soleil
mais avec des images de haute résolution. La force de rappglo# cas est la gravité.

Les modes normaux d’oscillation

Le Soleil est une énorme cavité résonante pour les ondestapoes; la température
augmente avec la profondeur, ce qui accroit la vitesse dupsorconséquent, les ondes
qui se propagent vers l'intérieur depuis la surface seddractées horizontalement et vont
revenir a la surface. A la surface elles seront de nouveachédl a cause de la diminution
brutale de la densité. Le chemin parcouru par I'onde esti@gpenmunément le rayon de
ray (Figure 1.5 a gauche). Les oscillations a la surface deilSont mesurées le long de
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1 Introduction générale

la ligne de visée a partir du décalage Doppler des raies ofptisn du spectre solaire et
aussi a partir de la variation d’intensité d’une raie setrUne facon de représenter ces
oscillations est de les écrire comme une somme d’ondesrsitires ou le signal observé
au point ¢, 9, ¢) a l'instantt est donné par (Giles 1999)

f(.6,6.8) = > Qanéun(r, 6. ¢) expilwnnt + annl). (1.1)

nim

Les trois nombres entiers |, m désignent chaque mode et sont le nombre radial, le
nombre angulaire et le nombre azimutal respectivement.r Bloaque modea,, est
I'amplitude, wnm €st la fréquence propre e}, est la phase. La fonction propre spatiale
est dénoté&,, pour chague mode. Pour une symétrie sphérique, les fosqgbiapres
peuvent étre séparées en une fonction propre radjaée une fonction angulaire qui est
I’'harmonique sphériqu¥

fnlm(r’ 0, ¢) = fnl(r)Ylm(a’ ¢) (1-2)

La surface peut se décomposer en une somme d’harmoniqueEsgg@s pour chaque
instant d’observation (Figure 1.5 a droite)

La puissance du spectre du signal acoustique montre ded@ig&sonance pour des
fréequences temporelles particulieres pour chaque paiji¢. (Ces pics identifient les
fréquences propres,, des modes normaux qui seront utilisés par la suite pour sonde
I'intérieur du Soleil. La procédure basique est d’identifes fréquences propres pour les
différents modes normaux et aprés inverser ces mesures pouroyniete particuliere a
I'intérieur du Soleil comme la vitesse du son (Giles 1999).

Les succés de I'héliosismologie globale sont nombreuxeRample cette méthode a
révélé que la zone radiative semble tourner rapidement @amsolide sans rotation dif-
férentielle, ce qui laisse a penser qu’il existe une régmtrahsition entre cette zone et la
zone convective, sous forme d’une discontinuité situéé@@yon solairela tachocline
Cette région n’a pas encore été observée, mais elle sembla&lef de la dynamo so-
laire. Cependant, I'héliosismologie globale ne peut pasmdpe a toutes les questions
qui restent posées. Cette méthode est utilisée pour démriagpropriétés internes du
Soleil en fonction du rayon et pour une latitude fixe, done furnit des informations en
deux dimensions, alors qui@éliosismologie localeest capable de sonder l'intérieur du
Soleil en trois dimensions. Ceci est trés important pouuntiétde I'activité solaire qui est
vue a travers la dynamique des structures magnétiquesedgsitha surface solaire comme
les taches solaires, les plages,...

L’héliosismologie locale est utilisée également pour messies champs de vitesse
comme pour les supergranulations, mais aussi les inhoradgérde température et de
densité (Gizon et al. 2010).

1.4 L'héliosismologie locale

L'héliosismologie locale englobe diverses méthodes diaeades données (Gizon 2003,
Gizon & Birch 2005, Gizon et al. 2010):
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Figure 1.6:A gauche une coupe a une fréquence constante 3.1 mHz a travers ntliagen
trois dimensions du spectre de puissance qui est a droite. La flecheénuiee la direction du
flux de vitesse. Les ffiérents anneaux correspondent aukédents modes d’oscillation (nombre
radialn). Les anneaux avec un largesont les plus influencés par le flux de vitesse par rapport a
ceux avec uik petit.

1.4.1 Lanalyse ring-diagram

Proposée par Gough & Toomre (1983), Hill (1988), cette md¢hest inspirée directe-
ment de I'héliosismologie globale. Elle consiste a mesieerfréquences locales des
oscillations en analysant une petite portion de la surfatars. Ainsi, dans le domaine
Fourier @, ks, ky), les modes de fréquences vont changer avec le champ dsevitesl a
travers I'advection des ondes (Figure 1.6). Cette méthodeupsériquementféicace et
elle a donné des résultats importants, notamment la casteldamps de vitesse interne
et autour des zones actives a la surface solaire (Haber2&@). Elle permet de sonder
jusqu’a 30 Mm du sommet de la couche de convection. Une catteis dimensions peut
étre obtenue par la suite en combinant les portions d’espamsinantes. Cette méthode
est utilisée eégalement pour étudier les variations locddssfréquences acoustiques no-
tamment dans les régions actives (Rajaguru et al. 2001), amatsune faible résolution
spatiale.

1.4.2 Lanalyse Fourier-Hankel

L'analyse Fourier-Hankel est un outil important pour éande champ d’onde autour des
taches solaires. En particulier cette méthode a été aifigéir étudier I'absorption des
modesp par les régions actives (Braun et al. 1987, Bogdan et al. 1998)rBt995).
Cette analyse est réalisée en utilisant les coordonnéesidglies dont le point d’origine
est situé au centre de la tache solaire. Le champ d’ondew#bdans une région annulaire
autour de la tache solaire est décomposé en composant@stestet sortantes en utilisant
la transformée de Fourier-Hankel. Ainsi, le signal est $afisrme (Gizon & Birch 2005)
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1 Introduction générale

SLn(0. 0. 1) = [ An(L. )HP(LO) + Br(L, v)HES(LE)] | ™20, (1.3)

oumest le nombre azimutal, = (I(1+1))"?, | est le degré de 'harmonique sphérique,
v est la fréquence temporelld&? sont les fonctions de Hankel du premier et du second
ordre. Aq(L,v) et By(L,v) sont les amplitudes complexes des ondes entrantes et sor-
tantes respectivement. Les amplitudes et les phases dastestet sortantes sont com-
parées afin de caractériser I'interaction des ondes aveache tsolaire. Le cdicient
d’absorption de I'onde entrante par la tache solaire eshidgi

Pout — Pin 1- |Bm(L, v)I?
Pout |Am(L, v)I?’
ou P;, et Py sont les puissances entrantes et sortantes respectiveidanalyse
Fourier-Hankel permet également de mesurer le déphastgd’ende incidente et 'onde
sortante. Cette méthode est tres importante pour compréimtieeaction des ondes avec
les taches solaires (par exemple Gizon et al. (2009)). Etletde également pour déter-
miner le flux horizontal sortant associé a la région active.

am(L,v) = (1.4)

1.4.3 L’holographie acoustique

Cette méthode est analogue a celle de I'holographie optidtlee consiste a imager
I'intérieur du Soleil en utilisant la puissance acoustiqgee particulier au dessous des
régions actives. Cette technique a été développée par yigd8zaun (1997) et égale-
ment par Chang et al. (1997) (I'imagerie acoustique).

L'observation du champ d’onde (par exemple la vitesse Dap la surface solaire
est utilisée pour estimer le champ d’onde a l'intérieur dieffoDeux estimations sé-
parées sont obtenues en observant le champ de 'onde qunsaidasens du temps ou
dans le sens inverge. Ces deux estimations sont appellées egreddiopt ingression
H_ et sont données par I'expression (Zhao 2004)

H+(r,z,v):fdzr’G+(r,r’,z,v)¢//(r’,v), (1.5)
P

ou y est la perturbation acoustique de fréqueneéela positionr’ a la surfaceG, et
G_ sont les fonctions de Green qui décrivent comment I'ondduéva travers le temps
(ou dans le sens inverse) entre les positioasr’ et pour une profondew En calculant
I'egression et I'ingression, les anomalies acoustiquésaguot associées aux régions ac-
tives seront détectées. Cette technique a été utiliséenégalgoour détecter des régions
actives assez larges qui sont situées de l'autre face dil Qotelsey & Braun 2000),
notamment en utilsarithéliosismologie temps-distancéParagraphe 1.4.4) a travers la
fonction de corrélation (Zhao 2007). La corrélation entegrssion et I'ingression du
signal fournit la dfférence de phase. La fonction de corrélation est donnée pao(Z
2004)

C(r,zt) = fdt’H_(z, r,t)H,(zr,t' + 1), (1.6)

out est le décalage de temps entre les deux sighust H_. La différence de phase
donne des informations sur la dynamique des régions activesmne détecter les champs
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Figure 1.7:A gauche, le diagramme du rayon de ray des ondes qui interagissenaaxene
active située dans l'autre face du Soleil. Ces ondes vont subir un |épliasage causé par
'inhomogénéité au sein de la zone active, ce qui permet de déceler ggitia sbus la forme
d’'une anomalie acoustique. A droite des images GONG (Global Oscillation Ke@wup)
de l'autre face du Soleil (fond claire) combinées avec des images de toggam@me de la face
visible (fond plus foncé) prisent pendant 12 jours. Chaque cartndsinction de la latitude et la
longitude de Carrigton du Soleil. La région active NOAA9503 est visiblesdiaface invisible par
la technigue de I'holographie acoustique, puis elle apparait dans la ifsbke\apres la rotation
du Soleil. (Crédit: NASAESA a gauche et GONG a droite)

de vitesse au dessous de cette région. Les supergranslaiiique le champ de vitesse
autour des taches solaires sont révélées en utilisant laertgahnique. Afin d’'interpréter
la carte de l'autre face du Soleil en terme de variables plogs, Gonzélez Hernandez
et al. (2007) ont proposé de calibrer les images de I'autre évec I'image d’'une zone
active avant et apres son passage dans l'autre face.

Des simulations numeériques sont utilisées pour testee caéthode (Hartlep et al.
2008), mais aussi pour mieux comprendre et interpréternegyés de I'’holographie
acoustique. La figure 1.7 a droite montre une large régioneabtOAA 9503 qui est
détectée dans la face invisible du Soleil en AoQt 2001, ali2ésurs elle apparait dans la
face visible, ce qui démontre la fiabilité de la technique'ld@dgraphie acoustique pour
déceler les zones actives les plus larges et pouvoir prpdiréa suite la météo spatiale
et prévenir a I'avance le danger des puissantes éjectiommdse coronale CMEs ou des
éruptions solaires qui peuvent atteindre la Terre.

1.4.4 L’héliosismologie temps-distance

Cette méthode a été developpée par Duvall et al. (1993). Ibeipga de base de cette
méthode consiste a extirper des informations sur la streigtierne du Soleil a partir
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Figure 1.8:La fonction croisée théorique de corrélation pour les mgues-fonction du temps
de corrélation ainsi que la distance qui sépare les deux points. Cerdiagrast connu aussi sous
le nom du diagramme temps-distance. La fonction temporelle de corréati@surée aux points
1 et 2 définie pacC(1,2,t) = f o(Lt)p(2,t' + t)dt’. Cette fonction est tracée pour un modéle
sphérique et symétrique, ainsi, C(1,2,t) va dépendre seulement ded’drstdnce entre les points
1 et 2 et il est symétrique par rapport au temps de corrélati@izon 2003).

du temps que mettent les ondes solaires pour voyager enirkepdénts a la surface a
travers l'intérieur du Soleil suivant le rayon de ray (oypmoximation de ray). Ainsi,
en parcourant les fiérentes couches solaires, des inhomogénéités de tenmpéragu
vitesse, de pression ou de champ magnétique peuvent ldesstaces sur cette trajectoire
en modifiant le temps de parcours des ondes. Plus la sépenatiaontale entre les deux
points est grande, plus I'onde acoustique pénétre profoedé Le mode de gravité
surfaciquef qui se propage a la surface est utilisé pour sonder le Soéslge la surface.

Cependant, le signal qui est mesuré Pautre point ne provient pas forcément du
point de référence qui est le point source, c'est possiblérgsulte de la superposition
d’autres ondes produites par d’autres sources, d’'ou leurec la fonction temporelle
de corrélation déja introduite dans le paragraphe prététiéquation 1.6). La figure
1.8 montre une fonction de corrélation croisée entre deunxtpd et 2 pour un modele
sphérique symétrique en fonction du temps de corrélatida distance qui sépare les
deux points. La premiere arréte correspond a des ondestagmssqui se propagent
entre les deux points sans une réflexion additionnelle ssutttace solaire. La deux-
ieme arréte correspond aux ondes qui arrivent aprés ungioéflsur la surface solaire.
Les autres arrétes a plus grand temps résultent des ondagigent aprés multiples re-
bondissement. La branche qui est associée a la deuxiente eoréespond aux ondes
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réflechies a travers la face lointaine du Soleil. Dans lagiges applications, seulement
les temps de parcours directes (la premiére branche) sanirése Les inhomogénéités
locales dans le Soleilfiecteront le temps de parcourgfdremment selon la nature de
la perturbation. Par exemple, les perturbations de teryrérat d’écoulement ont des
signatures tres ffierentes. Pour deux points donnés a la surface du Soleil,, 1esteInps
de parcours pour une perturbation de température est erafjérdependant de la direc-
tion de propagation entre 1 et 2. Cependant, un écoulementaecomposante dirigée
suivant la direction 1» 2 brisera la symétrie du temps de parcours pour les ondegqui s
propagent dans les directions opposées: les ondes seel@aes rapidement le long de
I’écoulement que dans le sens inverse. Les champs magegtigunnent naissance a une
anisotropie de vitesse des ondes et seront caractérisésgautre signature du temps de
parcours qui n’est pas encore observée (Gizon 2003).

Techniguement parlant, I'héliosismologie temps-distaest basée sur la mesure de
la corrélation entre les signaux Doppler de deux paipttr, a la surface solaire (Gizon
et al. 2010)

T
C(ry, rp,t) = j(; d(ri, )p(ro, t' + t)dt’, (1.7)

ou la diférence de temp$ mesure combien le signal est décalé par rapport a l'autre.
T est la durée totale de I'observation.

La deuxieme étape est la procédurd’awersion du temps de parcours afin de déter-
miner la structure interne et I'écoulement a I'intérieur@hleil notamment au dessous des
taches solaires (Kosovichev 1996, Kosovichev et al. 200@xiste plusieurs méthodes
d’inversion, mais en général elles sont données a partir gdiadele solaire bien déter-
miné et en supposant connaitre approximativement la fumcté corrélation des bruits
qui contribuent au signal observé du temps de parcours. Cié®des peuvent étre a une
dimension jusqu’a trois dimensions.

Gizon et al. (2000, 2009) ont utilisé I'héliosismologie fesrdistance du modépour
étudier des écoulements de vitesse 2 Mm au dessous de laessdtaire. En com-
parant leur résulat avec les résultats fournis par I'olzgen directe a partir des mesures
Doppler, ils ont validé la méthode d’inversion pres de ldame. La figure 1.9 a gauche
montre des écoulements horizontaux de vitesse a une pefomig 1 Mm en utilisant
la méthode d’inversion pour le mode- La tache solaire dans la figure a été observée
le 06 décembre 1998 avec une résolution spatiale de 3 Mm. bulenent horizontal
sortant autour de la tache solaire a été détecté avec unéwde@utour de 500 f8. Une
forte corrélation a été trouvée entre la mesure moyenne gyplBmgramme et la pro-
jection des vecteurs flux de vitesse sur la ligne de visée. ddhgbserver également les
supergranulations qui sont révélées par le flux de vitessedmal.

La figure 1.9 a droite est une vue en trois dimensions de latsteide la température
et du flux de vitesse au dessous d’une tache solaire révélé¢aglasismologie temps-
distance. La température est obtenue a partir d’'un modéla diéesse acoustique. La
couche pres de la surface de couleur bleu montre une tempgévaesse du son inférieure
a la valeur moyenne a la méme profondeur dans le reste de éacoonwective. Un flux
de vitesse décendant a été révélé dans cette région. Laaage la plus profonde est a
une températuyeitesse du son plus grande par rapport a la valeur moyenrselaaone
convective pour la méme profondeur. Un écoulement de w@thesizontal sortant a été
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Figure 1.9:A gauche, Une carte de I'écoulement de vitesse horizontal (les fleahts)r d'une
tache solaire le 06 Decembre 1998 obtenue par la méthode temps-distaélbesisimologie.
Cette carte est superposée sur une carte du champ magnétique quseatigae de visée et tron-
qué &+0.5 kG. Le flux de vitesse sortant de la pénombre (en rouge) de la tdeire sst bien visi-
ble. Des cellules de supergranulations sont également révélées pamle db vitesse (Gizon et al.
2000). A droite une carte en 3-D qui montre la structure de la températieqam|’écoulement
au dessous d’'une tache solaire obtenues par la technique temps-diS@rtgMDI).

décélé entre la zone bleu et la zone rouge. Dans cette régidlux de vitesse ascendant
a été révélé également (Zhao et al. 2001).

Malgré les bons résultats donnés par I'héliosismologiallaette méthode reste lim-
itée a cause du champ magnétique qui n’est pas inclu dansdeeh Ainsi, on peut croire
les résulats obtenus dans les régions du Soleil calme canisrévelent des informations
sur les écoulements et la variation de température. Ceperians les taches solaires ou
regne un puissant champ magnétique, l'interprétation deséks est souvant ambigie et
contradictoire.

Certaines approximations qui sont utilisées dans I'hémsiogie temps-distance ne
sont plus valides dans le cas d’un fort champ magnétique rtareopeut pas écrire ce
dernier comme une perturbation de premier ordre. Pour dére®isupérieurs, cette
théorie devient non linéaire, dans ce cas on peut pas utiisprocédure d’inversion
pour inférer la structure interne de la tache solaire. Dégisas analytiques explicites
n’existent pas vu la complexité du probleme. Méme la teamide I'inversion linéaire
ne permet pas a I'héliosismologie actuelle de sonder catietsre avec une précison
sufisante pour distinguer entre le modele monolithique et leatefibreux des taches
solaires.

De plus, dans la théorie de I'héliosismologie temps-distate terme du champ mag-
nétique et celui de la variation de température figurent ttamgme équation (terence
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du temps moyetn), Par conséquent, on ne peut pas savoir si une variationnale te
pérature, par exemple dans la figure 1.9 a droite, est cawsda présence du champ
magnétique ou par d’autres causes externes. De méme palissapt flux de vitesse au
dessous de la tache solaire s'’il est le produit du champ ntiggeéou s'il est I'défet de
I’émergence du tube de flux magnétique.

1.5 Motivation et présentation de ce travalil

La modélation de la propagation des ondes dans la couchendeatmn solaire semble
étre une option sérieuse pour (i) Tester la fiabilité des otk héliosismiques (par exem-
ple Jensen & Pijpers (2003)). (ii) Resoudre les résultatsradittoires. (iii) Interpréter
les données observationelles.

Avec la simulation numérique, on peut séparer tféste du champ magnétique par rap-
port aux autresféets comme la variation de température, écoulements et fluxakse,
et estimer par la suite le degré de contribution de chaffeesur le champ d’onde.

Une comparaison entre les résultats de la simulation ngoeerie la propagation
des ondes a travers une tache solaire et des données reelles des observations va
permettre de révéler la structure du champ magnétique aaigflace et ainsi connaitre
le modeéle le plus approprié pour décrire une tache solaire.

C’est dans ce contexte que nous avons contribué au déveleppdian code de sim-
ulation numérique en trois dimensions pour étudier I'iatdion des ondes linéaires avec
des inhomogénéités dans une atmosphere stratifiee. Lagseemotivation de ce travail
est d’abord comprendre et quantifier I'interaction enteedades de surface solaire avec
les structures magnétiques telles que les tubes de flux rmique&t les taches solaires.
La seconde motivation est d’interpréter les observatidassedonnées héliosismiques a
la lumiére des résultats obtenus.

Aprés cette breve introduction, nous allons discuter dar@hapitre 2 la nature des
ondes qui peuvent étre excitées dans une structure mageédériver les équations des
ondes linéaires dans le cas général de présence d’'un chagmgétisge et d’'un écoule-
ment de vitesse. Nous allons par la suite décrire le codenal@ation numérique SLiM
ainsi que les méthodes numériques et les approximationsoguiutilisées dans le code
pour résoudre les équations de la propagation des ondes. |®ahapitre 3 nous allons
tester le code par rapport a des solutions analytiquesesaéin de le valider. Dans le
chapitre 4 on va simuler la propagation du mdd&+travers des tubes magnétiques mono-
lithiques de diférentes tailles et observer les modes d’oscillations quigeat Etre excités
a l'intérieur de ces structures a partir de leur signatismigjue. Le chapitre 5 sera con-
sacré a I'étude de la propagation des ondes a travers un belesdentubes magnétiques
identiques. Le but est de pouvoir distinguer entre le modeeolithique et le modele
fibreux en observant le champ défdsion des ondes. Le cas d’'un couple de tubes mag-
nétiques sera largement traité. Enfin, on va conclure dacdisdpitre 6 en résumant les
principaux résulats obtenus et discuter comment pouvaeieldgper et élargir ce travail
dans le futur.
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2 Simulation numerique de la
propagation des ondes linéaires
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2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

2.1 Osclillations dans les taches solaires

Il est admis en général que les oscillations du Soleil caloné excitées par la convection
solaire turbulente. Le spectre de fréquence et les vanstiemporelles des ondes dans
I'ombre d’une tache solaire est trés similiare au Soleilmglsauf que la puissance des
ondes est réduite. Une explication naturelle de fet est que les ondes a l'intérieur de
cette structure magnétique sont guidées et modifiées parddssp externes. En dépit
de la présence d’un fort champ magnétique dans les tubesxdadignétique et les taches
solaires, les modeéles de la magnétoconvection indique guenvironnement peut étre
convectif (Schussler & Vogler 2006), et donc il peut géndérson tour des ondes.

Les oscillations dans une tache solaire se divisent enatsails de 5 minutes dans la
photosphere, et les oscillations de 3 minutes dans la clsphgoe, ainsi que des oscilla-
tions dans la pénombre. Des observations récentes ontéprerces oscillations peuvent
étre la manifestation du méme phénoméne physique (Tzio&tial. 2006, 2007).

Les vitesses caracteéristiques des ondes changent deuptusielres de grandeur le
long de la photosphere et la chromosphere des taches solaies ondes se propagent
également a travers la région ou il y a égalité entre la \atdsslfvén et la vitesse acous-
tique (c = a). Dans cette région, la conversion et le couplage enfférdints modes prend
place (voir Annexe D). En outre, le champ magnétique ainsilgs variables thermody-
namiques montrent d’'importants gradients dans les dmesthorizontales et verticales.
Ces propriétés rendent la modélisation réaliste des ondssceanilieu tres diicile et par
conséqguent acceéssible uniqguement via les simulations nigueé directes (Khomenko
2009).

2.2 Les équations de base de la MHD

La propagation des ondes dans la zone convective du Soleilirinteraction avec dif-
férents milieux est étudiée en utilisant une simulation étgue en trois dimensions. Les
équations fondamentales des ondes linéaires qui sont adadieece code sont obtenues a
partir des équations perturbées de la magnétohydrodynemiq

La magnétohydrodynamique ou la MHD est une branche de laqig/permettant
d’étudier les propriétés des conducteurs fluides. La teé@dHID est basée sur les équa-
tions de I'hydrodynamique auxquelles il faut ajouter lesatens d’évolution du champ
électromagnétique. Les courants induits dans le milieuifiend la structure du champ
magnétique. Ce dernier donne naissance a des forces méesanigiLa leurs tours mod-
ifient le mouvement de la matiére. Une description des plagmaala MHD nécessite
gu’ils puissent étre considérés comme des milieux contegtusssimilables a un fuide
unique. La MHD repose sur une vision hydrodynamique du pdaisiciuant toutefois les
forces de Laplace dues a I'action du champ magnétique sapleants. La “fermeture”
du systéme se fait a travers une loi d’Ohm reliant la denstéalirant et donc les mou-
vements de la matiere au champ électromagnétique.
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2.2 Les équations de base de la MHD

L'évolution du champ électromagnétique est déterminééegarquations de Maxwell:

V-B=0 (2.1)
V- E = 4np, (2.2)
10B
VXE=—-——— 2.3
% c ot (23)
1 0E
VxB=—-41d + —|. 2.4
X C(ﬂ' +8t) (2.4)

L'équation 2.1 exprime I'absence des monopoles magnétjqelle démontre égale-
ment la nature solénoidale du vecteur champ magnétiqueelatian 2.2 est la loi de
Gauss (ou de Coulomb). La relation 2.3 est la loi de Faraday.a @uassi I'équation
d’Ampere 2.4 qui nous informe du champ magnétique géneraupardistribution de
courant donnée. En MHD, la contribution du courant de déplente,0E /ot est tres
faible.

On peut ajouter a ces équations I'équation de continuité 2.5

op 3
Vv =0 (2.5)

Cette relation exprime le principe de la conservation de lss@a

En combinant laloid’Ohnd = o(E+vxB), I'équation de Faraday et la loi d’Ampére,
on obtient une relation trés importante qui est celle duspart du champ magnétique et
qui reliev a B, appellée aussi équation de I'induction.

B
6——V><(v><B)—V><(nV>< B)

ot
~ V x (vx B) +nV?B (2.6)

oun = (ueo)~* est la difusivité magnétique.

Cette équation décrit I'évolution spatiale et temporelledamp magnétique dans un
fluide conducteur en connaissant I'expressiorv@e a partir de conditions intiales bien
spécifiques. Les deux termes du membre de droite sont deerdifi@rente: Le premier
terme correspond au mouvement d’advection des lignes dugla@ec le plasma. Le
second terme représenteffet de dissipation du courant électrique qui se traduit par la
diffusion des lignes du champ magnétique.

On peut construire un nombre sans dimension qui indiqueakama est en régime
diffusif ou advectif. SoiD est une échelle de distance typique de la variation du champ,
est le temps caractéristique associé. En faisant le ragpsrintensités des deux termes,
on obtient

Vx(vxB) VB/D VD

= = —. 2.7
nV?B nB/D? g 2.7)
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2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

Ce rapport est le nombre de Reynolds magnétiRiye %.

SiRm < 1, on a un régime magnétique défdsiondB/dt = nV2B.

SiRm> 1, on a un régime magnétique de convecti@ ot = V x (v x B).

Ce nombre est analogue au nombre de Reynolds utilisé en méeateq fluides pour
déterminer si un fluide est en régime turbulent ou non.

Dans le cadre de la MHD idéale, le nombre de Reynolds magméégutres grand
devant I'unité. Cela signifie que le milieu est régie par lesiv@mnents de la matiere et
gue les €ets dissipatifs sont insignifiants. L'équation d’inductidevient alors

8 =V x (vx B). (2.8)
ot
Un théoréme énoncé par H. Alfvén montre gu’a l'inverse dumégde difusion ou
les lignes de champ magnétique peuvefiiugder a l'intérieur du plasma, le régime de
convection fait que les lignes de champ sont “gelés” dansa@geme, c’est a dire qu’elles
sont transportés par le plasma.

2.2.1 Equation de la dynamique

Les forces qui s’exercent sur le systeme sont données paiati®n de la dynamique

a(5[\/)+V-T:pg+v-‘r (2.9)
ou
2
T:pv®v+(p+E)I—B®B (2.10)
8r 4

est le tenseur de la tension MHD.

Les termey ® v et B ® B représentent un produit dyadique et | est la matrice identit
3x3.

Le termepv ® v est le tenseur des contraintes de Reynolds. Le teBf81£)1 etB ®
B/4n sont le tenseur d’expansion isotrope et le tenseur de tedsichamp magnétique
respectivement.

Le dernier terme dans le membre droit de I'équation 2.9 dsirtae de viscosité. Les
composantes du tenseur des contraintes visqueupesr un fluide compressible sont
données par

ov, 5Vj 2
i=ul—+——-=6i(V-Vv 2.11
Tij 'u(an ox 3 Ij( )| ( )
ou u est la viscosité dynamique éf est le symbole de Kronecker. La viscosité
dynamique est liée a la viscosité cinématique par la relatie pv;s.

2.2.2 Equation de I'énergie

La densité de I'énergie totate= 1pv* + B?/8r + pe est composée des densités d'énergie
cinétiquepv?/2, d’énergie du champ magnétigBé/8r et d’énergie internpe.
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2.3 Equations des ondes linéaires

Son évolution est décrie par I'équation d’énergie

oe

— V.S
ot

1
= 4—V-(B><nV>< B)+V-(v-7)+ V- (KVT)
TT
+ p(g-V) + Qrad, (2.12)
ou Sest le flux d’énergie donné par

B? 1
S=v|e+p+—|--—B(v-B). (2.13)
8] 4n

Dans I'équation 2.12T est la températureK est la conductivité thermique. Le
premier et le second terme dans le membre droit de I'équatibd sont la dissipation
ohmique et visqueuse respectivement.

Qrag €st le taux de réchéliement radiatif. L'équation de transfert radiatif (RTE) tdoi
étre résolue afin d’évaluer ce terme.

Le systeme d’équations MHD cité ci-dessus doit étre corggér I'équation d’état
qui sera évaluée a partir des équation de Saha-Boltzman.

2.3 Equations des ondes linéaires

On perturbe le systéme d’équations MHD. On choisit le cagigdiou on a des perturba-
tions temporelles et spatiales de la presgtn t), la densité/(r, t), la vitesse/ (r, 1), le
champ magnétiquB’(r, t), I'accélération de la gravitg'(r, t).

A I'état initial d’équilibre, les variables associées spglr, t), po(r, t), Vo(r, t), Bo(r, t),
gO(r’ t)

Aprés la linéarisation et la séparation des équations s a celles en équilibre on
obtient

0B’

= V X (Vo x B’ +V x Bg) + nV?B/, (2.14)
V.-B =0, (2.15)
dp’ ,
ot +V. (po\/ +p Vo) =0. (216)
L'équation de la dynamique linéarisée est donnée par
(%(po\/ +0'V)+V-T =pod +p'gy+ V-7, (2.17)
avec
T = p'Vo®Vg+ poV ® Vo + poVo ® V

+

(2.18)

By - B’ (B’ ® Bg) + (Bo® B)
/ 1_
(p * 47 ) 4
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2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

et

T = u %+%—g6ij(v-\/) . (2.19)
(9Xj 0% 3
Les équations MHD pour I'équilibre:

0Bo

= = VX (Yo% Bo) + nV2Bo, (2.20)
V-By=0, (2.21)
P 49 (oow) = 0. (2.22)
avec
To = pPoVo ® Vo + (Po + 8B—7§)1 - BojjrBo, (2.24)
Tijo = ,u(glxoji + aal)zj — g(sij(v . Vo)). (2.25)

2.4 Leffet du champ magnétique et d’'un champ de vitesse
sur I'onde

Nous avons réalisé des simulations afin d’étudier I'inteoacdes ondes avecftiérents
milieux. Dans cette partie, nous allons nous intéressegfi@et’individuel d’un flux de
vitesse ou d’un champ magnétique sur I'onde plutét que tritfets réunies en méme
temps. Il est primordial de séparer lefféientes contributions sur 'ondefisée lorsque
on étudie un probleme entier.

2.4.1 Introduction du vecteur déplacement

Il est couramment admis qu’un fluide peut étre traité commmilieu continu, ainsi ses
propriétés seront données en fonction de la positiehle tempd. Les propriétés inclus

la densité localg(r, t), la pression localg(r, t),...en méme temps la vitesse instantanée
localev(r, t).

Le choix des variables indépendantef@encie les descriptions Eulerienne et La-
grangienne du fluide. Le vecteur positioret le tempst sont des variables indépen-
dantes dans un fluide Eulerien, et n'importe quelle pertisha) sera écrite comme
Q = Q/(r,t). Cette description est completement générale du momenooslippose
gue la valeur de la variable a un point donné n’est pas cer@léc la valeur du point
voisin. Cette description correspond a ce que voit un obtarwvatationnaire.
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2.4 Leffet du champ magnétique et d’'un champ de vitesse sur 'onde

Figure 2.1: Vecteur déplacement infinitésimal.

Il est souvent tres utile d’utiliser la description Lagrarme qui corresponde a un ob-
servateur qui suit le mouvement du fluide. Cette descriptioiselle fluide en parcelles
trés fines. Les variables indépendantes sont le temids vecteur déplacemefit= r —rg
qui traduit I'écart (infinitisimal dans le cas linéaire) desjtion d’'un élément fluide par
rapport a sa position d’équilibre a l'instainfFigure 2.1). Ces deux variables sont asso-
ciées aux parcelles fluides et non aux points dans I'espacpetturbation Lagrangienne
est notéa&Q(é, t).

En terme de dérivation temporelle dans le cas d’'une deguorigulerienne, on écrit

(o
= (a)r (2.26)

0

ot
qui est une dérivation avec urfixe.
Dans le cas d’'une description Lagrangienne, on écrit

Dt ot

Une dérivation & fixe qui est en mouvement avec le champ de vitegsappellée
aussi dérivée matérielle.

Il est assez naturel donc d’exprimer toutes les quantitgsigbes perturbées en fonc-
tion du vecteur déplacemefit

La variation Lagrangienne au ler ordre du vecteur vitggsut s’écrire comme

D _ (ﬁ)r (V- V). (2.27)

oV =V(r+&1t)—vo(r,t) = v(r,t) + (£ - V)V —vo(r,t) (2.28)

on a auss¥(r,t) = vo(r,t) + V/(r,t). L'équation 2.28 devient

ov=V(r,t)+ (£ V)vo. (2.29)
A partir de la définition d& on a
Dot _ 0

Dt ~ ot
En faisant I'égalité entre 2.29 et 2.30, on obtient (Lyn@sil-& Ostriker 1967)

oV = + (Vo - V)E. (2.30)

V=% o Ve~ €TV (2.31)
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2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

Cette approche va nous permettre de reduire les équationdeoAinsi, la connais-
sance d¢& détermine de fagon absolue les perturbations des grangpleyssjues qui nous
intéressent.

2.4.2 Leffet d'un champ de vitesse

Dans ce paragraphe, on va étudieffee d'un flux de vitesse sur I'onde filisée. On
considére dans cette partie gde= 0,g=0,vis =0, Qg = 0,7 = 0. On considere
aussi que I'état d’équilibre du milieu est indépendant dapgepy, = po(r), oo = po(r).
On ne laisse que le vecteur vitesge= Vo(r).

2.4.2.1 L'équation de continuité

(Z =-V-(o'Vo + poV). (2.32)
A partir de I'expression de& obtenue dans I'’équation 2.31, on a
op’ 0
P =V (0 ) = V- [polvo V)&~ polé - To + p'v. (2.33)

On remplace le termeydé /ot par le termed(po€) /ot — Edpoy/at, on obtient

O+ Y (0o) =~V | €L 4 oo V)E —pole Vo +pv0| . (234)

d’un autre coté, a partir de I'équation 2.22 of@/dt = -V - (ooVo), d’ou

S0+ V(o) = =V 67 (v + pollo- V)E - o€ I+ p%o]. (2.3

Aprés plusieurs manipulations algébriques, I'équationalginuité se réduit &

% +V - (Av) =0 (2.36)

ou
A=p + V- (o). (2.37)

En utilisant toujours I'équation de continuité a I'équi.22, I'équation 2.37 devient

D/[A
—[=|=0, 2.38
po (p) (2.38)

a partir de laquelle on conclu gée= 0, ce qui revient a écrire 2.37 comme (Christensen-
Dalsgaard 2002)

p" ==V (0of). (2.39)
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2.4 Leffet du champ magnétique et d’'un champ de vitesse sur 'onde

2.4.2.2 L'équation de la dynamique
L'équation de la dynamique linéarisée 2.17 sera réduite a
op’ ov ,
Voa—[;+poﬁ = —V'(pV0®V0+po\/®VQ
+ poVo® \/) - Vp/ (240)

En remplacant les produits dyadiques par la relation

V-(A®B)=(V-AB+ (A-V)B (2.41)
on obtient
op’ ov’

ot %t

Vo - [(V . ,OOVO)\/ + (pQVO . V)\/ + (V . p/Vo)Vo

(0'Vo - V)Vo + (V - poV')Vo + (ooV - V)Vo]
_ vp. (2.42)

+

A partir de I'équation de continuité a I'équilibre on a

0,

et I'’équation de continuité perturbée 2.16 on a

’

ﬁpt = —(V - poV)Vo — (V - p'Vo)Vo. (2.44)

A partir des relations 2.43 et 2.44, on écrit I'équation Zdthme

Vo

ov
P = =Vp' —[(ooVo - V)V + (0'Vo - V)Vo + (0oV - V)Vo] - (2.45)
En remplacant I'expression de la relation 2.31 dans I'équation 2.45, on obtient

finalement

o2 0
pos + 2000 V)% = <V~ pofvo - V)(o - V)E

+ po((€ - V)Vo - VIVo — (0'Vo - V)Vo. (2.46)

2.4.2.3 L'équation de I'énergie

Dans ce cas ou I'on a que le champ de vitesse, il est utilelidiitiune autre équation

d’énergie plus appropriée et simple qui n’est autre queubdign d'état. Nous allons

nous contenter d’une équation d’état polytropique de lenéor
Dp _ ,Dp
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2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

Co = (y1(r)po/po)*/? est la vitesse acoustique uniforme(r) est le facteur adiabatique
de premier ordre. Suivant les valeurs que peut prendre teufa®n peut caractériser
différents environnement thermodynamique.

On peut écrire cette équation en terme d’une perturbatigrdregienne (2.29) comme
suit

P =" + (€ V)po) = (€ - V)Ppo. (2.48)

Cette équation permet de “fermer” le systeme des équatiamslds linéaires.

2.4.3 Leffet du champ magnétique

L'équation de continuité reste toujours la méme qui eseaddl 2.39.

2.4.3.1 L'équation de la dynamique

L'équation de la dynamique sera obtenue en utilisant 'égonale continuité a I'équilibre
et celle perturbée: on multiplie I'équation 2.22 part I'équation 2.16 pav,, puis on
ajoute les deux équations, et apres plusieurs étapes difisiations on obtient I'équation

o
Po e

1 0
-Vp' +p'go + 4—7T(J' X Bg+ Jo X B) + (Poa—f —p'Vo = poV) - VVo

0
PoVo * V(a—f + \/) (249)

ou J est le vecteur densité de courant.
L'équation de I'énergie reste la méme que celle de 2.48.

2.4.3.2 L'équation de I'induction

L'équation linéarisée de l'induction sans le terme d&udion sera écrite comme

0B’
ot
On remplace le terme par son expression dans I'équation 2.31. Afin de simplifier
cette équations, on va imposer la condition que le vecteamphmagnétique ainsi que le
champ de vitesse ne vont pas se trouver dans les mémes coéedopar conséquent ils
vont s’exclurent mutuellement et les produits mixtes quluentv, et le vecteur champ
magnétique seront nuls, d’'ou

=V X (Vo X B" +V X By). (2.50)

B’ = V x (¢ x By). (2.51)

Cette condition va nous imposer la séparation entre lespasibu se trouve le champ
magnétique et le champ de vitesse, alors qu’une tacheealainiveau de la photosphere
par exemple est un lieu ou peut subsister le champ magnédiquie champ de vitesse
radial qui entoure la tache (par exempléfigt Evershed). Cependant, du moment ou notre
but en premier lieu est d’étudier lefe&ts individuels de ces champs, cette séparation va
nous étre utile.
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2.5 Le code SLiM

2.5 Lecode SLIM

Le Soleil étant parcouru par des ondes sismiques qui soBt@&mndans la couche turbu-
lente de la convection. B&rent type d'inhomogénéités comme les champs de vitesse, le
perturbations de température et du champ magnétique iraptitaur signature sur ces
ondes, par exemple le temps de parcours du paquet d’'ondétpeutodifié.

Le but de I'héliosismologie locale est d’essayer de conaadéts caractéristiques de
ces inhomogénéités en étudiant les ondes observées adaessdlaire. D’'une fagon
générale, l'interprétation des mesures du temps de pagvast fiable que dans les
régions calmes du Soleil, mais dans les taches solairesnessres ont été seulement
interprétées en termes de variations internes de la vithssen, et lesféets du champ
magnétique sur les ondes sont actuellement ignorés, cexe e les perturbations dans
les taches solaires sont si grandes (par rapport au Sdi@iérgue la théorie des pertur-
bations de premier ordre n’est pas valide; des solutionkyt@aes explicites n’existent
pas. Par conséquent, tenir compte du champ magnétiqueiesisr@ologie est un vrai
chalenge et un important aspect de la recherche courante.

C’est dans ce contexte que nous avons contribué au déveleppdiun code de sim-
ulation numérique en trois dimensions pour suivre I'évolutde petites perturbations
linéaires a travers une atmospheére stratifiée et non horeodés inhomogénéités peu-
ventinclure des champs magnétiques, des écoulementgdsejipression. Des exemples
d’applications possibles peuvent inclure des tachesrsslagranulations et tubes magne-
tiques fins. Le code s’appel SLiM pour Semi-spectral Line&t developpé a l'institut
Max-Planck de recherche en systeme solaire, Katlenburdal en Allemagne (Cameron
et al. 2007)

2.5.1 Les équations linéaires des ondes

On suppose que les valeurs physiques du milieu a I'équiibnéindépendantes du temps,
ce qui nous permet d’écrire la densité compg€r), la pressionpy(r), le champ magné-
tique Bo(r), le champ de vitesse(r) et I'indice adiabatique/;(r) ou r est le vecteur
position. La densité de courant a I'équilibre est donnéeJgat V x By, et la vitesse
du soncy = (y1po/po)Y/?. On assume également que I'accélération de la gravitatiest
constante.

Les ondes sismiques solaires sont des perturbations quesoitees par le mouve-
ment turbulent de la convection ou par des impulsions cays&eles éruptions solaires.
Ces perturbations sont supposées tres petites et on candmter des équations linéaires.
Ceci est consistant avec les observations des oscillatmases et stellaires (voir par
exemple Christensen-Dalsgaard 2002, Bogdan 2000)

On assume que ces ondes sont adiabatiques eftéds dissipatifs de la propagation
sont insignifiants et donc idéales. Ceci nous permet d’'él@srahomogénétités en fonc-
tion du vecteur déeplacemegit

L'équation principale du déplacemehest celle 2.49
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2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

0§
Po e

1 0
—-Vp' +p'go + 4—7T(J' X Bg+ Jo X B) + (Poa—f —p'Vo = poV) - VVo

0
PoVo * V(a—f + \/) (252)

Le syseme est fermé par les équations qu'on a déja obteregesgecniéres sont les
perturbations qui figurent dans I'équation 2.52 et qui dépehelles mémes du vecteur
déplacemeng :

p" ==V - (pof), (2.53)

P =G’ + (€ - V)po) = (€ - V)po, (2.54)
B’ =V x (£ x By), (2.55)
J=VxB, (2.56)

V = aa—f + (Vo V)€ — (€ V)Vo. (2.57)

On considére dans le code une géométrie locale Cartésiefing gh@r les coordon-
nées horizontaleg ety, et la coordonnée verticalequi représente la profondeur. Le
niveauz = 0 correspond a la surface solaire située dans la photosptegte surface est
définie dans le model S par Christensen-Dalsgaard et al. Y1996

2.5.2 Les conditions aux limites

Dans les simulations qu’on va réaliser avec le code SLiMineemogénéités seront su-
perposées al'atmospheére en équilibre. Dans le cas d’'uaumihiforme et isotrope, on va
assumer la condition de périodicité dans les trois diraestite I'espace. Comme nous al-
lons simuler une petite région de la surface solaire, onsithaie géométrie cubique avec
des conditions aux limites périodiques dans la directiaizbatale et verticale (Periodic
Boundary Conditions PBC).

Les conditions aux limites périodiques est une astuce guitdsée souvent dans
les simulations (et méme les jeux vidéo) pour éliminer lgste de surface. Ainsi, la
boite de simulation cubique est reproduite a travers lespaur former un réseau infini.
Au cours de la simulation, quand une particule ou lorsquedéose déplace et quitte la
maille principale, 'une de ses images entrent par la fagosge avec les mémes pro-
priétés physiques. Il n'y a pas de murs a la frontiere du doeneéntrale, et le systeme
n'a pas de surface. En termes topologiques, I'espace peutiétrit comme un tore té-
tradimensionnel. Durant la simulation, seules les progsiée la maille principale seront
traitées et considérées.

En terme de code, cette astuce va se conjuguer sous forme dandition sur le
vecteur déplacement
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Ex+Lot) = £(x1)
Ey+Ly,t) = &.1) (2.58)

ou Ly etLy sont les dimensions horizontales du domaine de la simuolgégomaille
principale) dans le plar—y. On a notamment la conditigf(z+ L,,t) = é(zt) sig, =0
dans I'équation 2.52., étant la profondeur de la boite de simulation.

Cette condition de périodicité s’applique implicitement s perturbations (équa-
tions 2.53 & 2.57) vu que ces dérnieres dépendent du ve@placgmens.

Certains codes optent pour d’autres conditions aux limitesnoe celui de Cally &
Bogdan (1997) qui utilise des conditions aux limites non ofifigsantes. Celles-ci im-
posent que I'onde sera évanescente aux limites du domaisiendéation et excluent les
ondes réfléchies (Thompson 1987). On trouve d’autres dondiaux limites comme
celle de la couche éponge ou plus complexe encore commeflecteMatched Layer
PML (Berenger 1994). Malheureusement, ces méthodes sawplomoins &icaces dans
I'absorption ou la réfléxion de I'onde. La formulation PMLyrait méme étre instable
pour une durée prolongée de la simulation. Des méthodesagaées aux ondes MHD
et plus élaborées numériquement ont été developpées geérdérannées comme celle
de Hanasoge et al. (2010), mais qui restent assez coutairsésiguement.

Pour notre cas, plus la boite de simulation est longue&, gnet z, plus les &ets de
cette périodicité seraient faibles. De méme, plus la rédmmotre intérét est loin des
bords de la boite, plus la simulation sera parfaite.

On va simuler également une atmosphére stratifige-(0) dans la direction verticale
z La condition de périodicité perd son sens dans ce cas vuequdlieu dans cette
direction n’est plus homogéne. Ainsi, d’autres conditiolmévent étres appliquées au
sommet et au bas du domaine de simulation. On commence panthtion la plus
naturelle au bas du domaine de la simulation. La solutioh &o¢ évanescente et doit
tendre vers zéro lorsquetend vers l'infinie, ce qui revient a choistg,s sufisamment
profond pour satisfaire cette condition. Le choixzlg va dépendre de la nature de la
perturbation qu’on va initier dans la simulation (voir sent2.5.3).

Au sommet du domaine de la simulation, on va utiliser la méoralition que celle
utilisée par Cally & Bogdan (1997) pour laquelle la perturmatiagrangienne de la com-
posante verticale du tenseur de contrainte tend vers zédenseur de contrainte est
donnée par I'equation 2.10. Dans le paragraphe 2.4.3.2 anans évoqué la condition
pour laquelle & la surface lorsqie# 0, il faut quevy = 0. On peut écrire donc le tenseur
de contrainte de la maniére suivante

B? BB,
Hij = p+§ 5”‘——47( . (259)

La condition s’ennonce comme suit

I, +&-VII,=0 (2.60)
ou ¢;; est le symbole de Kronecker.
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2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

Cette relation est équivalente a la condition MHD d’équdilates forces écrite en
forme conservativy - T = 0, ouT est le tenseur de contrainte MHD.
Ainsi, on peut commencer a écrire la condition By
IT, + & - VI, = 0. (2.61)

La relation 2.59 nous donne

BoxB, + BiBoz;  BoxBo;
I, = - - . 2.62
i 47 4 ( )
Sachant quél,; = I}, + I10, la relation 2.62 donne
BoxB;, + B;Bo;
n, =-—=_ X 2.63

En remplagant 2.62 et 2.63 dans 2.61, et en éliminant lesetede perturbations
d’ordre 2, on obtient la perturbation du champ magnétique

B;( _ BOXB; + ‘fB V(BOXBOZ) (2.64)
0z

De la méme maniere que précédemment, la conditiofigtimplique

_BoB,+ £ V(BoBu)

B, = 2.
¢ B (2.65)
Le calcul del1,, donne
BoxB., + BoyB, — BBy B2 +B2 —B?
My,=p + X OyBy 2 Po + o % oz (2.66)
4 8r
d'ouI1,
BoxB., + By B, — B.,B
M,=p +—— e (2.67)

A

ainsi la condition suill, nous donne la condition au limite s au sommet du
domaine de la simulation

/ 1 / 4 4 1
p = ET(BOZBZ — BoxB; — BoyB)) — £ - Vo — §§ - V(Bj, + B, + BS). (2.68)
La condition sup’ est obtenue en remplacgritdans I'équation 2.48
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p = (P +€-Vpo) — € Vpo. (2.69)

La condition d’annulation de la vitesse au niveau du somradd# thoite implique

¢
vV = 5t (2.70)

Dans le cas non magnétique, le nombre des modes d’osaibatiera réduit, des con-
ditions aux limites rigides sont souvent utilisées, magderniéres ne permettent pas une
initialisation avec les ondes de gravité surfacique (mbyde-

Dans notre cas, les conditions aux limites pour le modelemagnétique\ # 0) se
reduisent a la condition pour laquelle la perturbation bagienne de la pression tend vers
zero, ce qui revient a écrifé- v = 0 qui est la condition de surface libre. Cette condition
est tres #icace pour faire réfléchir les ondes, mais elle reste égalkeanbitraire. Un
modele plus réaliste doit imposer la réflexion des ondesmjuiioe fréquence inférieure a
la fréequence de coupure acoustique de la chromospheéretaid Bs 6 mHz, et permettre
aux ondes dont la fréquence est supérieure a cette derigtéahapper vers le haut.

2.5.3 Les conditions initiales

Les équations déja établies vont nous permettre de suéwellition de n’importe quelle
perturbation sous la form&(r, to), 0&(r,to)/ot. Dans le Soleil, les ondes peuvent étres
creees par I'action de la forte turbulence juste au dessels photosphére (voir par ex-
emple Stein & Nordlund (2000)). Ces ondes peuvent prendattag de mode de gravité
surfacique (modd9, ou sous la forme de mode acoustique (mpjlebans ce qui suit,
on va étudier la propagation d’'un paquet d’ondes dans latibrex. Un paquet d’'onde
ou une onde Gaussienne peut s’écrire comme une sommatindedsinusoidales. A
to=0,0na

£(r,tp) = —x f Ak, 2)e<C0)dk (2.71)
0
et
afgt, b _, f Ak, 2w ) dk (2.72)
0

ou wy est la relation de dispersion qui va définir la variation dguet d’'onde avec
la profondeurz. La relation 2.71 n’est autre que l'intégrale de Fourieral&hussienne
Ak, 2).

wy = ck pour un simple paquet d’'onde acoustiquecogst la vitesse du son dans la
couche de convectiom? = gk pour le mode de gravité surfacique mofle-

La fonctionA(k, 2) = A(K) a(k, 2), ol A(K) = exp—[(wk — wo)?/20°?] est lamplitude
qui est une enveloppe Gaussienne centrée autour de lam@xoaractéristique des ondes
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L
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Figure 2.2:A gauche, la propagation d’'un paquet d’onde (mddlsous forme d’'une onde plane.

A tp = 0, le paquet est centréxg = —20 Mm et va se propager vers la droite dans la direction
X. Limage est prise & = 44 minutes aprés le commencement de la simulation. A droite, la
perturbationv, a la surface solaire sous la forme d’une Gaussiertne 85 minutes.

0.5

Vz

-0.5 \

0 2000 4000
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Figure 2.3:Variation temporelle d&, pour un point fixe a la surface solaire qui montre le passage
du modef en forme d’'une Gaussienne.

incidentes, typiquement entre 3 et 3.5 mHz pour le mbads-les premiers modes-
a(k, z) est la dépendance du mode par rapport a la profonde&our le modef on a
a(k, 2) = exp(k2)

La figure 2.2 montre un exemple de la propagation d’'un paqoeidd Gaussien a
travers I'atmosphére solaire dans le plany. Le domaine de simulation est un cube de
dimensionLy x Ly x L,. La surface formée par le plan-y est tronquée a unpres de
la surface. Les ondes qui forment le paquet d’'onde sont esegha = t; et ax = Xo.
At =ty =0, le paguet d'onde est centré dans la partie gauche du derdaisimulation
ax = X = —20 Mm et se propage vers la droite dans la directiorCette image qui
represente 'amplitude de la vitesse verticglest prise & = 55 minutes au moments ou
le centre du paquet d’'onde est pratiquement au milieu du shentke la simulatior,/2.

A droite dans la méme figure on voit une image de la surface 44 minutes qui montre
I'onde plane sous la forme d’une perturbatign

La figure 2.3 montre la variation temporelle de la vitessdicae v, d'un point de

coordonnées fixes a la surface solaire lors du passage d’'anss{@nne qui represente
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Figure 2.4:Simulation de la propagation d’un pulse qui s'étend a travers une atmesgsiaire.
A gauche, la figure représente la perturbatigans le plark —y at = 7 minutes. A droite, la
figure représente la perturbatiépat = 1 minute dans le plar - z

une onde de gravité de surface (maide-

On peut exciter également une onde incidente sous la forome gbint source ou
d’un pulse. Ce dernier peut étre déclenché ou bien par ungueexplosion comme les
éruptions solaires, dans ce cas la source doit étre pasiteopres de la surface, ou peut
étre déclenché par la turbulence convective, dans ce casileesdoit étre profonde. Un
pulse est construit comme une Gaussienne réduite qui eésaties les longueurs d’ondes
qui sont inférieures a la taille de cette source. Dans nase&e sont des courtes longueurs
d’onde et donc des hautes fréquences. Une telle sourcerpetité des ondes acoustiques
et des ondes de gravité surfacique et donc peut constitubonisimulateur du spectre
des ondes solaires.

On modélise le comportement spatial d’'un point source aadonctionS,(r) qui
corresponde a des force verticales :

SA%Y.2) = Aexp-[r?/R] (2.73)

ou A est 'amplitude de la sourc&g. est le rayon de la source= [(X — Xgc)? + (Y —
Yeo)? + (Z - Zsc)?]¥? est la distance depuis le centre de la source.

La figure 2.4 montre un exemple de la propagation d’une onds f&one d’un pulse
a travers le méme domaine de la figure 2.2. La source se trauve profondeues.=4.5
Mm et se situe &g = 0 etyg. = 0. L'image a gauche est prise a 7 minutes apres le début
de la simulation et montre la perturbatisnau niveau de la surface solaire. La figure a
droite montre la perturbatiofy dans le plarx — z prise at = 1 minute apres le début de
la simulation.

2.5.4 Condition de stabilité de I'atmosphére

Dans ce travail, notre but est de modeéliser la propagatismddes dans I'atmosphere so-
laire, pour cela, ou bien on va utiliser un modele solaireisampirique tel que le modele
S (Christensen-Dalsgaard et al. 1996), ou on utilise un nequlélement théorique comme
un polytrope (Cally & Bogdan 1997). Cependant, cette atmogphéreradiabatique sup-
porte des solutions sous la forme de modes qui s’accroieekponentielle a cause de
la convection instable. Ainsi, ces modes vont dominer r@pient les solutions linéaires

41



2 Simulation numeérique de la propagation des ondes lirgaire

gu’on veut mettre en place. Les bruits numériques peuveadedgent croitre dans les
modes instables et pourraient dominer les solutions ngueési Ces propriétés existent
réellement dans I'atmosphére solaire et vont apparaitress@irement dans tout traite-
ment numeérique des modeles qui incluent la convection.tltlesc primordial de sup-
primer ces instabilités convectives de I'atmospheére satngduire des nouveaux modes
d’oscillation non physiques comme les ondes de gravité tansuche de convection,
et sans pouvoir féecter la simulation des ondes linéaires. |l existe plusidacon de
stabiliser I'atmosphére contre la convection. Le prinajgeéral est de réduire a zero la
poussée d’Archimede et ainsi empécher I'accroissemengépliadement vertical du fluide
en équilibre adiabatique. Ceci se conjugue par le fait d'isep@ue I'atmosphére ne va
pas exploser et donc la fréquence de Brunt-Vaisala doit @ijedrs positiveN?/g > 0.
Dans le code SLiM, on va modifier la densité ou la stratificapour rendre I'atmosphére
stable. On va utiliser la relation 2.54 pour appliquer cetirdition. Si on imagine un
petit déplacement vertical du fluide. On suppose qu’il éeddulentement pour qu’il
s’établisse un équilibre de pression avec le milieu. Cecliqup quep’ = 0. Pour une
stratification verticale, la relation 2.54 devient

r_ &2 (9P _ 20po
o = cg(az cgaz). (2.74)

Une atmosphére convective instable correspond a un dépéaxtevertical positive
(&, > 0) pour une densité négative’ (< 0). Par conséquent, une atmosphére convective
serait stable sf, etp’ auront le méme signe, ce qui revient a écrire la condition

IPo _ ,0po
e COE.
Cette relation est une sorte d’équation d’état qui relie lesntjtéspy, Co et po afin
d’avoir une atmosphére hydrostatique. Un modeéle plus éaffdonvectively Stabilised
Model CSM ) a été développé récemment par Schunker et al. (2@l le modele S.
Une autre compléxité qui s’ajoute aux autres est le fait quatesse d’Alfvén aug-
mente d’une maniére exponentielle avec la hauteur en atfivequ’a plusieurs centaines
de km s?! au niveau du sommet du domaine de simulation. Plusieursscagialiquent
une limite a la vitesse d’Alfvén pour modérer I'action de ¢dade de Lorentz et controler
le plasmag.

(2.75)

2.5.5 Les méthodes numériques
2.5.5.1 Discrétisation de I'espace-temps

Dans le code SLiM, nous avons adopté une géométrie canm&sieér choix de ces coor-
données dans les simulations est dicté par le fait qu’erysaalumeérique, un grand nom-
bre de schémas ne considerent que ce type d’algorithme,ilnfeais faire attention a ce
gue la résolution spatiale soitffigante. Les trois dimensions spatiales sont discrétisées
suivant un maillage cartésien. Dans chaque direction, rtesvalles de longueur con-
stants Ax, Ay, Az) entre chaque noeud (Figure 2.5). Orfiohdt ainsi les coordonnées
spatiales discrétisées comme= iAX,y; = jAy, z = kAzou (, j,K)=...,-3,-2,-1,0,1,2,...
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Figure 2.5:La discrétisation des trois dimensions de I'espace sous la forme de maillages. L
noeuds sont séparés par des pas de distance conatamy,(Az) dans les trois directions.

, I
° o o (n+1)At
z d d — (n+1/2)At
° . . nAt
T uy, u;

Figure 2.6:Un maillage pour expliquer I'intégration numérique par la méthode de Lax-k&nd
dans la directiorz de l'instantt a I'instantt + At en passant par une étape intermédiaire\t/2.

Comme I'espace, le temps doit étre discret. Un intervalleedgsAt va séparer deux in-
stants consécutifs auxquels les caractéristiques duundtiedié seront déterminées. Une
fois que I'ensemble des quantités physiqueéseptes dans les équations seront calculées
au niveau des noeuds du maillage a un indtdohné, nous pouvons procéder au calcul de
ces quantités a I'instant ultérieur At. Pour cela nous utilisons des schémas d’intégration
temporel dans la direction horizontale ou verticale posouéire les équationsftiren-
tielles. On symbolise la coordonnée temporelletpar nAt avecn=0,1,2,...

Les simulations 3D sollicitent des ressources informatsgeonsidérables. Le temps
de calcul ainsi que I'espace de stockage des données palexamtr assez élevés.

2.5.5.2 Les méthodes d’intégrations numériques

Les équations 2.52 a 2.57 nous révelent qu'on a besoin de ridbles a mémoriser:
les trois composantes du vecteur deplacertgidl, &, les trois composantes du vecteur
vitessevy, v, V,, la densitép, la pressionp, et enfin les trois composantes du vecteur
perturbation du champ magnétigBg B, B..

Du moment ou nous avons choisi des conditions aux limiteésgiues pour les coor-
données horizontales, on va utiliser dans ce cas la métipaaérale (voir le paragraphe
C.2 dans l'annexe). C’est une méthode numérique qui chershsolations des équa-
tions ditérentielles partielles (PDE). La méthode spectrale appm¥es solutions sous
la forme de séries de Fourier (a ¢oeents dépendants du temps) afin d’obtenir un sys-
teme d’équations éiérentielles ordinaires (ODES) qui sont résolues par uréggration
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temporelle, contrairement a la méthode ddékédences finies qui approxime I'équation et
donc l'oppérateur diérentiel. La méthode spectrale posséde une caracteetigsi in-
téressante: plus la solution esfidrentiable, plus la précision de la méthode est meilleure.
Ces méthodes sont de plus en plus utilisées a cause dess®ligses qu’elles fournissent
et la précision qui est meilleure que celle des méthodesfiigelces finies. Dans le code
SLiM, les dérivées dans la direction horizontale sont é@dudans I'espace de Fourier,
les produits sont calculés dans I'espace physique, oseatdi paquetage FFTW (Fastest
Fourier Transform in the West) et le FFTW inverse pour allemdespace a un autre
(Frigo & Johnson 2005). Les équations aux dervivAles g#les obtenues dans ce cas
vont dépendre deainsi que le tempg reste maintenant a les faire évoluer par rapport a
ces deux variables. Dans la direction verticaeo{l les conditions aux limites ne sont pas
périodiques a cause de la stratification, on va utiliser Ithode explicite Lax-Wendif®
(voir le paragraphe C.1 dans I'annexe) a deux étapes (Lax &dvadiio64).

Connaissant les valeurs des quantités physiques au nivdaypdsition spatiale dis-
crétez a l'instantt, cette méthode calcule toutes les informations a l'instantAt en
passant par une étape supplémentaire de térmpas/2 (Figure 2.6). Cette méthode qui
a une précision de second ordre en espace et en temps estiliség pour plusieurs
raisons, entre autres parce qu’elle donne d’excellenttedsavec un minimum de calcul,
mais surtout parce qu’elle stabilise les équations noraiieé a travers le terme de vis-
cosité (ou diftusivité) qu’elle ajoute. Ce terme va dissipéi@acement les ondes de haute
fréquence dont la longueur d’'onde est de 'ordre de la réisolispatiale et qui ne nous
intéresse pas. Cette dissipation va stabiliser la solutiaté&riment de la précision qui va
étre réduite.

2.5.5.3 Viscosité artificielle et hyper-viscosité

Dans le code SLiM, le paquet d’onde peut interagir avec dedtinuités qu’on rencon-
tre souvent dans I'atmosphére solaire tel un champ magreétig une variation brusque
de densité ou de vitesse. La méthode Lax-Wefligdnarche tres bien dans les parties lisses
de la solution, mais elle est moins précise au niveau desmtistités car elle va générer
des oscillations locales. Ces oscillations sont causéesngadispersion numérique qui
résulte des modes deflidirents vecteurs d’ondes qui constituent le paquet d’oncie in
dent. En présence d’un fort gradient de champ magnétique duxide vitesse, de tres
puissant ondes de choc magnéto-acoustiques peuventdiiemautour de ces disconti-
nuités. Des ondes de choc de faible amplitude moins rapaesggalement générées par
les mailles de la grille de I'espace.

Le probléme est résolu dans la direction verticale car laoggé est automatique a
travers le schéma de Lax-Wenéiace qui n’est pas le cas dans la direction horizontale,
d’ou le recours a une viscosité artificielle et une hypecassté afin de dissiper la disper-
sion numérique et supprimer les oscillations qui sont itedui

Dans le cas général, les termes de viscosité dans les émpidéda MHD perturbées
seront remplacés par leur équivalent artificiel (Vogled.2@05, Felipe et al. 2010). Dans
ce cas, chaque quantité physiquscalaire ou vectorielle) posseéde son proprefotient
de viscosité suivant la direction spatiéléa viscosité totale est formeée par la contribution
du terme qui résout les cho€™(u), et le terme de hyper-viscositéyp(u), et un terme
constant; adjustable

44



2.5 Le code SLiM

vi(u) = v +v"P(u) + 0. (2.76)

Dans la version courante du code SLiM, nous n'avons pas tempie de la viscosité
naturelle dans les équations linéaires des ondes, nous avusi introduit le terme de
la viscosité artificielle a travers le vecteur déplaceng&nte dernier va répandre cette
viscosité dans les équations 2.53 a 2.57 et va contaminesttes autres quantités phy-
iques. L'expression de la viscosité numérique dans le satdariax-Wendrfi est (voir
paragraphe C.1 dans I'annexe) donnée par

V2
v(u) ~ EAtv2u (2.77)
pour le vecteur déplacemefibn a
Y
v(§) = EAtV i (2.78)
Dans la direction horizontale, on peut écrire
AX? AX?
vx(§) Evzfvisc = Ekigvisc (2.79)

ou k, est le vecteur d’'onde horizontal. D’ou finalement

2At
é:ViSZ ~ amvx (280)
avec
&=§&+ s (2-81)

ou « est un facteur qu’on peut ajuster. En pratique dans les atiook, nous avons
procédé a modifier et a ajuster les valeursrd v, afin que le code convergax et At
étant fixées dés le départ. Cette dissipation horizontaleeror toujours les modes de
courte longueur d’'onde et rfi@écte pas les modes qui nous intéresse.

2.5.5.4 Le calcul du pas de temps

Le pas de temps doit assurer que le domaine de dépendancguddisigs diférentielles

qui sont définies par la physique doit étre entierement sndans le domaine numérique
défini par les points discrets de la maille. En pratique edéttitation provient évidem-
ment de la vitesse caractéristique la plus grande, ce quifigigjue la largeur de la cellule
doit étre supérieure a la distance parcourue par un flux desat une onde ou un trans-
port de ditusion durant le laps de tempd. Ainsi, le pas de temps doit étre inférieur
au pas de temps défini pour 'advectianh, et le pas de temps imposé par les termes de
VISCOSItéAti«

At = min(At,, Atiis) (2.82)

ou At, est défini par la condition de stabilité numérique CFL (Coulamedrichs
Levy) qui estrmaxAt,/AX < 1 (voir paragraphe C.1 dans I'annexe). On peut écrire que
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At =c, min(AXx, Ay, A2) (2.83)

Umax
avecumy = (a2 + ¢®)¥2 ol a et ¢ sont la vitesse d’Alfvén et la vitesse acoustique
respectivement. On peut définir le pas du temRg. qui correspond au temps minimum
de difusion a travers I'espace comme

AX?
Atjig = CviscT- (2.84)

Les facteursc,, C\is: SONt des co@icients de sécurité qui assurent la stabilité de la
solution, leur valeur est inférieur a I'unité.
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3.1 Introduction

Simuler la propagation des ondes dans un plasma tres maegeétitres colteux, en par-
ticulier en trois dimensions. En plus, créer un code MHD qadpit des résultats fiables

n'est pas du tout une tache facile. La technique numériqus gue les procédures de
validation et vérification du code varient significativerhdfun code a un autre. Dans

ce contexte, une des questions importantes qui doit éitédrast celle de chercher les
résolutions spatio-temporelles nécessaires pour la atronldes ondes dans cet environ-
nement MHD.

Au cours du développements du code, en particulier duratardgatives de simuler
la propagation de I'onde a travers une discontinuité quejae, nous avons été con-
fronté & d’'incontournables problemes d’instabilités ntiquées découlant de I'apparition
d’'oscillations a I'échelle du pas. Bien entendu, la résotutn trois dimensions qu’on
utilise est limitée par les moyens de calcul que nous digggysen méme temps nous
cherchions a limiter la viscosité numérique afin d’obters désolutions correctes pour
les diférents types de problémes. Nous nous sommes alors penche&gabléme déli-
cat de la dissipation numeérique.

Evidemment, d’autres problemes complexes peuvent suags & code ce qui néces-
site des tests de validations comme (i) Assurer que les méghaumériques utilisées sont
d’ordre supérieur et trés précises, (ii) valider et vérifjae les équations sont résolues
d’'une maniere précise, (iii) utiliser des conditions auites stables et bien testées, (iiii)
tester les approximations utilisées dans le code et vésifidles n'dfectent pas la qualité
de la solution. Il faut aussi poser la question défilbacité des calculs et par consequent
faire un nombre important de tests (Moradi et al. 2010).

Nous présentons dans ce chapitre le comportement du cote dlris des configu-
rations tests tridimensionnelles, en présence du champétigge ou non. Nous avons
essayé de mieux caractériser le code en lui faisant suti#reints tests caractéristiques et
des simulations hydrodynamiques et magnétohydrodynasigdous nous sommes ap-
puyés sur la littérature portant sur le sujet pour compagsisdlutions analytiques exactes
aux solutions numeériques produites par le code. Ces évahsatbmportent l'interaction
d’'un paquet d’onde avec des perturbations de densité, aepchegnétique et de flux de
vitesse, et pour des problemes qui possedent des solutiantee comme l'interaction
des ondes avec :

e Un champ de vitesse uniforme dans une atmosphére uniforme.

e Un champ magnétique uniforme vertical (ou horizontal) dams atmosphere uni-
forme.

3.2 Solution analytiqgue pour un flux de vitesse dans un
milieu uniforme

Dans cette partie, on va etudier I'interaction des onde=alies avec un flux de vitesse
vertical uniforme dans une atmosphere uniforme et sanfistation gravitationnelle.
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3.2 Solution analytique pour un flux de vitesse dans un mui@iorme

o1 Lo2
To1 Loz z
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Figure 3.1:Un tube de flux de vitesse vertioal qui correspond a la région (I € R). La région
(2) correspond au milieu extérieur au tulbbe-(R).

3.2.1 Les équations de I’hydrodynamique

Commencons par écrire les équations de base de I’hydrodgoamour une atmospheére
uniforme sans stratification gravitationnelle. Ci-desd@egiation de continuité, 'équation
de la dynamique, I'’équation de I'énergie et I'équation af&espectivement

Dy +pV-v=0, (3.2)
pDwv +Vp =0, (3.2)
Dip = ?Dyp, (3.3)
p = pRT. (3.4)

Afin de simplifier I'écriture mathématique, nous avons séldans les équations ci-
dessus I'operateud; = d; + v- V qui est la dérivée materielle (description Lagrangienne).
Les quatitép, p, v sont la densié, la pression et la vitesse respectivern@st la vitesse
acoustiqueT est la température &est la constante des gaz parfaits.

3.2.2 Equations des ondes linéaires

On considere maintenant deux milieux, le premier est uremitjui comprend un tube
de flux avec les caractéristiques suivantes;, Toi, Co1. Le flux de vitesse du tube est
uniformevy = Vg€, et dirigé suivant la directio@. L'atmosphére extérieure est une atmo-
sphere uniforme avec les caractéristiqugs To, Coz (Figure 3.1).

On perturbe le systeme d’équations de 3.1 a 3.3 avec deshmituns spatiales et
temporelles de pressiqui(r, t), densitéo’(r, t) et vitesse/(r,t). Apres la linéarisation et
la séparation des équations en celles du milieu en équdgibcelles du milieu perturbé,
on obtient les équations d’ondes linéaires dans la régipet(a région (2)
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3 Validation du code SLiM

région (1): r <R

Dy’ + poiV -V =0, (3.5)
poiDV +Vp =0, (3.6)
Dip’ = Dy, (3.7)
region (2): r >R
o’ + po2V -V =0, (3.8)
P20tV +Vp =0, (3.9)
hp = 3,00 (3.10)

3.2.3 Les solutions exactes
Solutions pourr < R

Les équations 3.5, 3.6 et 3.7 seront combinées pour obtami€guation dférentielle
pour la pression

DZp - c5ap = 0. (3.11)
On propose vu Ia,él’ométrie du probleme que la perturbatiphest sous la forme

p’ = p(r) expik,z — iwt)e™ (3.12)

oum est le nombre azimuta, est I'angle azimutalk, est le vecteur d’onde perpendicu-
laire. En substituant la perturbatighdans I'équation 3.11 et en utilisant les coordonnées
cylindriques on obtient

mﬁ‘;gﬁ'(k%—ﬁ)p:(), (313)

2
~ K. (3.14)

La solution generale de I'équation 3.13 est de la fopa(€) = P 3, i"BmJIm(Ker )€™+
AnYm(ker)€™ ol Jy, et Y,, sont les fonctions de Bessel de premiére et seconde espéce
respectivement? est 'amplitude. A l'interieur du tube, on choisit la soluti physique
(Ym présente une singularitéra= 0)
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3.2 Solution analytique pour un flux de vitesse dans un mui@iorme

pi(r) = P > iMBrdm(kar)e™. (3.15)

La composante radiale du vecteur perturbation de vitessbtnue en imposant que
V. = v (r) expk.z — iwt)e€™e,. De I'équation 3.6 on a finalement

klr

o kgper 2 Bt (3.16)

m

Vie(r) =

ou J/,(kir) désigne la dérivée par rapport.a

Solutions pourr > R
Comme dans la région(1), les équations 3.8, 3.9 et 3.10 seoombinées pour obtenir
une seule équationfiiérentielle pour la pression

Op - cap = 0. (3.17)

En substituant la perturbation de la pression sous la forenkéduation 3.12, et en
utilisant les coordonnées cylindriques, on obtient I'démrade Bessel pour la pression

0’°p 10p vy
52 T ar +(k —r—z)p_O (3.18)

ou le vecteur d’'onde horizontk} satisfait

ks = z - k2. (3.19)
02

La solution générale de I'équation 3.18 est sous la foppie) = P Y, i™BmnJm(Kor)e™ +

AnYim(Kor )€™ .
On peut écrire également cette équation comme

P2(r) = P ) iMJn(kor)€™ + P Y iMAqHn(kor)e™ (3.20)

ol Hm = HY est la fonction de Hankel de premier type d’ordne La composante
radiale du vecteur perturbation de vitesse est obtenueraagcque

V. = v, (r) exp(kz — iwt)d™e, .

De 'équation 3.9 on a

k2 r

Z imJ (kor)e™ + PZ iMAnH! (kor)e™ (3.21)

V2r(r) -

ou J/ (kor) et H; (kor) désignent la dérivée des fonctions de Bessel et Hankel par ra
port ar.
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La solution totale

La perturbation de pression donnée par les relations 3.32@tet la composante radiale
de la perturbation de la vitesse qui est donnée par lesar$a8.16 et 3.21 doivent étre
€gales au niveau de la frontiere- R. En formulant cette condition on obtient

P> iMBrdn(kiRE™ = P " iMIn(RE™ + P > iMAnHm(RE™  (3.22)

et

kR
i(w — kV)po1

kR

lwpo2

P> iMBndy(kiRE™ =

m

P> imJ(kR)E™
m
+ P> imAmH;n(sz)éW'} . (3823
m
A partir de ces deux équations, on obtient lesfitoentsA,, et B,

 In(kaRI(kR) — (gt o2) In(keR) (kiR

ka(w—kzVo) po1

= ( Kiw @) an(klR)Hm(kZR) - Jm(klR)Hr,n(sz)’

ka(w—KzVo) po1

(3.24)

B, = HFn(sz)Jm(sz)k— Him(k2R) (k2R . (3.25)
Hiu(keR) In(kiR) — (22 Hin(koR) I, (KaR)

ko(w—KzV0) po1

En utilisant 'équation d’état 3.4, on obtient la conditientre les pressions de part et
d’autre de la frontiere = Rd’équilibre

po2  To1
poz _ Tor 2
po1  Toz (3.26)

Dans le cas ou les deux milieux ont la méme température, aneii= po1 = p,
_ 2 _ 2

Cgl - COZ =C. ;
Pour unw donné, on a

'(rzt) = P Y iMBmndm(kyr)gm+ikez-iet
PIREDZ Pt 5 ime ™ an(kar) + Ankin(lar)]

(@) = (@ - kvo)?/C? =k kow) = \Jw?/c? -~ K. (3.28)

Les codlicientsA,, et B, deviennent

(3.27)

ou

 In(kiRI(KR) ~ (kg ) In(eR (kR

ka(w—KkzVo)

() In(kiRHm(keR) — In(kiR)H(kR)

(3.29)
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3.2 Solution analytique pour un flux de vitesse dans un mui@torme
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Figure 3.2:A gauche, le champ total de I'onde de pression en interaction avec le fhitedse
dans le plarx — y. L'axe du tube de flux est suivamtet passe par les poirt= 0,y = 0. Le rayon
du tube est de 2 Mm et la vitesse du flux est de IskrA droite, c’est une image dans le ptany
qui montre le champ de filusion de I'onde.

5 H/(k2R) Im(keR) — Hin(koR) J7(KaR) (3.30)

m — .
Hiu(kR) (ks R) — (s ) Hin(keR) (ke R)

On suppose que la propagation se fait suivant un vecteuddloqui est incliné d’'un
angled = n/4 par rapport a I'axe ('axe du tube), donc on peut écrire

K,(w) = kcosp) = (w/c) cosp). (3.31)

On veut représenter maintenant ces solutions exactesiguaphent (qualitativement)
pour pouvoir les comparer avec des simulations réaliséaslaxode SLiM. On construit
un paquet d’'onde comme une combination linéairg/de

p(r,zt) = Re f g W eol/2%y (1 7. 1) dw (3.32)
0

qui représente une onde acoustique Gaussienne qui se prdpag la directiorx
positive avec une fréquence qui est centrée autour de ladneg dominante des ondes
acoustiques observée a la surface solag&@r = 3 mHz. La fréequence de dispersion
du paquet d’'onde est donnée psaf2r = 1 mHz. En I'absence d’'inhomogénéitgs,
se réduit a une simple onde sinusoidale de la fopy(e,zt) = Pcosf:x + k.z — wt).
En présence du flux de vitesse, la solutfyfr, z, t) est celle de I'équation 3.27. Ainsi,
I'image du champ total de I'onde décrit par le paquet d’on2 st une superposi-
tion du champ de I'onde incidente sans inhomogénéité, avethamp de diusion de
'onde causé par la présence de I'inhomogénéité. Dans l&geptation graphique de
la solution exacte, le paquet d’'onde ne se déplace pas, éneggermanant contact avec
I'inhomogénéité au niveau du plan formé pas 0 (figure 3.2 a gauche et figure 3.3). Ce
qui évolue avec le temps, c’est la forme du paquet d’onde.

La figure 3.2 a gauche montre une image dans le plary du champ total de I'onde
de pression en interaction avec le tube de flux de vitesse mi¢s Bt de rayon de 2 Mm
dont I'axe est suivant et passe par le point= 0,y = 0.
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Figure 3.3:Une image dans le plax— z qui montre le champ total de I'onde en interaction avec
le flux de vitesse. Le tube est situé entre -2 et 2 Mm.

La perturbation causée par le flux de vitesse est bien viddne la figure 3.2 a droite
qgui montre le champ de filusion de I'onde de pression (férence entre le champ total de
I'onde et le champ de I'onde en absence du flux de vitesse).eOhgbserver également
la forme circulaire du front d’ondes qui s’éloignent du fluxdtesse.

La figure 3.3 est une image dans le pkar z qui montre le champ total de I'onde
en interaction avec le flux de vitesse. Le paquet d’'onde eBhéd'un angle der/4 par
rapport a I'axe du tube qui est suivantLes ondes réfléchies sont bien visibles mais avec
une amplitude nettement inférieure a celle de I'onde intieleUn important et qui a
éteé revélé par la vidéo de la simulation est 'augmentat®laditesse de I'onde incidente
a l'interieur du tube par rapport a la vitesse a I'exterieergui est un et direct du flux
de vitesse.

3.3 Solution analytique pour un cylindre magnétique

Dans ce paragraphe, on va chercher la solution analyticaceau probleme d’interaction
des ondes linéaires avec un tube magnétique vellBgalans une atmosphere uniforme
sans la présence d’'un champ de vitesse. Les solutions igi@lytont été décrit par Wil-
son (1980), Gizon et al. (2006). Les équations des ondeailgsesont

o' +pV -V =0, (3.33)
/ 1 ’ 1 ’
poV +Vp = —(VxB')xBg+—(VxBg) x B, (3.34)
A A
ohp =0y, (3.35)
0B’ =V x (V x By), (3.36)
V-B =0, (3.37)
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3.4 Comparaison entre les solutions exactes et les solutiangriques

avec I'équation d’état

p = pRT. (3.38)

By est le champ magnétique a l'intérieur du tube. La soluticalydigue (Gizon et
al. 2006) a été obtenue de la méme maniére que dans le casideidé flux de vitesse
(paragraphe 3.2)

P Zm imBme(klr)ém(kazz—iwt

p,(r,zt) = { Pekez-iot 31 imgmi[ 3 (K1) + AnHm(kor)] (3.39)

ou

(w2~ 1G2?)
ko(w) = w2/ -k k(w) = ke \/ T A (3.40)

a = Bupe/(4mpwne)Y’? est la vitesse d’AlfvénBype = B est le champ magnétique a
I'intérieur du tubeg, = ac(a? + ¢?)~Y/2 est la vitesse dans le tube.
Les codficientsA,, et B, sont donnés par

(1 - &K/w?) In(kiR) I(keR) — [1 + (v/2)(@%/*)] Im(keR) I1o(kiR)

= L+ (/2 @/ (KRHn(eR) — (L - @ J0?) In(kRH (R o)
_ 2i kz Y al ,
Bm = —ﬂ_sz [k—l (1 + E?) Jm(klR)Hm(sz)
k% a2k2 -1
- = (1 -~ —22) Jm(klR)H,’n(sz)] . (3.42)
k1 w

3.4 Comparaison entre les solutions exactes et les solu-
tions numeériques

Dans cette partie, on va tester le code SLiM contre les swistanalytiques qu’on avait
calculé dans les paragraphes précédents. Les solutiolysigues correspondent a des
cylindres qui contiennent des champs magnétiques ou deseiebaignant dans une at-
mosphere uniforme. Les caractéristiques du milieu extésent telles que la denisté
po = 5x10"g/cm?, et le facteur adiabatique=5/3. On considére le milieu a I'interieur du
tube comme uniforme, ceci donne naissance a une discdstiawiniveau de l'interface
entre le tube et son environnement, ce qui nécessite $atitin de diérentes résolutions
spatiales pour assurer la convérgence des solutions daedicdéte. Les dimensions de
notre cube de simulation est de 24 Mm dans chaque direction.

3.4.1 Flux de vitesse dans un milieu uniforme

On va tester le code par rapport aux solutions obtenues dgrerdgraphe 3.2 qui con-
cerne un flux de vitesse uniforme dans un milieu uniforme.s@ncas précis, la densité
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et la température sont les mémes a l'intérieur et a I'exténdel tube, la diérence est au
niveau du flux de vitesse qui est dirigé suivant I'axe du drén Le paquet d’onde se
propage dans la directiona travers un tube de flux incliné d’'un anglesd@ par rapport
a la direction de propagation. Le rayon du tube est de 2 Mm @tdase du flux est de
1knys dans le tube. La vitesse du son dans le milieu est de 1€ kra discontinuité entre
le tube et le milieu externe est résolue avec 200 points tle dens chaque direction.

Les figures 3.4 et 3.5 montre une comparaison qualitativei@btgative entre la so-
lution analytique et numeérique (le champ déusion de I'onde de pression). Dans ces
figures, la couleur blanche de I'onde correspond a une pregsisitive. L'amplitude de
'onde de pression incidente est égale a I'unité en absemueodthogénéité. D’abord
on remargue que les deux solutions sont en raisonnabledactardiférence entre les
deux solutions est due au fait que le traitement analytiqueimérique n’est pas simi-
laire. Comme on I'avait expliqué, la solution analytique @s¢ image de I'onde qui est
affectée en permanence par le tube, ainsi, la figure 3.5 repedaegolution qu’a I'instant
t = tx=0). Par ailleur, dans le cas de la solution numérique, l'idiéoa de I'onde avec le
tube commence a partir de- t,-_1,) et continue jusqu’a = tx-12), par conséquent, dans
cette solution il y'aura la contribution des ondes réfled@puis le tube pour les instants
t < txe0)- ON peut ajouter également la contribution des conditi@®giques dans la
solution numérique comme on le voit dans la figure 3.4, enquéigtr lorsque le domaine
de simulation n’est pas assez large comme dans ce cas.

Il est évident qu’a partir de ces résultats, si on augmerderneaine de simulation, les
deux problémes numérique et analytique deviennent sidait les deux solutions vont
converger.

3.4.2 Inhomogénéité de pression et de champ magnétique

On compare dans ce paragraphe les solutions analytiquesnérigues dans le cas d’'un
cylindre de flux magnétique vertical se trouvant dans uneogpimére uniforme. Les
solutions analytiques exactes de ce probleme sont présedads le paragraphe 3.3. La
vitesse du son dans I'atmosphére extérieure estL1kmys. Le rayon du tub&=2 Mm

et le champ magnétique du tuBg,. est uniforme. La condition d’équilibre de pression
implique que la pression a I'intérieur du tube égale a

Pube = Pext — B2 e/ (87). (3.43)

On suppose également qu’il y a un équilibre thermique, cebte la température est
la méme a I'intérieur et a I'extérieur du tube. Cette conditinsi que la condition 3.43
implique que la densité a I'intérieur du tube sera réduitas Pintensité du champ mag-
nétique est grande, plus la densité dans le tube est réduipdys la discontinuié entre
les deux milieux est accentuée. On va considérer ainsi adangests deux tdérentes
intensités de champ magnétigBge, 1 kG et 3 kG.

Le traitement analytique et numérique de la discontinuité\zers le tube est fiérent.
Dans le cas analytique, on suppose la continuité des sotusio niveau de cette limite,
ce qui permet de calculer la solution totale exacte commiguiéddans le paragraphe 3.3.
Par ailleurs, cette singularité est problématique danadeda traitement numérique. On
peut résoudre ce probleme en considérant cette discaltiommme une couche limite
tres fine ou les propriétés du tube varient. On peut écrite tietite comme
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3.5 Conclusion

Btube r<R
Bo =1 Buwe (1 —1)/(ri—R) R<r<n (3.44)
0 rn<sr

our est la distance par rapport a I'axe du tube, et on considélieite r; — R.

En pratique, on résout la limite — R en utilisant 5 points de la grille, apres on utilise
différentes résolutions spatiales jusqua la convergence dats.

Pour un cube de simulation de*®m?3, une résolution de 200 pixels dans chaque
direction stfit pour résoudre I'interaction de I'onde avec une discoritincausée par un
champ magnétique verticBlne=1kG. Les figures 3.6 et 3.7 montrent une comparaison
entre la solution numérique donnée par le code SLiM et latispllanalytique exacte
dans le cas d’'un champ magnétique vertical de 1 kG. A particedefigures, on peut
observer gqu'il y a un bon agrément entre les deux solutionstiisant 200 modes de
Fourier dans les directionsety. Du moment ou on a utilisé deux schémas numériques
différents dans les deux directions spatiales; la méthoderafgedans la direction hor-
izontale, et la méthode de Lax-Wenéfrdans la direction vertical, il est important de
tester le code dans la direction horizontale égalementfiggeses 3.8 et 3.9 montrent les
résultats numeériques et analytiques pour un tube magrétigrizontal avec les mémes
caractéristiques que le tube vertical. Les deux solutiom$ sussi en bon accord. Les
figures 3.10 et 3.11 montrent une comparaison entre les @dubosis pour un tube mag-
nétique tres intense 3 kG en utilisant une faible résolusipatiale de 100 pixels dans
chaque direction. On a utilisé seulement trois points déeguour résoudre la couche
limite qui sépare le tube du milieu extérieur alors qu’uncieghmp magnétique réduit la
densité a I'intérieur de 98 a 99%. Dans les figures de la solutumérique, on remarque
gue la faible résolution donne naissance a des bruits daetdénumériques au niveau
de la discontinuité qui entoure le tube magnétique. La daibbolution qui est de 100
pixels fait que la taille de la cellule de la grille seraites$arge par rapport a celle pour
une résolution de 200 pixels, par conséquent, d’apresdsiorl2.80, la viscossité artifi-
cielle dans la direction horizontale va diminuer, ce quofése également I'apparition de
ces oscillations locales. Cependant, les deux solutiorigtanees et numériques sont en
assez raisonnables accord loin des limites du tube.

3.5 Conclusion

Au cours du développement du code SLiM, en particulier dueasimulation de la prop-
agation des ondes a travers des inhomogénéités, nous aeocsnérontés a des prob-
lemes d’instabilités numériques et d’oscillations déaatide la discontinuité qui sépare
les deux milieux diérents. Ce bruit numeérique conduit a une perte d'informatjamy-
iques trés précieuses. Pour mettre en avant la physiquecte@manant du code ainsi
gue les diférentes lacunes, nous avons lancé une série de simulaggtsde type hy-
drodynamiques et magnétohydrodynamique comme la prdpagd¢s ondes linéaire a
travers un flux de vitesse vetical a la direction de propagatiu a travers une dépression
causée par un champ magnétique horizontal ou vertical. eomss comparé les solu-
tions numériques aux solutions analytiques exactes gutérdalculées pour ces types de
problemes. Les résultats numériques donnés par le codedar on accord qualitative-

57



3 Validation du code SLiM

ment et quantitativement avec les résultats exactes, etidonde la résolution spatiale
(ou la viscosité artificielle) utilisée. Le code SLiM peunsii étre utilisé pour étudier
I'interaction des ondes avec ledfdrentes structures complexes du Soleil telle que les
taches solaires, tubes magnétiques fins, granulations,...
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Figure 3.4:Un instantané du champ defidision de I'onde de pression dans le plar z en
interaction avec un tube de flux de vitesse de Jsket de rayon de 2Mm, incliné d’'un angle de
n/4 (les lignes noires) par rapport a la direction de propagation de I'oruildeinte. Les lignes
noires indiquent les frontiéres du cylindre. La figure en bas montre léi@olanalytiqgue exacte,
la figure en haut montre la solution numérique issue du code SLiM.
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Figure 3.5:Une coupe a travers la ligne blanche visible dans la figure 3.4 qui montreifaeco
de la pression diusée. Une comparaison entre la solution analytique exacte (courbe @lg)oin
et la solution numérigue donnée par le code SLiM (courbe en continue).
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Figure 3.6:Une image du champ deftlision de I'onde de pression pour un tube magnétique
vertical de 1 kG avec un axe =y = 0 et un rayorR = 2 Mm. Limage d’en haut montre la
solution numérique, I'image en bas montre la solution exacte. La résolutioa 260dixels pour
chaque direction.
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Figure 3.7:Une coupe & = 0 a travers le champ deftlision de I'onde de pression de la figure
3.6. La solution exacte correspond a la courbe pointillée, la solution nureérmuespond a la
courbe solide.
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Figure 3.8:Une image du champ deftlision de I'onde de pression pour un tube magnétique
horizontal de 1 kG avec un axe=y = 0 et un rayorR = 2 Mm. Limage d’en haut montre la
solution numérique, I'image en bas montre la solution exacte. La résolutio®@gtzels pour
chaque direction.
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Figure 3.9:Une coupe & = 0 a travers le champ deftlision de I'onde de pression de la figure
3.8. La solution exacte correspond a la courbe pointillée, la solution nureémuespond a la
courbe solide.
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3 Validation du code SLiM
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Figure 3.10:Une image du champ deftlision de I'onde de pression pour un tube magnétique
vertical de 3 kG avec un axe =y = 0 et un rayorR = 2 Mm. Limage d’en haut montre la
solution numérique, I'image en bas montre la solution exacte. La résolutio®@gtixdels pour
chaque direction. On résoud la discontinuité qui entoure le tube avecrsnil8 points.
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Figure 3.11:Une coupe § = 0 a travers le champ deftlision de I'onde de pression de la figure
3.10. La solution exacte correspond a la courbe pointillée, la solution nwmeéarespond a la
courbe solide. Ce cas montre leEe¢s d’une basse résolution.
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4 Simulation de la propagation du modex travers des tubes de flux magnétique

4.1 Introduction

Les tubes de flux magnétique sont des structures importdatesl’atmosphére solaire.

lIs ont une influence significative sur la dynamique de la stosphére et de la couronne,

et aussi sur I'activité magnétique solaire. Les tubes mizgues sont des structures
isolées qui constituent 90% de I'atmosphere solaire enrdates taches solaires. Dans la
photosphere, ces tubes sont classés des plus petits costubds inter-granulaire (100-
300 km) jusqu’aux plus larges comme les pores (1-5 Mm) quveeuse développer en
taches solaires. Leur intensité magnétique est de I'ondiéldgauss, ce qui laisse le tube
pratiquement évacué. Ainsi, la poussée d’Archiméde faitteroces tubes verticalement

a la surface solaire. Le réch@ment de la chromosphére et de la couronne peut étre
attribué en partie au transfert d’énergie des ondes quiggagent a travers les lignes
du champ magnétique. Ces dérniers sous la forme de tubes dadlynxétique assurent

le couplage entre les fi€érentes couches de I'atmosphére solaire. Ces ondes peuvent
servir également a sonder les propriétés du milieu et |ztstrel des tubes magnétiques.
Spruit (1981, 1982) a étudié théoriquement les oscillatides tubes magnétiques dans
la zone de convection et la chromosphére en utilisant unesgthere isotherme stratifiée
en deux dimensions et en faisant 'approximation des tutsgmétiques fins, c’est a dire

en supposant que le diameétre du tube est inférieur a totéshelles caractéristiques du
milieu ainsi que la longueur d’'onde. D’abord la conditiofglilibre hydrostatique du
tube magnétique s’écrit comme

B*(r) _
8t ¢
ou p; et pe sont la pression cinétique des gaz a lintérieur et a I'eatgrdu tube
respectivemenB est le champ magnétique a I'intérieur du tube.
On distingue deux cas :

pi(r) + (4.1)

g=0

En utilisant la condition 4.1 ainsi que les équations MH[@#risées écrites en coordon-
nées cylindriques, et pour une perturbation qui est prapuorelle a expfwt +ikz+imy),
les modes fondamentaux d’ondes magnétohydrodynamiquesacactérisent un tube
magnétique fins sont (Figure 4.1) :

(1) Le mode longitudinal (sausage mode) avec le nombre @ @mimutalm = 0. Ce
mode est axisymétrique, il est excité par les fluctuationsrdssion.

(2) Le mode transversal (kink mode) avee+ 1. Ce mode est non-axisymétrique, il
décrit les oscillations incompressibles du tube qui somggées par la tension magneé-
tique.

Les deux modes se propagent avec la vitesse ductbéa vitesse kinky, respectivement
données par (Defouw 1976, Spruit 1981)

c’a? i
G = c+a?’ %= (Pi/")'pe)az “2)

ou p; est la densité a l'intérieur du tubpe est la densité a I'extérieur et est la
vitesse d’Alfvén &2 = B?/ugp). On remarque que la vitesse de propagation du mode
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(ol oo

@

Figure 4.1:La distorsion d’'un tube magnétique fin au passage d’'une perturbatioirdig®aruit
1982). On distingue trois modes d’'oscillations, le mode longitudinal qui spomed au nombre
azimutaln = 0 (monopole oscillation), et le mode transversal qui correspond=al (dipole
oscillation) etn = 2 (quadrupole oscillation).

kink est inférieure a la vitesse d’Alfvén. On explique cear paugmentation apparente
de I'inertie du tube pour le mouvement transversal, c’estédurant son oscillation, le
tube transporte avec lui une certaine quantité du fluideestee qui augmente sa masse
effective.

g#0

Dans ce cas, la force introduite par la gravité change lexctanstiques des oscillations
du tube. En négligeant la compressibilté du milieu, I'égratiu mode kink sécrit comme

e _ o0%.  [(pi—pe) OEL
oz K o2 o+ pe) 07’

&, étant le déplacement transversal du tube. Le premier tetnmmaeinbre droit de
I'équation 4.3 représente la force de rappel causée panidoae des lignes du champ
magnétique. Lesfkets de la gravité ainsi que la stratification sont inclusess da deux-
ieme terme du membre droit qui est proportionnel a la poud'gg¢ehiméede.

La solution de I'équation 4.3 donne pour 'amplitude&de

(4.3)

&~ expliwt + ikz+ z/4H), (4.4)
tel que
kH = i%‘r(wz/wg —1)42 (4.5)
ou H est I'échelle de hauteur de la pression. La fréquence deucegst donnée par
It (@6)

B étant le rapport de pression cinétique sur la pression niggeéu gazg = 8rp/B?).
Les oscillations longitudinales s’écrivent comme
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4 Simulation de la propagation du modex travers des tubes de flux magnétique

aV” 8V|| N op
Par TPz ¥ T 7Y 47
d(p 0 pV)_
&(Q+8JB =0 (48)

L'équation 4.7 est non linéaire, elle décrit le mouvemenindflux de vitesse vertical le
long d’'un tube magnétique vertical. La force magnétiquatétallle dans la direction
verticale, c’est simplement I'équation du mouvement d’'widié compressible en une
dimension. Ces équations avec la condition d’équilibre driné la relation de dispersion

W = K + (W), (4.9)
1/2 .
avec la fréquence de coupuré = 75 (9 - & + 220-5) .y est le facteur adiaba-

tique.

Les modes d’oscillations du tube sont excités par les fltictus stochastiques de
la convection solaire qui entourent le tube. Les oscilfaitongitudinales du tube sont
affectées par I'amortissement radiatif alors que les osatiattransversales sont moins
sensibles a 'amortissement et la dissipation. Les ondaslddréquencey < w. sont
évanescentes. Les ondes se propagent losgue.. La fréquence de coupure du mode
kink étant trés basse, ces ondes arrivent jusqu’a la chioinéos avec une amplitude qui
croit avec la hauteur selon la relation 4.4. Ceci expliquergpani le mode transversal
joue un role important dans le processus de réfbment de la couronne.

Dans une atmospheére similaire au précédente, et pour utel@ion qui se propage
dans la direction verticale, les modes d’oscillations corapibles rapides et lents qui ex-
istent dans une tache solaire peuvent étre attribués a desi@ns de type monopole,
dipole et quadrupole, alors que la composante incomptessds modes d’oscillations
comme I'onde d’Alfvén peuvent étre générée par des émisgientype dipole seule-
ment (Musielak & Rosner 1987). Dans une atmosphére non iso&hées oscillations du
tube deviennent instables. Dans la zone covective, |nlg est alimentée par la force
d’Archimede, d’ou la nécessité d'un critere de stabilit@i(paragraphe 2.5.4).

Dans I'atmosphére solaire, ces perturbations peuventdésrendes de surface comme
les modes de gravité surfacique (mofe-ou bien des modes acoustiques (m@lecCes
ondes vont exciter les fierents modes d’oscillations du tube magnétique. Bogdan et al
(1996) ont essayé de quantifier cette interaction en étudeprocessus dans une atmo-
sphére stratifiée et polytrope en supposant que le rayonbduréste toujours inférieur a
I'échelle de hauteur de la densité locale. Dans ce modeélpldsma béta" est supposé
constant avec la profondeur. Les oscillations du tube somipdétement décritent par le
déplacement transversal(z t) (kink mode) et longitudina(z t) (sausage mode). Ces
auteurs ont trouveé que le modeest plus absorbé par le tube magnétique que le npode-
Le mode kink est principalement excité par le mddedors que le mode sausage est ex-
cité par les modeg-en particulier pour les tubes tres évacués. Le tube ateepitk haut
degré d’oscillation lorsque l'intensité du champ magnétigst tres grande, et lorsque la
pression magnétique est comparable a la pression du gazérigar 3 ~ 0.1). Le kink
mode est le plus dominant mode du tube magnétique.
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Figure 4.2: La figure a gauche montre I'amplitude de I'onddfasée pour le modé-(lignes
solides) et le modey, (lignes pointillées) en fonction de la variation de la fréquenednsi que
le paramétres. |l est claire que les cdicients de diusion du modef sont plus grands que
ceux du modep. La figure a droite montre I'amplitude defiilision en fonction du rayon du tube
magnétiquer pour un cas typique ou= 3 mHz etg=1 (Hanasoge et al. 2008).

Hanasoge et al. (2008) ont utilisé une atmosphére simikicelle de Bogdan et
al. (1996) en adoptant toujours I'approximation du tube nédigue fin pour évaluer
numeériquement la matrice defidision qui est associée a l'interaction du mddavec
un tube de flux magnétique. Leur calcul a montré que I'amgiditdes ondes flusées par
le tube magnétique dépend du plasgei-de la fréquence de I'onde incidente (Figure 4.2
a gauche). Ainsi, le couplage onde-tube devient asseofsquie la fréquence augmente.
En outre, I'amplitude des ondesfidisées augmente également avec I'augmentation du
champ magnétique du tube et donc du rapport plggnta- qui favorise les oscillations
de type kink et rend le tube plus rigide aux autres osciltetioydrodynamiques générées
par I'onde incidente. L'ffet inverse est observé pour |@€levées. Par ailleurs, il a été
constaté que I'amplitude des onddfdsées augmente d’'une fagon non linéaire avec le
rayon du tube (flux magnétique) pour une fréquence eg fire (Figure 4.2 a droite).
Un autre résultat important est que le processus filesitbn est dominé par laftlision
f — f alors que la conversioh — p est trés faible. Du moment ou ce travail a été fait en
utilisant I'approximation des tubes fins, le rayon maximuwmtube a été limité &=160
km (Figure 4.2 a droite).
Dans les travaux théoriques cités précédemment ou autesshypothéses et des
simplifications ont été utilisées, comme I'approximatias dubes fins, des atmosphéres
isothermes ou non stratifiées, la non prise en charge dessnabakeillations d’ordrem
éleve, simplifications mathétmatiques, études en deuxrdifoes, etc.
Le traitement numérique direct de I'interaction des ondes ¢es tubes magnétiques
est une approche treffieace et robuste. Cette approche commence a donner de tres in-
téressant résultats a la lumiere du développement de cedamdlations numeériques qui
est favorisé par le perfectionnement des machines de sajausont de plus en plus puis-
santes. Parmis les travaux récents dans ce contexte, ogifggyiar exemple Cameron
et al. (2007), Hanasoge et al. (2008), Khomenko et al. (2008meron et al. (2008),
Khomenko et al. (2009).
Dans ce travail, on va utiliser des simulations numeériguesas dimensions avec le
code SLiM pour explorer la réponse de tubes magnétiquedideatites tailles (un rayon
entre 200 km et 3 Mm) a la propagation d’un paquet d'onde quiésente le modé-
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4 Simulation de la propagation du modex travers des tubes de flux magnétique

dans la zone de convection solaire.

4.2 Le modele de simulation

4.2.1 Le modele d’atmosphére

La couche de convection ne présente qu’une tres petitednadti rayon du Soleil, dans
ce cas bien précis, il en résulte une simplification inténetesde I'atmosphére :

e La courbure de I'atmosphere est négligée.
e La pesanteur est considérée comme constante.

e L'atmosphére ne participe pas a la “ production” d’énerged’étoile, elle ne fait
gue transmettre ou transforme celle-ci vers I'extérieuadipdes zones internes.

e La force centrifuge équatoriale est faible devant la géaldtale dans cette méme
région, on peut négliger donc le mouvement de rotation.

Le modele d’atmosphére a I'équilibre qu’on va utiliser stitique a celui de Cally &
Bogdan (1997). Une atmospheére adiabatique polytrope ¢ifisiaavec un indice poly-
tropiquem = 3/2 (y = 5/3 un gaz monoatomique) en présence d’'un champ magnétique
vertical d’intensité maximal8, (Figure 4.3).

Le profil initial de la densité, la pression et la tempéragsedécrit par les relations

po(2) = poo(~2/20)", (4.10)
Po(2) = Poo(—2/20)™*, (4.11)
To(2 = PF"QZW (4.12)

oU pgo est la densité a I'équilibre a la profondeur de 1 MPgs = poo020/(m+ 1), g est
I'accélération de la gravité avec=274 m's?>, M,,=0.6 est la masse moléculaire moyenne,
R est la constante des gaz parfaits. A partir de ce profil de éemtyre, le minimum
(T=5775 K) correspond @=-440 km, le maximumT=9054 K) correspond a=-200
km, ce qui définit le sommet de notre atmosphére.

On définit la profondeul. comme étant le lieu ou on a I'égalité entre la vitesse
d’Alfvén et la vitesse acoustique. En faisant I'égalitéreries deux vitesses on obtient
I'intensité du champ magnétiqugy

B = 10°(y — L)upoog(L/10°)>". (4.13)

En choisissant. =400 km etpgy = 10°° g cnT3, on trouveBy,=4820 G. Le vecteur
champ magnétique est vertical et dépend de la distancde&](g). La pression magne-
tigue qui en résulte est donnée [y = B,(r)?/2u.
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La surface
____________________ c=a
g
v
Z -0
m

Figure 4.3:Le modéle atmosphérique a I'équilibre. Une atmosphére polytrope stratifiée av
un champ magnétique vertical. La perturbation sous la forme d’'un pacquedelde modd- se
propage dans la direction

L'équilibre hydrostatique entre la pression interne eemé conduit & 'augmentation
de la pression externe d’'une valeur constante quiVest(Pg) = B3/2u (enhanced poly-
trope). Du moment ou la pression magnétique est une fonctintinue de et ne dépend
pas de la coordonnée la pression externe sera donnée Bags = Po(2) + B2(r)/2u. La
pression totale devient alors

P = Po(2) + B3/2u — B,(r)?/2u. (4.14)

On peut constater que loin du tulrex{> r), ro étant le rayon caractéristique du tube,
on aB,(r) = 0, on retrouve ainsi le polytrope augmenté. A lintérieurtdbe, et pour
(r = 0), on aB,(r) = By, donc on retrouve la pression a I'équiliiPg(z). Ainsi la pression
du polytrope s’écrit comme

_ [ Po(2) = Poo(—2z/zp)™* r=0
"e= { Pext = Po(2) + Bf/2u F>>ro (4.15)

La densité n’est padi@cté par I'addition du champ magnétique et demeure celle du
polytrope

p(2) = po(2) = poo(~2/20)™ (4.16)

La vitesse acoustique dans le polytrope est obtenue a garfrrelation
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4 Simulation de la propagation du modex travers des tubes de flux magnétique

_7P@
p(2)
La fréquence de coupure acoustique est approximativenoante patu, = ¢/2H ou

c(2)? (4.17)

H est I'échelle de la hauteur de densité définie coriine dg‘zp = z/m, d’ou I'expression
m
we =5 C. (4.18)

La figure 4.4 montre une comparaison entre les profils verticke la pression, la
densité et la vitesse acoustique dans le modele solairéasthS (Christensen-Dalsgaard
et al. 1996) et ceux du polytrope (équations 4.15, 4.16 et)4.Dans le modéle S, la
surfacez = 0 correspond a une profondeur de 400 km. On voit bienfférince entre la
courbe du polytrope du Soleil calme (courbe bleu) et cellpalytrope le long de I'axe du
tube (noire) qui est causée parfet du champ magnétique a la surfdgye En comparant
par rapport aux profils du modele S (courbe en rouge), unesgtingwe polytrope reste
une approximation raisonnable pour une étude qualita/éadpropagation des ondes
dans la couche supérieure de la zone de convection.

4.2.2 Le profil magnétique initial du tube

Le tube magnétique initial est vertical et axisymétriquecann profil radial qui prend la
forme d’'une Gaussienne au carré

B,(r) = Boe ™" /"o, (4.19)

Ce profil s’adapte bien aux tubes magnétiques observés dujsasi-évacués et perpen-
diculaires a la surface solaire avec un champ central dorhetaadial. Le tube est placé
presque au sommet de 'atmosphere=a 0. By est le champ central e est le rayon
caractéristique du tube,est la distance radiale depuis I'axe du tube. Le champ magné-
tique tend vers zero d’une maniére continue a la limite dindyé. Ar = rg, B ~ By/2.

La figure 4.5 montre le profil du champ magnétique pour desstdbgayon 200 km et 3
Mm. On remarque que le champ magnétique du grand tube edapjesa la base et tend
vers zero d’une maniere continue et moins abrupte par rappgoetit tube.

4.2.3 Les équations, conditions initiales et aux limites

Les équations MHD du code SLiM sont les équations linéaitadéales representées
dans le paragraphe 2.5.1. Les perturbations du champ nqmétle la vitesse, de la
pression et la densité s’écrivent en terme du vecteur déplects. L'accélération de la

gravité reste constante. L'équation du vecteur déplaceestn
82§ / ’ 1 7’ ’
Po— = -Vp' +p' g+ —(J" X Bg+ Jg x B’). (4.20)
ot2 4

Les perturbations sont

p' ==V (0of) (4.21)
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Figure 4.4:Les profils verticaux de la pression, la densité et la vitesse acoustiquesphére
a I'équilibre. La courbe rouge est le profil du modéle standard S det€hsisn-Dalsgaard. La
courbe bleu est le profil du polytrope le long de I'axe du tube magnétigquéj. La courbe noire
correspond au polytrope diminué dans un Soleil calmex(r).
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Figure 4.5:La configuration du tube magnétique vertical avec un champ central @&@&2un
profil radial Bz(r):4820e‘r4/r3 oUrg est le rayon du tube. Les figures en haut et en bas montrent
le champ magnétique de tubes de rayon 200 km et 3 Mm respectivemert placé/eau de la
coordonnéex=13 Mm.

P =y’ + & Vpo) — € - Vo, (4.22)
B’ =V x (¢ x By), (4.23)
J'=VxB. (4.24)

On utilise une géometrie Cartésienne définit par les cooEmhorizontalex ety.
La coordonnée verticale qui esaugmente avec la profondeur . Cette derniéere varie de
0.2 Mm jusgu’a 6 Mm au dessous de la surface solaire. Le darainizontal de la
simulation est définit pax € [-20,20] Mm ety € [-10,10] Mm (40 Mmx 20 Mm).

L'axe du tube magnétique vertical passe par le p&#t7 Mm, y=0. On rappelle
pour les conditions aux limites a la surface solaire que heles sont fortement réflechies
par la limite supérieure de I'atmosphere, ce qui nous peduete considérer que les
ondes dont la fréquence est au dessous de la fréquenceiquewd# coupure. En fait,
la fréquence de coupure acoustique dans notre modéle espuprénfinie et les ondes
incidentes considérées ont une énergie tres faible. Leditcmms horizontales restent
périodiques (Paragraphe 2.5.2).
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Figure 4.6:Propagation d’une onde en trois temps (1600, 3000, et 4000 secapmdssie début
de simulation), en présence d'un tube de flux magnétique d’'un rayon@&rB0 Les figures
en haut montrent le champ deffdision de I'onde a la “surface solaire”. Les figures du milieu
montrent le champ total de I'onde. Les figures en bas représentenbupe eertical. La position
et la taille du tube sont indiquées par le cercle2-7 Mm,y = 0. Le point “A’ est la position
dans laquelle on afkectuer le test de résolution (Paragraphe 4.3)

At =ty = 0, un paquet d'onde de modeavec un profil Gaussien dans I'espace
de Fourier est situé &=-20 Mm et se propage de gauch& Aroite dans la directior
(Paragraphe 2.5.3). Tout les modiesent en phase a= —20 Mm.

La distance du tube magnétique par rapport a la conditidial@iest le résultat d’'un
compromis: d’un coté il est désirable que le paquet d’ondgsache du tube magnétique
pour que I'onde ne soit pas atténué durant sont trajet, ditne @oté, si on veut comparer
nos résultats numeériques a des observations, il existeistagde minimum pour lagquelle
la fonction de corrélation (voir chapitre 1 paragraphed)).des moded-est moins bruitée
(Cameron et al. 2008, Gizon et al. 2010). Ainsi, le tube magunétse trouve a une
distance de 13 Mm des conditions initiales.

Notre intérét principal porte sur la composante vertic@dadvitesse,&, au sommet
du domaine de simulation car c’est cette composante qubssireée et mesurée avec un
Dopplerogramme au centre du disque solaire au niveau deficeu Les amplitudes de
la vitesse surfacique sont des Gaussiennes avec une fo&oentrale de 3 mHz et une
dispersion (largeur a mi-hauteur) du paquet d’'onde de 1H8.m

Nous avons ausstiectué des simulations sans la présence d’'un tube magnétejue
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4 Simulation de la propagation du modex travers des tubes de flux magnétique

qui correspond a une atmosphere polytrope augmentée geind’dans tout le domaine
de simulation B,(r) = 0 dans la relation 4.14). Cette simulation va nous servir cemm
référence pour construire le champ déuBion de I'onde qui est la fiérence entre la
simulation avec présence du tube magnétique et la simals#ios présence du tube.

Un exemple d’'un paquet d’'onde de motiétéragissant avec un tube magnétique de
rayon 500 km est representé dans la figure 4.6. Pour un tubettdetaille, la forme de
'onde diffusée est pratiquement circulaire dans la direction de €dndidente et dans
la direction inverse, c’est ce qu’on voit dans les trois fegudu haut qui représentent le
champ de dtusion de I'onde. Dans le code SLiM, les conditions de bordziootales
sont périodiques, ce qui implique que le paquet d"onde vgirsdu coté gauche apres
4000 secondes, c'est ce qui est visible dans les trois figluasilieu qui montrent le
champ total de I'onde.

Il est important de mentionner que le diamétre du tube peatlétge ou petit par
rapport a la longueur d’'onde de I'onde incidente, ce qui gemiexciter diféfent types
de modes a l'intérieur du tube.

4.3 Test de résolution

A cause de leur large diametre, les taches solaires monireninclinaison graduelle
de leur vecteur champ magnétique et une variation radialénue et lisse du gradient
du champ magnétique, contrairement aux tubes de flux magmeétins ou leur champ
magnétique homogene varie brusquement au passage versdfgiére non-magnétique.
En outre, un champ magnétique avec une intensitBide 4820 G va créer une forte
inhomogénéité de pression et une discontinuité assez gealale.

La longueur de notre domaine de simulation est de 40 Mm dadsdation de la
propagation de I'onde. Le rayag des tubes qu’on va simuler varie de 200 km a 3 Mm.
Du fait que le profil du champ magnétique a la surfacé@st= By exp(-r*/rj), les deux
limites du tube sont souvent tres proches et tres abrupgei@i.5). Dans ce cas, une
question s'impose qui est combien de modes de Fourier dai®tion horizontale sont
nécessaires pour résoudre le tube de flux.

Dans la direction verticale, nous avons trouvé que 200 paietgrille sont sfiisants
pour les diférents tailles, probablement par ce que le tube magnétepedsente aucune
structure particuliere dans la directian Les rayons des tubes qu’on a simulé sont 200
km, 500 km, 1 Mm, et 3 Mm. On a considéré troistéients choix de nombre de modes
de Fourier horizontaux: 55, 100<50, 200<100.

Les données du champ ddfdsion de I'onde au point “A” sont representées en fonc-
tion du temps dans les quatre courbes en haut de la figure és/ditérentes couleurs
correspondent aux troisfeérentes résolutions.

On remarque que I'ondeftlisée au point “A” est résolue pour des rayonde 1 Mm
a 3 Mm pour les trois modes de Fourier. La convergence danasle, = 500 km est
assez raisonnable, en particulier pour les deux hautekitiéss 10«50 et 20k100. Le
cas du tube dey = 200 km est loin de la convergence pour les deux basses riésslut
50x25 et 10x50. La basse résolution peut résoudre des tubes de I'ord4é d&y50
= 800 km, soit un rayon de 400 km, ce qui explique pourquoi leupag’onde dans ce
cas ne voit pas le tube dg=200 km et par conséquent I'absence de I'ondiudée. La
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Figure 4.7:Comparaison entre des courbes d@&dentes résolutions pour lediérentes tailles
des tubes. Les quatre figures en haut montrent la vitesse vertiffaleéei au point de coordonnées
spatiales fixe (“A” dans la figure 4.6) en fonction du temps. Les quatrassiigen bas montrent
la variation de la vitesse verticalefiisée en fonction de la coordonnépour un temps fixe (Le
milieu de la figure 4.6). La ligne verticale montre la position du centre du tubel'daasiesx.
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4 Simulation de la propagation du modex travers des tubes de flux magnétique

résolution moyenne de 100 modes apparait plus raisonnableajle de 50 modes pour
ro=200 km, mais I'amplitude du signal est de moitié par rapparelée ou la résolution
est de 200 modes. La résolution de 100 modes devient trekgpdeccelle de 200 modes
pour le tube de 500 km. Ainsi, les résultats qui corresponeda résolution de 200
modes semblent plus proches de la valeur de convergence.

Les quatre courbes en bas de la figure 4.7 montrent I'orftlesée le long de la ligne
y = 0 en fonction de la coordonnée un temps fixe. On remarque que les propriétés de
la convergence de ces courbes sont les mémes que cellesneoposition fixe “A’.

Afin de quantifier I'erreur causée par les résolutions, orothiit une mesure de dif-
férence entre les simulations. On compare les séries tathgmdes vitesses verticales au
point “A’, que ce soit dans le cas de la résolution basse ouemusy,, avec la simulation
de haute résolutiow!

__ Zidva) - v

PRV

On construit également une mesure d’erreur des vitesstésales en fonction de la
coordonnée a un temps fixe. Cette erreur est donnée par

R IO ERAC)

PIMVICVC

La figure 4.8 montre la mesure d’erreur dans les deux cas. dabes & gauche
montrent que I'erreur diminue rapidement avec la croissate |a taille du tube. Les
courbes de gauche montrent que une augmentation de latiésailun facteur deux

diminue la mesure d’erreur par un facteur de dix approxiveatent. Ceci suggére que
I'erreur associée a la résolution la plus haute (200 modgsjcuée au plus petit tube
(R=200 km) est approximativement 3%, soit dix fois meilleure d@ simulation avec

100 modes qui a une erreur de 30%

(4.25)

(4.26)

4.4 Oscillation des tubes et dfusion des ondes

La réponse de tubes magnétiques d&édentes tailles a la propagation d’'un mode de
gravité surfacique (modé)} dans une atmosphere stratifiée et polytrope sera étudiée en
utilisant le code SLiM. La fréquence de I'onde incidente @st3 mHz. La taille du
tube magnétique est trés importante car elle conditiormenees excitées dans le tube,
en méme temps elle détermine 'amplitude de 'ondéudée. Du moment ou on est pas
limiter par 'approximation des tubes de flux fins, on peutiétula propagation des ondes

a travers un large nombre de rayons.

Les variations de I'amplitude deftlision avec les rayons du tube sont visibles dans
la figure 4.9 ou le champ total ainsi que le champ diudion de I'onde sont représentés
pour des tubes de rayons 200 km, 500 km, 1 Mm et 3 Mm. Une coutieale a travers
le tube magnétique le long de I'axeest représentée dans la figure 4.10 pour les mémes
rayons cités ci-dessus. On observe bien que 'amplitudedde difusée augmente avec
le rayon du tube.

En comparant entre le champ total de I'onde ddékécknts tubes dans la figure 4.9,
on remarque que lafiiusion est maximum pour les tubes entre 500 km et 1 Mm. Cepen-
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Figure 4.8:La fonction d’erreur du champ deftlision de la vitesse verticale. La figure en haut
montre cette fonction mesurée a 7 Mm du centre du tube le long la Jign@ (le point “A”).

La figure en bas montre I'erreurtd= 75 minutes le long dg = 0. A gauche, les courbes avec

les étoiles correspondent a ldférence basse-haute résolution, les courbes avec des croix corre-
spondent a la diérence moyenne-haute résolution. A droite, les courbes montrent ltoada
I'erreur pour les diénts rayons du tube lorsque la résolution horizontale augmente.
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Figure 4.9:La propagation d’'une onde a traver des tubes magnétiquestéeedies tailles. Les
images sont des instantanés de la vitesse verticale prisent a 3000 seapratele début de la
simulation. Les quatre images en haut montrent le champftiesidin de I'onde (en haut) ainsi
gue le champ total de I'onde (en bas) pour des tubes de rayons 200900 &m. Les quatres
images en bas sont pour des tubes de rayons 1 Mm et 3 Mm. Les ceritpeeinda taille de ces
tubes.
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4.4 Oscillation des tubes etfflision des ondes
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Figure 4.10:Une coupe verticale le long de I'axequi passe par le centre de tubes de rayons

200 km, 1 Mm et 3 Mm. Toutes les images sont des instantanés de la composgaritevitesse
prisent & = 2000 seconds.
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Figure 4.111mages instantanées du champ d&udion de I'onde &=3000 secondes. Les rayons

du haut vers le bas: 200 km, 500 km, 3 Mm. Les composantes de vitesseate gars la droite:
Vy, Vy, Vs

dant, la simulation nous permet de voir les trois composadte vecteur vitess¥y,
Vy et'V,, comme le montre la figure 4.11, ce qui est nécessaire a laréemsion
et l'interprétation des mouvements des tubes magnétiqaes les trois dimensions de
I'espace.

La figure 4.11 montre que le champ dédsion de I'onde est éiérent selon la com-
posante du vecteur vitesse et selon la taille du tube. Onclaiement que le champ
de difusion de I'onde est constitué principalement de mades 0 etm = 1 pour les
différents rayons. Le champ dedfdsion de la vitesse horizontalg a la méme forme
pour les tubes de rayon 200 km et 500 km; les tubes de rayonenfé 500 km oscil-
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Figure 4.12:Déplacement horizontal dans la directieen unités arbitraires de I'axe du tube
et 'atmosphére environnante en fonction de la profondelres courbes sont prisentta2000
secondes aprées le début de la simulation pour un tube de rayon 200 kiahkegat un tube de
rayon 3 Mm a droite.

lent en avant et en arriére avec I'onde incidente, ce qui doanssance a des oscillations
dipolairesm = +1 (oscillations transversales ou le mode kink). Les tubesgen entre
500km et 2 Mm oscillent avec un mélange de moahes +1 etm = 0, mais ils sont ex-
cités principalement avec le mode monopaie- O (oscillations longitudinales ou mode
sausage); le sommet du cylindre se dilate et se contraceragpainsi la propagation de
cette perturbation locale vers le bas. Cependant, il @stitk d’identifier I'oscillation du
tube de rayon 3 Mm, probablement des modes d’ordre étesént excités. La corréla-
tion entre les deux composantes de la vitésset Vy est bien visible dans la figure 4.11,
ceci est prévisible si I'on regarde les équations Magnétustique-gravité (Scheuer &
Thomas 1981) ou les composantes horizontales et vertidalsvitesse sont couplées

d? : d
(wz — KA +a) + a@)vX + |k(—g + Czd_z) Vv, =0, (4.27)
czd—z— d, 2v+ikc23—(—1) Vy =0 (4.28)
d22 ygdZ w z dZ 7 g X = M .

On considere maintenant le déplacement du tube par rapponileeu environnant.
Le déplacement horizontalde I'axe du tube ainsi que le déplacement de I'atmosphere
en fonction de la profondearsont représentés dans la figure 4.12 pour des tubes de rayon
200 km et 3 Mm. On remarque que le déplacement du milieu dadgphere ne suit pas
le déplacement de I'axe du tube de rayon 3 Mm, contraireméak@ du tube de rayon
200 km qui se déplace dans la méme direction que le milieusgh@rique. Enféet, les
tubes fins de rayon inférieur a 500 km sofitaacement couplés au plasma environnant
par la force de trainée, alors que les tubes de rayon supari€d km peuvent se mouvoir
par rapport au milieu extérieur & cause de l'action de lagfanagnétique par analogie
avec un corp solide flexible plongé dans un fluide (Solanki. &CG06).

Afin de mieux comprendre les modes qui sont excités dans & tbva tracer la
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Figure 4.13:Le déplacement horizontal dans la directioan unités arbitraires de I'axe du tube
(la ligne pointillée) ainsi que les extrémités latérales du tube (la ligne solide dtojauehe)
en fonction de la profondew Les courbes sont prisenta1600 secondes apres le début de la
simulation pour des tubes de rayon : 200 km, 500 km, 1 Mm, et 3 Mm respeeite

courbe du déplacemertde I'axe du tube, en méme temps le déplacement des extrémités
latérales du tube en fonction de la profendewr’est ce qui est représenté dans la figure
4.13.

En cohérence avec les résultats précédents, on remargoerdi’que I'oscillation
transversale est visible pour les tubes de rayon inféri&@08km. Le changement dans
la forme du tube commence a étre visible engee500 km etro=1 Mm, on peut expliquer
ceci par le fait que cette valeur du rayon est de 'ordre dehidle de distance caractéris-
tigue du modef (g/w?) qui est de 771 km pour la fréquence centrale du packet d’'(Bde
mHz). Pour des tubes plus larges, des madphis élevés commencent a dominer, ce qui
explique la non cohérence des oscillations le long du tubepé&lt se poser la question
pourquoi on observe pas le mode axisymétrique longitudidahs cette figure alors que
ce mode est visible dans les figures 4.9 et 4.11? Le paquedeigarrive pas du coté bas
ou du coté haut pour qu’il se propage uniformément a traedrgie, mais il se propage de
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Figure 4.14:Images a temps fixe du déplacemegntgour des tubes de rayons 200 km, 500 km
et 3 Mm.

—1p

R S (. g — : ol

| r

Figure 4.15:Un schéma qui montre les oscillations quadrupolaires et longitudinales degieibe
rayon inférieur a 500 km. Les amplitudes sont exagérées pour l'illustration

la gauche vers la droite, ce qui explique I&&lience entre les deux cotés tube, ceci n'est
pas le cas du déplacement du tube dans la diregtimpaquet d’onde atteint la section
transversale du tubg)(dans le méme temps. La figure 4.14 montre bien ce déplacement
synchronisé du tube dans la directipavec la propagation de I'onde. Mais avant de dé-
tailler cette partie, on revient a la figure 4.11 ot on remardans les images d§ un
autre type d’oscillations, le mode quadrupolaite- +2; la partie supérieure de la section
latérale du tube se contracte et se dilate le long des axgsrdiax dans quatre directions
préfées. La figure 4.14 montre des instantannés du déplatgmpeur des tubes de rayon
200 km, 500 km et 3 Mm respectivement. On peut interprétermavement par le mode
longitudinal, mais aussi par la projection du mode quadaigodans la directiog. Pour

les tubes larges, on interpréte ces oscillations par l&ptiop dans la directiopdes per-
turbations locales. A partir des résultats précédents.eom sgchématiser les oscillations
des tubes de rayon inférieur a 500 km dans la figure 4.15.

L'interprétation de la dfusion des ondes par le tube de rayon 3 Mm est un peu parti-
culiere. Dans ce cas, le tube est assez large par rappodrduwé I'onde incidente, on ne
doit plus considérer le tube comme un objet compact dtusk les ondes, mais I'onde
incidente va pouvoir intéragir avec chaque point du pourtiwtube. Ainsi, I'interaction
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4.4 Oscillation des tubes etfflision des ondes

va dépendre de I'angle d’incidence: I'angle d’incidencepdigket d’onde le long de la
ligney = 0 tend vers un angle droit, I'onde va étréfdsée directement dans la direction
horizontal, par conséquent, I'onddidisée dans I'axg = 0 tend vers une onde plane plu-
tot que une onde circulaire comme pour les tubes moins lacgesui explique la forme
du champ de diusion a droite pour le tube de 3 Mm (Figures 4.9 et 4.11). Resialitres
direction autour du tube ou I'onde incidente n’est pas padpmilaire a la surface du tube,
les ondes sont ffusées dans lesftiérentes direction par symétrie a la ligyxed. Dans la
partie gauche du champ ddfdision de I'onde, on observe que les onddBidées par le
tube en oscillation sans la contribution de I'onde incide@es onde s’étendent dans tout
I'espace et s’ajoutent au champ déwasion droit. Ceci explique également lafdrence
d’intensité de I'onde diusée entre le champ droit et gauche.

Dans la figure 4.16 en bas a gauche, nous avons presenté leemds I'amplitude
maximum de la composantg du champ de diiusion gauche mesurée au point (-14,0) en
fonction du rayon du tube. Ce point est le symétrique du p&itpar rapport a la position
du tube. La courbe defllusion présente un maximum pour des rayons entre 500 km et
1 Mm. Un tube de cette taille entre en résonance avec le pdtrete incident dont la
longueur d’'onde moyenne est de 771 km, ce qui donne naissathedelles amplitudes
pour ces rayons, en particulier pour les oscillations ltgnales qui sont dominante dans
ce cas. Le champ total de I'onde pour les tubes de rayons 5@ krivim dans la figure
4.9 montre bien cette résonance ou on peut voir dans la gmtiehe une amplification
de I'onde difusée. C’est unféet purrement géométrique lié a la taille du tube.

La figure 4.16 en bas a droite montre les mesures au point “Aadgplitude maxi-
mum de 'onde Y/,) diffusée directement par lesfidrents tubes dans la direction droite
du champ d’onde. L'amplitude de I'ondefilisée dans cette direction est beaucoup plus
grande que celle du coté gauche, ce qui expliquefférgince d’intensité qu’on voit dans
les images instantanées du champ didion des diérents tubes magnétiques. On con-
state que la diusion directe par un tube de rayon 200 km est assez faibéeesiinon
négligeable pour un tube de rayon 1 Mm ou elle représentean®0% de I'onde inci-
dente, enfin elle va étre autour de 40% de I'onde incidente potube de rayon 3 Mm.
On distingue également undidrence de phase entre les ondéiidées du coté gauche
par les tubes, mis a part les ondes émises par les tubes de5389dkm et 1 Mm qui
présentent la méme phase. Ces deux tubes semblent étre enceswec I'onde inci-
dente, ainsi, ils vont osciller avec la méme frequence qlie de I'onde incidente, d’ou
leur synchronisation. En revanche, les ondésidées directement par lestdrents tubes
coté droit présentent toutes la méme phase et une mémericURius le tube est large,
plus il y a de modes qui sont excités a I'intérieur. En cordrép, on remarque dans la
figure 4.16 que la diiusion par le tube de rayon 3 Mm dans la direction de I'onde inci
dente est prépondérente et laisse peu d’énergie aux tisciigpropres du tube qui sont
visibles dans la partie gauche du champ d&udion, avec une amplitude maximum assez
faible par rapport aux autres tubes.

Afin de comprendre I'évolution du champ defdsion de la composantg pour les
tubes largesrf > 500 km), on a besoin de considérer la partie supérieure ducoimme
une membrane circulaire qui vibre. #1200 secondes, le paquet d’onde se situe du
coté gauche du tube et commence a interagir avec lui. Danas;dacsurface du tube
va vibrer avec le mode (2,1). Ce mode possede deux noeudstrkanseépares par un
angle droit et un noeud cercle qui est le pourtour du disqigu(€ 4.17 a droite). En
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Figure 4.16:En haut a gauche c’est la courbe\gét) diffusée par les diiérentes tubes et mesurée
a un point situé du coté gauche par rapport au tube (le symétrique du4idiEn bas a gauche se
sont les mesures de I'amplitude maximum de I'onde dans le chamgfdsidih gauche. En haut

a droite est la courbe dé,(t) mesurée au point “A’ et qui correspond a la partie de I'onde qui est
diffusée directement par le tube vers le coté droit apres le passage deticiddate. Cette partie

de la dffusion est obtenue en soustrayant lfiugiion gauche (qui est symétrique) a l&usion
droite initiale.
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Figure 4.17:A gauche, une image de la composawjedu champ de diusion d’'un tube de
rayon 3 Mm at=1200 secondes aprés le début de la simulation. Cette membrane circulaire du
tube vibre avec le mode (2,1) au début comme montre lillustration a droite, mdésrsmnt les
parties supérieure et inférieure de la membrane qui vont osciller at dumesure que le paquet
d’onde se propage.
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4.5 Conversion de mode

principe, lorsque le mode (2,1) vibre, la membrane circalascille comme une source
guadrupole, mais du moment ou la surface n’est pas exciié@mément par le paquet
d’onde Gaussien, on observe une oscillation de type dipoteitant le coté droit du
tube. Des instantanés de la surface circulaire=@400 at=3000 secondes montrent une
vibration de type dipole est générée au début du coté drdiilokel par deux surfaces de
polarités opposées (Figure 4.11 poyr= 500 km), mais avec la propagation de I'onde,
la source d’oscillation augmente dans les parties supéridiinférieure de la membrane
circulaire donnant naissance a la forme observée dans te figlil pour le tube de rayon
3 Mm.

Une source de type monopole oscille et émet des ondes ajpoesstires ficace-
ment. Le tube transfert rapidement I'’énergie des vibrataux ondes acoustiques qui sont
émises, ce qui conduit a l'arret des oscillations. Le mogeldiémet des ondes moins
efficacement que le mode monopole, d’ou un amortissement phis.faJne source de
type quadrupole mode est la plus mauvaise en émission danulestique par rapport aux
deux modes précedents, ce qui signifie que la durée de vie a®de est plus longue.
Comme application, on peut dire que les pores vont oscillec B&z/mode monopole, alors
que les tubes inter-granulaires vont vibrer avec le modelaiige. Ceci implique que les
oscillations longitudinales pour les pores sont accessiall’'observation par dopplero-
gramme ¥/,) mais avec une durée de vie moins que celles des oscilladipntaires (ou
guadrupolaires) qui caracterisent les tubes inter-gearad, mais ces derniers seront plus
difficile a observer\{y) car le tube magnétique doit étre résolu a proximité du lirsdse
laire (Solanki et al. 2006). C’est probablement moin§iaie si on prend en compte
I'effet possible d’'une multitude deftliseurs d’onde (chapitre 5).

Le rayon du tube Les modes d’oscillation

ro < 200km m=0 Oscillation longitudinale de faible amplitude.

m=+1 Oscillation transversale dans la directian
m= +2 Oscillation de type quadrupole.
500km<rp <1Mm m=0 Oscillation longitudinale.
m=+1 Oscillation transversale dans la directigrfaibe pourR=1Mm.
ro >1Mm m=0 Oscillation longitudinale.

Oscillations d’ordrem élevé .

Table 4.1:Modes d’oscillation des tubes magnétiques dE&elites tailles observés dans la simu-
lation.

4.5 Conversion de mode

Nous avons tronqué le sommet de I'atmosphere pres de latsusblaire” ou le plasma-
B > 1. Dans cette région, il existe deux types d’onde magné&wosimjue: Le mode quasi-
transversal rapide (fast mode) de nature acoustique awecit@sse de groupe proche de
la vitesse d’Alfvén, et le mode quasi-longitudinal lenb{glmode) avec une vitesse de
groupe de l'ordre de la vitesse acoustique. Le mode lentgeage toujours dans la di-
rection des lignes du champ magnétique alors que le modderapt indépendant de cette
direction (voir annexe D) . Dans notre cas, le mode magneétiglise propage le long des
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Figure 4.18:Une image instantanée dans le pbar z (a gauche) et le plag — z (a droite)

qui montre la composantede la perturbation du champ magnétique induite par le passage du
paquet d’onde a travers I'axe du tube. L'oscillation visible dans le tubsejpropage vers le bas
correspond au mode acoustique lent qui se propage le long des ligobarmp. Cette image est
prise a=2280 secondes pour un tube de rayon 3 Mm.

lignes du champ va drainer une partie de I'énergie de I'ondelente. Musielak & Ros-
ner (1987) ont démontré que dans un milieu turbulent etifsfran présence d’'un champ
magnétique uniforme, et pour une propagation d'onde dadsdation perpendiculaire,
les émissions de type monopole, dipole et quadrupole seporsables de la génération
de la composante compressible des ondes magnéto-atmigsigséapides et lentes.

Dans la simulation, on a observé la conversion d’'une partodegs incidentes en
une onde magnéto-gravité-acoustique lente (mg)dp4i se propage le long du champ
magnétique vertical. Ceci est bien visible dans la figure gui2nontre la composante
horizontalex du déplacement. Des oscillations dans la direction peiipelaire qui se
propagent le long de 'axe du tube par rapport au milieu enviant sont une forte sig-
nature des modes- La nature magnétique de ces ondes est facilement visille lda
figure 4.18 ou on voit la perturbation du champ magnétigus@apar le mods-qui se
propage verticalement. La forme “V” de la perturbation estdsultat de 'augmentation
de la vitesse d’Alfvén au centre de la distribution du changgn#tique ou le champ est
au maximum, ce qui signifie que le modese propage plus rapidement dans cette région.

Dans la simulation de Cally & Bogdan (1997) et Cameron et al. §208h peut ob-
server la conversion des modé®t p en modess dans la tache solaire, seulement cette
conversion était plus forte et bien visible a cause du diesmti la tache solaire qui est de
30 Mm et 20 Mm respectivement, alors que pour notre cas legtr@m’est que de 6 Mm.
On retrouve une partie des résultats de Hanasoge et al.)(2608ernant 'augmentation
de I'amplitude des ondesftlisées avec le rayon du tube, mais on peut ffasner que
cette augmentation est exponentielle vu le nombre réduitasires, bien que les résultats
de Hanasoge et al. (2008) sont limités par I'approximatestdbes fins. Nos simulations
confirment aussi le fait que le processus diudion est dominé par lafélisionf — f pour
les tubes de taille petite ou les ondefuées se propagent principalement a la surface,
alors qu’on observe que le processus de converkiors modes commence a prendre de
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4.6 Les observations

I'ampleur pour les tubes de taille large mais on ignore alguebportion par rapport a la
diffuison de I'onde incidente par le tube qui est trés importaateme on I'avait vu dans
le paragraphe 4.4.

Nous constatons dans nos simulations que le nfodeut exciter le mode longitudi-
nal (sausage) et pas uniquement le mode transversal (kinmkine il a été suggéré par
Bogdan et al. (1996), en particulier les tubes larges ou ceemastifavorisé. La conver-
sion au modes peut renforcer également les oscillations longitudinal&sutant plus que
le modesest lié directement au mode sausage (Defouw 1976).

4.6 Les observations

Coté observations, il a été clairement démontré qu’il y a atexaction significative entre
les ondes acoustiques solaire et les tubes magnétiquemabhet al. (1982) ont suggéré
gue des observations indirectes peuvent répondre a lai@questincernant la structure
du champ magnétique sous la tache solaire. Ils ont expligedes ondes acoustiques
solaires interagissent avec les taches solaires, et du manen peut pas observer di-
rectement I'intérieur du Soleil, on peut étudier le champ’odlede acoustique autour et
a l'intérieur de la tache solaire. Ceci va permettre de sooelite structure en se basant
sur les théories de linteraction des ondesieEtivement, Braun et al. (1987, 1988) ont
réalisé des observations détaillées concernant l'intierades mode$ avec les taches
solaires. Leur observation indique qu’il y a un déficit imgaoit dans l'intensité acous-
tique de I'onde incidente sur une gamme large des fréquehcesdep et en particulier

le modef. Ce résultat a permis de développer la sismologie des tacieses, une
discipline déja introduite par Thomas et al. (1982) et quibarpbut le développement
d’outils théoriques pour linterprétation physique des@ftvations de I'interaction des
ondes acoustiques avec les taches solaires. Nous avoriatéaesns les simulations la
conversion des modelsen mode magnétiqugparticulierement pour les tubes larges. Ce
processus peut étre interprété comme un mécanisme d’alosodes ondes acoustiques
incidentes par les taches solaires qui sont considéré @gacasccomme un tube de flux
magnétique monolithique assez large.

Dans nos simulations, Nous avons déterminé également ldesyboscillations qui
sont excités a l'intérieur de tubes magnétiques fédintes tailles ainsi que la nature des
ondes difusées par ces derniers, ce qui constitue un diagnostiodimations sflisant
afin de connaitre la nature du champ magnétique, au moingléada tube magnétique
ainsi que la configuration du champ dans notre cas.

Les oscillations qui sont les mieux accessibles par I'olzdem sont les ondes longi-
tudinales. Afin d’'observer les autres modes, le tube maguetioit étre résolu au niveau
du bord solaire, ce qui est souvent pluffidile par rapport au centre du disque solaire
a cause de la présence de plusieurs éléments magnétiquels poéme résolution an-
gulaire. Dans le cas des ondes de torsion, I'élément magmeétoit étre complétement
résolu (Solanki et al. 2006). En utilisant les données Bidiniques de I'instrument MDI
de I'observatoire spatiale SOHO, Duvall et al. (2006) onines la phase et 'amplitude
du modef diffusée par des milliers de petits tubes magnétiques isolésurface so-
laire gu’ils assimilent a des pointsfiliseurs. Cette étude est basée sur le fait que les
ondes émises par les éléments magnétiques fins est une emsohim’oscillations de
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type dipole et monopole qui sont les plus dominants selon Bogd al. (1996). Ces
parameétres statistiques de I'ond@uasée vont donner des informations sur un tube mag-
nétique “moyenné”. Récement, en utilisant les données gtdliment SOASP au bord

du téléscope spatialdinode, Fujimura & Tsuneta (2009) ont observeé des fluctuations qui
peuvent étre des ondes magnétohydrodynamiques qui segerdians des tubes de flux
magnétique au niveau de I'atmosphére solaire. Les autetigbservé plusieurs pics de
puissance spectrale pour des pores, pour des structuregtigags intregranulaires ainsi
gue pour des concentrations de flux magnétique. Ces osmildatibservées peuvent étre
attribuées a un mode longitudinal (sausage modeyein mode transversal (kink mode)
au niveau des tubes magnétiques, ce qui est conforme autatégie nos simulations.
Cependant, leur observation était faite pour une seule a(liee-of-sight 1.0.s), ce qui
est insdifisant pour identifier qu’elle est exactement le mode d’ailh qui est excité.

lls ont constaté également que le flux de Poynting des ondeswides est assez important
pour réchaffer la couronne et la chromosphére.

4.7 Conclusion

Nous avons fectué une série de simulations numériques de la propagdtioe onde
plane & travers des tubes de flux magnétique fiérdntes tailles. Dans la premiere par-
tie de cette étude, nous avons testé la convergence afinudetrda taille minimum du
tube gqu’'on peut simuler d’'une maniere fiable avec les résoisitdont nous disposons.
Nous avons ensuite étudié la réponse en trois dimensiordifi@®nts tubes a la propa-
gation d’'un paquet d’onde incident de motielans une atmosphére polytrope stratifiée
qui représente la couche convective solaireffdéntes formes du champ detdsion

de I'onde ont été observées pour des tubes fiérdnts rayons, ce qui implique que des
modes de dférents ordres sont excités. Nous avons démontré a tragesigielations que
lorsque la taille du tube est petite par rapport a la longd&urde du modef, principale-
ment le mode transversal kinkié+ 1) qui est excité. Pour les tubes de taille moyenne, le
mode transversal kinkif=+ 1) et le mode longitudinal sausage=0) sont excités. Pour
les tubes les plus larges, des modes aviérgint ordren sont excités.

L'énergie de I'onde incidente est accumulée dans le tubeudeniagnétique sous la
forme d’oscillations. Un tube en résonance rayonne ceteg@nsous la forme d’ondes
diffusées. Lamplitude de cettefflision est au maximum pour les tubes magnétiques de
taille comparable a la longueur d’'onde. Une partie de I'gieede I'onde incidente peut
se dissiper dans le tube par le processus de conversion de+fremdimode magnétigue
qui se propage le long des lignes du champ, et ce pour les lesphis larges.

Nos simulations confirment aussi le fait que le processusftiestbn est dominé par
la diffusionf — f pour les tubes de taille petite ou les onddfudées se propagent prin-
cipalement a la surface.

Connaitre les modes d’oscillations qui sont excités danstaoke solaire est un
moyen trés utile etficace pour sonder les caractéristiques et la structure dmlves
mogeéneéités qui sont observeées a la surface solaire. Aiosg avons démontré que les
simulations peuvent nous fournir des informations trésascpour la compréhension des
futures observations qui seront plus précises.
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5 Interaction du modd-avec un ensemble de tubes de flux magnétique

5.1 Introduction

Une des longues controverses dans la physique solairero@leenature du champ mag-
nétique des taches solaires. Les observations directessdaahes n’ont pas pu résoudre
ces controverses a cause de la résolution spatiale rfibsasiie, mais aussi a cause de la
structure du champ magnétique qui est cachée sous la suréitde du Soleil. Le mod-
ele le plus simple stipule que le champ magnétique restequiuaoins homogene avec
I'augmentation de la profondeur (Cowling 1953), c’est le ®ednonolithique d’un tube
de flux magnétique (Chapitre 4). Une deffidultés de ce modéle est comment le flux
d’énergie est fourni a la base de la tache solaire pour quedmp magnétique puisse
résister a la convection. Ce probleme et d’autres ont motwke? (1979) a suggérer un
modéele alternatif ou le champ magnétique de la tache sdaifeagmente en plusieurs
tubes magnétiques discrets au dessous de la surface dsildleleil, c’est le modele de
“méduse” ou “spaghetti” (Figure 5.1). Ce dernier fournitadégs explications physiques
satisfaisantes a I'observation de 'augmentation ou léc&tsement de la taille des taches
solaires.

Figure 5.1: Schéma de la configuration du champ magnétique proposé par Park8y. (17
champ se divise en une multitude de tubes de flux magnétique séparés ausdissa surface
visible du Soleil. Les fleches pointillées représentent le champ de vitessectiva déscendant et
qui permet une cohésion entre les tubes magnétiques séparés afimeleléocluster qui constitue
la tache solaire.

Le probleme de l'interaction des ondes avec une tache sofainolithique a été large-
ment traité dans le chapitre 4 ou on a simulé l'interactios u@dest avec des tubes
magnétiques monolithiques solitaires dfétientes tailles dans une atmosphere stratifiée
(Daiffallah et al. 2011).

Il a été établit que I'absorption résonante par une mukitdel surfaces peut augmenter
considérablement le ciecient d’absorption de I'énergie acoustique totale. Un nmtie
breux produit une absorption importante a travers une lgageme de parametres plausi-
bles qu’on peut adjuster contrairement au modéle monqlithi Cependant, le probléme
de la difusion multiple par des tubes de flux magnétique a été ignarintliles études
passées a cause de la complexité du probléme. En plus deiddustr interne d’'une
tache solaire, il est important également de comprendréaéagmeéne de fusion (et
d’absorption) des ondes par les plages faculaires, cegdesrapparaissent comme des
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Figure 5.2: Image a haute résolution prise par le Swedish Solar Telescope (SST) dgel m
diametre qui montre une région active a la surface solaire avec des tathiess et des facules
qui apparaissent sous forme de taches blanches autour des tdaires.so

zones brillantes autour des taches solaires et qui sontitees d’'un ensemble de tubes
magnétiques fins et compacts (Figure 5.2), ce qui est trégriang pour comprendre le
mécanisme de transmission de I'énergie vers la couronned@oet al. 1996, Hindman
& Jain 2008).

Les premiéres investigations concernant I'interactios aledes acoustiques avec un
ensemble de tubes magnétiques ont été limitées aux cas mmbreimportant de tubes
magnétiques sont distribués plus ou moins uniformemengat@rement a travers une
atmosphére homogene et infinie (Ryutov & Ryutova 1976, ZweSbBlaeppen 1989).
Cependant, ces études adoptent une approche statistiqua mdyenner les équations
gouvernantes, ce qui est moindiile, mais des informations physiques précieuses
seront perdues car les résultats obtenus ne concernena @oenposante cohérente de
I'interaction de I'onde avec les tubes magnétiques. Ausans une tache solaire fi-
breuse, la densité et la fonction de corrélation des tubeméimues dans les régions
périphériques varient rapidement et deviennent probabi¢anisotropiques.

La diffusion multiple a été traitée en utilisant un formalisme di&weé par Bogdan &
Fox (1991). Ces derniers ont étudié ld@fdsion des ondes acoustiques par une paire de
tubes magnétiques uniformes pour une série de séparatieriendeux et dans un milieu
non stratifi€. En se basant sur le méme formalisme, Keppeak €994) ont étudié
I'intercation des ondes avec un ensemble de tubes magastifgudiférentes géométries.
Cette méthode consiste a chercher des solutions pour chatopienagnétique du cluster
en considérant a la fois 'onde acoustique incidente masidionde difusée par tout les
autres tubes magnétiques.

L'absorption résonante pour chaque tube est calculée ia gaie analyse asympto-
tique développée par Sakurai et al. (1991). Une des conségsiémportantes de cette
etude est que lorsqu’ on rassemble les tubes magnétiquesSgrmer un cluster, ces
derniers sont plusficaces en absorption acoustique que I'ensemble des tube¥mag
tiques lorsqu’ ils sont isolés. L'explication physique stgas dificile a comprendre.
Pour un tube isolé, I'excitation de ce dernier est conditém uniquement par I'onde
acoustique incidente et va dépendre que de la géometrierappert entre le rayon du
tube et la longueur d’'onde de I'onde incide®gl. Cependant, pour un cluster de tubes
magnétiques, I'excitation doit tenir compte des multipdeBuseurs des ondes. Si la dis-
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tance typique entre les tubes a lintérieur du cluster dsrigure a la longueur d’onde
acoustique incidente, on peut dire que I'excitation adqust dominante pour chaque
tube est fournie plutdt par les ondes qui sofiidiées par les tubes voisins que par la con-
tribution de I'onde incidente, c’est a dire chaque tube #géglans la zone d’'induction
des tubes voisins.

Lorsque les deux tubes sont proches, l¢edintes phases des ondefudiées par
les deux tubes commencent a influencer la sectificaee totale qui est calculée pour un
champ lointain. Dans ce cas, le champ déudion va interagir et la sectiorffieace de
diffusion du cluster peut augmenter ou diminueff(iion multiple).

Lorsque les deux tubes sont tres loin I'un de l'autlest 1), ils vont se comporter
comme des diuseurs individuels. Dans ce cas, le champ diusion va interférer de
facon destructive en général dans le champ lointain, etdi@gosedficace de dtusion du
cluster ne sera pas loin de la somme des sectibitaiees des deux tubes isolégf{asion
incohérente).

Pour une séparation intermédiaire entre les deux tubescaimé&rence de phase va
s’établir entre les ondes acoustiqueffidiées par les tubes individuels ffdsion co-
hérente).

Bogdan & Fox (1991) et Keppens et al. (1994) ont évoqué égaileamenouveau élé-
ment pertinent qui s’ajoute au régime de |&usion multiple, ce sont les canaux fins qui
sont intercalés entre les tubes magnétiques adjacentsautesrs ont constaté que ces
canaux peuvent influencer le processus drusion et peuvent méme augmenter I'ordre
des modes d’oscillations. Aussi, le degré élevé d’absorption pour un couple de deux
tubes est causé en partie par la résonance dipolaire du caaalitesse de phase des
modes d’oscillations associée a ces canaux peut attemditebse d’Alfvén. La vitesse
du fluide trés dense dans ces canaux peut augmenter rapidensates oscillations lon-
gitudinales des tubes. Ces canaux n’ont pas d’équivalestidanodéle monolithique, par
conséquent, les phénomenes associées décrits ci-dessgmnpeétre a I'origine des points
lumineux observés dans I'ombre d’'une tache solaire conau$ep grains d’ombres ou
umbral dots (Figure 5.3). Cependant, dans le cadre de la nogm&ection non linéaire,
d’autres auteurs ont démontré que le modéele monolithiqué e@eliquer également les
grains d’'ombres mais d’'une maniéere assez compliquée, ma¢aidans les simulations
de Schussler & Vogler (2006) ou I'on voit I'apparition de gesnts, ce qui laisse le débat
entre ces deux modéles de tache solaire ouvert.

Les dforts cités ci-dessus ont été limités au cas non stratifidcipalement a cause
de la complexité mathématique qu’ introduit la stratificatgravitationelle. Le traitement
analytique est encore plus compliqué concerantflaigsion et I'absorption des ondes par
un ensemble de tubes magnétiques, alors qu’il est déja essgdiqué pour la cas d’'un
seul tube magnétique. En utilisant la méme approche thémgm’'a utilisé Hanasoge
et al. (2008) pour décrire la matrice defdsion d’'un tube magnétique fin et solitaire,
Hanasoge & Cally (2009) ont étudié les modes d’oscillatiansiajue la difusion dans
le cas d’un systeme de deux tubes dans une atmosphereésraiiés auteurs ont trouvé
gue le couplage entre les ondes et les tubes est maximumemodef. L'échelle de
distance dominante qui gouverne la zone d’induction estaqipativement la moitié
de la longueur d’onde horizontale du mode incident, gkt lls ont constaté aussi que
les valeurs des cdigcients de diusion des ondes par le couple sont assez larges pour
des petites séparations des tubes magnétiques. D’aptesttede ou I'on a introduit
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Figure 5.3:Image a haute résolution prise par le 1-m Swedish Solar Telescope (8SMpa-
tre une large ombre dans la région active NOAA 10634. Le rectangewrchiatient un groupe
de grains d’ombre dans le centre. Le rectangle en bas montre un chamairdedjombre pé-
riphériques avec des extensions.

la gravité pour étudier la ffusion multiple des ondes par des tubes magnétiques, on
peut admettre que non seulement la gravité empéche I'amom@sonante mais aussi
empéche toute interaction forte entre deux tubes magrestitteés proches. Ceci peut
étre causeé par le fait que la gravité va créer utig@dince structurale entre I'intérieur et
I'extérieur du tube. Malgré cela, il a été constaté qu’il yreclhangement significatif des
codficients de diusion pour de tres petites séparations de 'ordre de plssgantaines
de kilométres. Ces résultats rejoignent celles de Bogdan &(E891) et Keppens et
al. (1994) pour &irmer qu’un couple (ou un ensemble) de tubes magnétiqueshtabso
efficacement les ondes par rapport a une tache solaire moqguoéttat la difusion par
une tache monolithique est pratiquement la méme que cealieedmultitude de tubes
magnétiques compactés du méme flux.

Animés par la méme motivation que les études précédentdsspetsons d’'un outil
de simulation puissant effecace, nous tentons dans cette partie de répondre a la questio
comment a partir de l'interaction du modediscerner entre deux structures de champ
magnétique, une qui est une structure monolithique et qté &tédiée au chapitre 4, et
I'autre une structure fibreuse composée d’'un ensemble de tuagnétiques. Nous allons
présenter dans ce chapitre les résultats préliminairea geesimiére simulation en trois
dimensions de I'interaction des modéswvec un ensemble de tubes magnétiques dans une
atmosphere stratifiee. Dans la premiere partie, on va sirtineraction du modef avec
un couple de tubes magnétiques identiques de séparatidablga et de configuration
géométrique horizontale et verticale par rapport a la toeae propagation de I'onde.
Dans la deuxiéme partie, on va étudier la propagation dessottavers un cluster de sept
tubes magnétiques identiques de configuration hexagooaipact. Enfin, la troisieme
partie sera consacrée a l'interaction du mddesec un cluster de neuf tubes magnétiques
identiques et séparés.
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Figure 5.4:Schéma qui montre les positions successives du second tube (de dualeaire)
par rapport au tube central qui sert de référence (de coulew)ndelui a droite correspond a
I'angle y = 0, celui a gauche correspond a= =, celui dans la direction verticalecorrespond a

x = /2. La distanceal entre le tube de référence et le second tube change égalemert 2R

ad = 10R (le cas de la figure) oR est le rayon du tube de référeriRe200 km. Les deux tubes
sont identiques. La composantgde I'onde de diusion est mesurée au niveau du point B(-14,0)
qui est le symétrique du point A(0,0) par rapport a la position du tubefdeeréce.

5.2 Interaction du mode-f avec un couple de tubes mag-
nétiques identiques

Afin de comprendre I'interaction des ondes avec un ensengdielebs magnétiques, il est
fondamental d’étudier le cas le plus simple comme un couplides avec une configu-
ration géometrique horizontale ou verticale (dans le plary) par rapport a la direction
de propagation de I'onde incidente. Ainsi, et a la lumiéers d@sultats obtenus, on peut
mieux interpréter les cas les plus compligués comme learluBtans cette partie, on va
considérer que tout les tubes sont identiques de rayon 200G&eai va nous faciliter
I'interprétation des résultats vu qu’on a fixé le paraméaeon du tube, au moins dans
cette premiéere étape de cette étude.

La figure 5.4 montre la disposition des couples de tubes ntiggies horizontaux et
verticaux. Le tube de référence est de couleur noire est aita méme position (-7,0)
gue les tubes solitaires dans le chapitre 4. Les tubes dewublanche représentent les
positions successives du second tube. On défimdmme étant I'angle compris entre
la direction de propagation de I'onde incidente et la ligignant le tube de référence
au second tube. Les tubes qui se situent du coté droit et gararhespondent g =
0 ety = = respectivement. Celui qui se trouve dans la directiarorrespond & =
/2. La distance séparant les centres successifs des tub&srmeint le couple varie
comme suitd = 2R, 3R 4R, 5R et enfind = 10R (R=200 km). Nous avons analysé le
signal de la vitesse verticale ddfidision au niveau du point B(-14,0) qui se trouve dans
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Figure 5.5:Cette figure montre la variation de la vitesse d&ugion verticaleV, en fonction du
temps et mesurée au point B pour un couple de tubes magnétiques horizgri@l Le point B
est indiqués dans la figure 5.4. Leffélientes courbes en couleurs correspondent dféceintes
séparationsl entre le tube de référence et le second tube.

le champ de dfusion gauche, ce dernier est plus interessant a analysérefete les
oscillations propres de la structure magnétique sans laibotion de I'onde incidente.
Les caractéristiques du tube magnétique ainsi que le madiglesphérique restent les
mémes que dans le chapitre 4.

5.2.1 Un couple de tubes horizontaux
x=0

Dans ce paragraphe, on va étudier l'interaction du mbdeec un couple de tubes mag-
nétiques horizontauxy€0). La figure 5.5 montre la variation de la vitesse verticade d
diffusionV, qui résulte de cette interaction en fonction du temps paudi&érentes dis-
tanced qui séparent les tubes. Les courbes montrent la mesuwealepoint B.

D’abord on constate que les courbes déudion des dtérents couples sont Iégere-
ment déphasées, ce qui signifie que le comportement du cdeplées change avec la
distance de séparation. Les courbes montrent que le coopipact (/R = 2) présente
la plus grande amplitude defllision par rapport aux autres. Ainsi, 'amplitudéfdsée
par ce couple est équivalente a celle d'un tube solitaireOfekén de rayon (Figure 4.16
a gauche).

Le casd/R = 10 se distingue aussi avec une amplitude assez marquéeppartrau
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Figure 5.6: Le champ de dfusion de la composani¢, de I'onde at = 3300 secondes pour
un couple de tubes magnétiques horizontas®. Le tube de référence est en contour noir et le
second tube est en contour blanc. La figure de haut a gauchepmrdeau champ de filusion
d’'un tube seul qui sert de référence. Les figures qui suiventneatn’effet de la variation de la
distanced entre les deux tubes sur le champ déugiion. La distance de séparation varie comme
d = 2R, 3R, 4R, 5R, 10R.

tube solitaire. La distance qui sépare les deux tudeg (Mm) n’est pas trés supérieure
a la longueur d’onde du paquet incident, on est donc sur gesations intermédiaires.
Dans ce cas, lesfliérentes phases des ondefugiées par les deux tubes commencent a
s’influencer pour donner naissance a urfeudion cohérente.

Les courbes qui corresponderd &R = 3,4, 5 se succedent respectivement au dessous
de la courbe de éiusion du couplal/R = 2. La difusion maximum aura lieu lorsque la
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Figure 5.7:Le déplacement horizontaden unités arbitraires des axes des deux tubes (Le trait
plein) en fonction de la profondear La courbe en pointillée montre le déplacement du tube
de référence lorsqu'il est solitaire. Les courbes sont priséa2d00 secondes aprés le début
de la simulation. Les diérentes figures montrent la variation des oscillations des deux tubes
magnétiques horizontauy (= 0) en fonction du rappoid/R ot d est la distance qui sépare les
deux tubesR=200 km).

séparation se réduitdyR = 2 ou les deux tubes sont compacts.

La figure 5.6 montre le champ deflidision des diférents couples horizontauxt a=
3300 secondes. On voit que I'allure globale du champ @fesion droit reste pratique-
ment la méme pour les distancdgR = 2, 3,4,5. C'est a partir ded/R = 10 que
I'influence du second tube commence a étre apercu dans lepctioit a cause de la
diffusion cohérente.
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Figure 5.8: Schéma qui illustre la procédure pour laquelle on a obtenu I'image de I'inductio
mutuelle par les deux tubes: ilffilde soustraire de I'image du champ dé&wkion des deux tubes
ensemble I'image du champ deffdision du tube de référence et le second tube lorsque ils sont
solitaires. Ainsi, I'image obtenue est celle qui correspond féeffale I'interaction mutuelle entre

les deux tubes seulement.

Le champ de diusion gauche est totalement influencé par les oscillatiessdéux
tubes. Pour une distancgR = 2, le champ de diiusion est trés similaire a celui d’'un
tube solitaire, on ne voit d’ailleur que des oscillatiorengversales émises par le couple
de tube, ce qui indique un fort couplage entre les deux tuBeasr les autres distances,
la forme du champ de flusion change selon l'interaction mutuelle entre les tubBesir
d/R = 10, on commence a distinguer clairement les ondes émiselgegpdeux tubes
séparement.

Il est interessant de tracer le déplacement horizonted I'axe des tubes en fonction
de la profondeue afin de voir I'influence mutuelle des deux tubes. La figure 5ontre
un instantané de ce déplacemehta2100 secondes. Les courbes avec un trait plein sont
celles des deux tubes qui forment le couple. La courbe ertil@nmontre I'oscillation
du tube de référence lorsque il est solitaire. On distingae dans le cad/R = 2 que
I'amplitude du déplacement du tube de référence est supérdecelle du tube lorsqu’il est
solitaire. Ceci témoigne de la présence du second tube ebpaéguent 'augmentation
de 'amplitude pour la séparation la plus petite. A causeaddidtance tres proche, on
voit que les courbes des deux tubes sont pratiguement ee plaagsapport aux autres
cas oud/R augmente. La figure qui correspond /&R = 10 montre que le déplacement
horizontal des deux tubes est totalement en opposition. Gonous I'avons expliqué,
la distance qui sépare les deux tubes fait que leur déplatemeesera pas synchronisé
au passage du packet d'onde. Ainsi, une partie des ondesdosine naissance a la
diffusion cohérente qui est mesurée dans le champ lointain atuedespoint B.
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5.2 Interaction du modé-avec un couple de tubes magnétiques identiques

5.2.1.1 Hfet d'induction entre les deux tubes horizontaux

Dans la figure 5.6, le champ defldision créé par le couple de tubes cache linteraction
mutuelle induite entre les deux tubes. Cette induction estitnportante pour comprendre
la nature et le degré de 'influence des tubes I'un sur I'aetréonction de la distance de
séparatiord/R, et ce en dehors du mouvement collectif que entraine le patjoede
incident. Ainsi, nous avons procédé a une méthode pouriexteachamp de diusion
total, ce qui permet de ne voir que le champ d’induction gsullte de I'influence mutuelle
entre les deux tubes. La figure 5.8 illustre bien cette praeedui consiste a soustraire
de I'image du champ de fiusion du couple, le champ defidision des tubes individuels
lorsque chacun d’eux serait solitaire. Cette procéduradsirgir €galement une partie
de I'onde incidente dans le champ dé&wasion droit, mais ceci ne va pas nous gener du
moment ou on peut visualiser la champ déudiion gauche qui nous intéresse le plus.
La figure 5.9 montre le champ d’induction pour des coupleg thboséparation esd =

3R, 5R, 10R respectivement. Les images a gauche montrent la compogaeteelles a
droite montrent la composante déplacement veréical

Dans ces images, on distingue clairement €& dints régimes de filision qu'on a
observé dans les figures précédentes. Dans led/€as 5, nous avons vu que les tubes
sont si proches que leur déplacement reste synchronisé tetcles ondes dliusées
par les deux tubes présentent pratiquement les mémesear@stgties. Par conséquent,
I'effet que produit le tube de référence sur le second tube esygrésméme que produit
le second tube sur le tube de référence lors du passage de ftcidente.

On peut observer cettet dans la figure 5.9 pour le cd$R = 3. Dans cette image,
les ondes dfusées par le tube de référence dans la direction gauchees@dultat des
oscillations du second tube et vice versa, ce qui expliquelgmde difusée dans les
deux cotés sera la méme et symétrique. L'aplatissemenbddd’dans la directiopest
causeé par le déplacement des deux tubes qui s’ajoute mlapoient dans la direction
horizontale. Dans le ca¥/R = 5, la forme symétrique de I'ondeftlisée par les deux
tubes reste inchangée pour le champ proche. Mais le chamg@udlion commence a
changer dans le champ lointain. La distance entre les dda@stgui augmente fait que
le déplacement du tube de référence sefBdint par rapport a celui du second tube,
par conséquent, I'induction mutuelle entre les deux tubes diférente également, d’ou
I'aspect non symétrique du champ déakion du coté droit et gauche qui est bien visible
dans le cagli/R = 10. Des interférences entre les onde$udiées sont visibles dans
le champ lointain a partir dd/R = 5, ceci marque le début du régime de I&ukion
cohérente.

La mesure de 'amplitude des ondes qu’induisent les tubdsetie@ment montre que
cette derniére est minimum pour les séparattigles plus faibles et augmente Iégére-
ment avec 'augmentation du rappatfR. Ceci est en bon accord avec les résultats
précédents ou I'amplitude des ondeffuées par les couples de tubes diminue avec
'augmentation du rappod/R. En dfet, lorsque la séparation entre les tubes est tres
faible comme dans le cas du couple compact, ce dernier viieosmmme un seul bloc
au passage de I'onde incidente ne laissant gu’une petitgiérax oscillations individu-
elles des tubes, ce qui explique le maximum déudion et la faible induction. Pour des
séparations plus grandes, les tubes individuels qui forteetouple commencent a os-
ciller plus gficacement par rapport a l'oscillation globale du couple,cdame partie de
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Figure 5.9:mages qui montrent le champ d’'induction de deux tubes horizonta&x): V, pour

les images a gauche et le déplacement verficpbur les images a droite. Ces figures montrent
la variation de l'interaction mutuelle entre deux tubes horizontaux obtenue paodédure de

la figure 5.8 en fonction de la distance qui les sémhrddu haut vers le bad = 3R, 5R, 10R
respectivement.

I'énergie de I'onde incidente va alimenter ces oscillaipropres et I'interaction mutuelle
entre les tubes, d’ou la diminution de lgfdsion mesurée au point B et évidemment une
induction plus importante, Ceci reste valable pd{R < 5. Cependent, Dans le régime
de la difusion cohérente qui correspondgR = 10, les ondes diusées par les deux
tubes commencent a s’influencer dans le champ lointain, icexglique I'augmentation
de la difusion mesurée au point B par rapport a lfiudiion dans les ca§y R < 5.

Ces résultats sont a I'encontre de I'idée que plus les tulmgpsaches plus I'interaction
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Figure 5.10:Cette figure montre la variation de la vitesse déudion verticaleV, en fonction
du temps et mesurée au point B pour un couple de tubes magnétiques xefticaur/2). Les
différentes courbes en couleurs correspondent dtBreites distancess qui séparent les deux
tubes.

mutuelle est grande par rapport a I'onde incidente (par pleikeppens et al. (1994)).
Ceci peut étre valable que si on fiagre a un cluster assez dense qui absorbe la quasi-
totalité de I'onde incidente et par conséquent les tubesajuti & I'intérieur ne recoivent
gue les ondes ftusées par les tubes avoisinante de ce dernier, mais pouupteduori-
zontal de tubes identiques de petite échelle, 'onde imteleeste la plus dominante.

5.2.2 Un couple de tubes verticaux

x =n/2

Cette partie est consacrée a I'interaction du méa@derec un couple de tubes magnétiques
disposé d’une maniere perpendiculajye<(7/2) a la direction de propagation du paquet
d’'onde (Figure 5.4). La figure 5.10 montre la courbe de lasgitede dtusion verticale
V, en fonction du temps et mesurée au point B. D’abord on voit gaedurbes sont en
phases. Ceci est normal vu que I'onde incidente arrive a laigosles tubes en méme
temps et donc l'interaction se fasse simultanément. LesbeswdeV, montrent qu’on a
un maximum d’amplitude pour le couple qui correspord/R = 2 comme dans le cas
horizontal.

En premiére approximation, on peut assimiler cette cordium de deux tubes com-
pacts dans la directiop a un tube de rayon 400 km comme on l'avait fait dans le cas
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Figure 5.11:Le champ de dfusion de la composanté de I'onde a = 3300 secondes pour un
couple de tubes magnétiques verticgux /2. Les deux tubes sont symétriques par rapport a
la direction de propagation du paquet d’onde incident. La figure dedhgatiche correspond au
champ de diusion d’'un tube seul qui sert de référence. Les figures quisumentrent 'éfet

de la variation de la distanatentre les deux tubes sur le champ dfudiion. La distance de
séparation varie comntk= 2R, 3R 4R, 5R, 10R.

précédent, ce qui expligue une amplitude double par rapottibe solitaire. Cepen-
dant, on remarque que cette amplitude dépasse méme cells du=d, ce qui implique
d’autres contributions. On peut expliquer cettétience par le fait que dans le gas 0,

le point B recoit le signal du couple émanant seulement de idividuel qui est en face,
alors que dans le cas= n/2, le point B recoit le signal issu du couple mais émanant des
deux tubes.
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Figure 5.12:Le déplacement horizontalen unités arbitraires de I'axe du tube de référence (Le
trait plein) en fonction de la profondear La courbe en pointillée montre le déplacement du tube
de référence seul. Les courbes sont prisernt2100 secondes apres le début de la simulation.
Les diférentes figures montrent la variation des oscillations de I'un des deuxmdggsitiques
verticaux f = n/2) en fonction du rappod/R oud est la distance qui sépare les deux tubes.

La figure 5.11 montre le champ deftision en fonction de la distance qui sépare les
tubes. On remarque que contrairement au cas précédentrigpatie difusion gauche
pourd/R = 2,3,4,5 présente une similitude avec celui du tube solitaire. Dartsas
d/R = 10, la contribution individuelle de chaque tube commencepagaitre. La dis-
symétrie entre le champ gauche et droit est toujours cawmék glifusion de I'onde
incidente dans la direction de propagation.

Le déplacement horizontal d’'un tube présenté dans la figdiz fhontre clairement
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Figure 5.13:Images qui montrent le champ d’induction de deux tubes verticiué gauche
et le déplacement verticg} a droite. Ces images montrent la variation de I'interaction mutuelle
entre deux tubes verticaux obtenue par la procédure de la figure S08@ioh de la distance qui
les séparel. Du haut vers le bad = 3R, 10R respectivement.

gue l'amplitude est maximum pour le cdgR = 2 par rapport au tube solitaire et par
rapport aux autres couples. L'amplitude diminue par laespisqu’ad/R = 4, puis elle
augmente légérement podifR = 5 puisd/R = 10.

5.2.2.1 Hfet d’induction entre les deux tubes verticaux

Dans la figure 5.13 est représenté le champ d’induction degles de tubes verticaux
pour les casl/R = 3,10. Dans les deux cas, le champ d’induction reste symétpgque
rapport a la ligney = 0, ce qui indique un comportement similaire des deux tubmssdo
passage du paquet d'onde. Dans cette configuration verties tubes magnétiques, on
mesure 'amplitude maximum d’induction dans la directyat non plus dans la direction
x comme c’est le cas du point B. La figure 5.13 montre que l'inidacpour le couple
d/R = 3 est plus importante par rapport au coug/® = 10. Ceci est confirmé par la
mesure de I'amplitude maximum d’induction qui est Iégeretrseipérieure dans le cas
d/R = 3 par rapport au ca¥/R = 10.

Paradoxalement, ce résultat va dans le sens inverse pasrrappcasy = 0 ou
I'induction entre les tubes est maximum pour des sépamaplrs grandes. L'explication
réside toujours dans la géométrie; lorsque le couple estdiegction horizontale = 0),
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Figure 5.14:La figure en haut montre le champ défdsion de I'onde ;) at = 3300 secondes
pour un un cluster de sept tubes magnétiques compacts de rayon 20@déumn cha figure en bas
montre un seul tube magnétique de rayon équivalent au rayon total dercjusest de 600 km.

le mouvement des deux tubes est trés sensibles a la longoededu paquet incident.
Ainsi, pourd < A, les tubes oscillent comme un seul tube, et pour A, les deux
tubes oscillent individuellement, ce qui se traduit pandjmentation de I'induction avec
d. Lorsque le couple est dans la direction verticale=(/2), ces derniers sont insensi-
bles a la longueur d’onde dans la directipguelque soit la séparatiah par conséquent,
leurs oscillations et I'induction mutuelle dans la direaty ne vont pas changer avd@n
principe.

Le comportement d’un tube magnétique ou celui du coupleluiest§ = 7/2) dans la
directiony face a une onde incidente horizontatggst un peu similaire au cas ou les tubes
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Figure 5.15:Cette figure montre la variation de la vitesse déudion verticale/, en fonction du
temps et mesurée au point B pour un cluster de sept tubes magnétiquestsahepayon 200 km
chacun (figure 5.14 en haut). Les courbes en noir et vert comdspb a des tubes solitaires de
rayon 200 km et 600 km (tube monolithique équivalent) respectivemeréssitla méme position
que le tube central du cluster. La courbe en rouge correspond al digoluster.

sont abordés par une onde incidente qui arrive en dessous. |8adeux cas, le tube est
excité mais il est insensible a la longueur d’'onde du paqedént. Ainsi, I'oscillation
du couple dans la directiopn’est plus conditionnée dans ce cas par le rapgottvu
gue les tubes vont osciller simultanément en restant spn@@s. Dans la directiox les
deux tubes semblent osciller comme un seul tube malgré tétations dans la direction
y qui sont apparement moins importantes que dans la dirextiénpartir ded/R = 10
gu’on peut distinguer les oscillations de chaque tube.

5.3 Interaction du mode-f avec un cluster de sept tubes
magnétiques compacts

Dans cette partie, on va étudier I'interaction du mddeec un ensemble de tubes magné-
tiques identiques de configuration géometriqgue hexagamatgacte. Cette structure est
la plus simple qu’on peut construire pour simuler une tacte® de modeéle “spaghetti”.
La figure 5.14 en haut montre le champ dffdiion de la composani4 crée par un en-
semble de sept tubes compacts. Limage en bas montre le atreuadusion d’'un tube
magnétique monolithique de rayon 600 km qui est équivalemégon moyen du cluster.
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Interaction du modé-avec un cluster de sept tubes magnétiques compacts
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Figure 5.16:La figure en haut montre le champ dedfdsion de la composanié, at = 3300

secondes pour un cluster de neuf tubes magnétiques de rayon 20Gakonch.a distance qui
sépare le tube central aux autres tubes est de 800 km. La figure en hae leochamp de
diffusion d’'un tube magnétique monolithique et solitaire de rayon équivalerayaun rtotal du
cluster qui est de 1 Mm.
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Figure 5.17:Cette figure montre la variation de la vitesse déudion verticaléV, en fonction
du temps mesurée au point B pour un cluster de neuf tubes magnétiqugsnl@@8 km chacun
(figure 5.16 en haut) . Les courbes en noir et vert correspondéas dubes solitaires de rayon
200 km et 1 Mm (tube monolithique équivalent) respectivement situés a la mésiteop que le
tube central du cluster. La courbe en rouge correspond au sigichlstar.

Le champ de diusion du cluster est plus étendu dans la directiancause de la
diffusion par les tubes qui sont disposés verticalement damssierc

La figure 5.15 montre la variation de la composante diusion de I'ondeV, au
point B en fonction du temps pour un cluster (courbe en roagei que pour un tube
monolithique solitaire de rayon 600 km qui est équivalenelicdu cluster (courbe en
vert).

La courbe en noir est celle d’'un tube monolithique solitaieerayon 200 km. On
remarque d’abord que le cluster présente une amplitude atsee par rapport au tube
solitaire de rayon 200 km. Cette amplitude est pratiquengent@me avec celle du tube
solitaire de rayon 600 km. Cependant, la courbe du clustepraijuement en phase
avec celle du tube de 200 km alors qu’elle est déphasée altedoetube de 600 km.
Ce résultat confirme que le cluster compact oscille comme uhbdec a I'image d’un
tube solitaire de 200 km. C’est ce qu’on peut observer égaledamns le champ de fdli-
sion gauche du cluster dans la figure (5.14). Cependant, terpiiétation plus adéquate
nécessite d’'autres expérimentations comme la procédabeettiir le champ d’induction
des ditérents tubes.
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Figure 5.181e déplacement horizontalen unités arbitraires de I'axe du tube magnétique central
qui est situé dans le cluster (la courbe en points et traits) en fonction deftendeurz. La courbe

en traits montre le déplacement d'un tube solitaire de rd8200 km. La courbe avec un trait
plein correspond a un tube solitaire monolithique de rayon équivalenyan tatal du cluster qui
est de 600 km pour un cluster de 7 tubes (Figure en haut), et de 1 Mnupaluster de 9 tubes
(Figure en bas). Les courbes sont prisetzt2100 secondes aprés le début de la simulation.
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5 Interaction du modd-avec un ensemble de tubes de flux magnétique

5.4 Interaction du mode-f avec un cluster de neuf tubes
magneétiques identiques

Dans cette partie, on va étudier ldfdsion par un ensemble non compact de neuf tubes
magnétiques de rayon 200 km chacun. Il est interessant dé'efet de la compacité
sur la difusion par une tache solaire fibreuse. La distance qui sépanbé central des
autres tubes est de 800 km, sdjffR=4. La figure 5.16 en haut montre le champ de
diffusion {/,) des ondes par ce cluster. Limage en bas montre le chamgtdsidn d’'un
tube magnétique monolithique solitaire de rayon équivaercluster, soiR =1 Mm. Le
proche champ de flusion gauche montre la contribution de plusieurs ondesfiiestins
contrairement au cas du cluster compact. Ce qui indique tpoe d’oscillations propres
des tubes qui forment le cluster.

On peut ajouter également la contribution des ondes éméasds pube central et dif-
fusées a travers les espaces séparant les autres tubestiemipasi d/R > 5, mais
I'interprétation du champ de filusion reste assez compliquée sans d’autres expérimenta-
tions numériques.

Dans la figure 5.17 sont représentées les courbes de vardgita vitesse verticale
de difusion en fonction du temps et mesurées au point B. On remargberd que
I'amplitude de difusion du cluster et du tube de rayon 1 Mm est pratiquement ftaané

Contrairement au cas précédent, la courbe du tube de 200 ketleeda cluster ne
sont plus en phase, ce qui confirme I&uBion par les tubes individuels qui forment le
cluster.

La figure 5.18 montre le déplacement horizontal de I'axe die toentral en fonc-
tion de la profondeur pour le cluster de 7 tubes en haut, dulter de 9 tubes en bas.
Pour le cluster de 7 tubes, 'amplitude du déplacement de telntral domine largement
I'amplitude du déplacement des tubes solitaires monglithé de 600 km et de 200 km,
alors que I'amplitude de déplacement du tube central duerige 9 tubes est moins que
celles des tubes solitaires de 200 km et de 1 Mm. Nous avonsvsl lds paragraphes
précédents que I'amplitude du déplacement pour les cowgegpacts /R = 2) est
supérieure a celle des autres couples d&mdintes séparations, ce qui explique les am-
plitudes élevées obtenues pour le tube central du clustepact par rapport a celles du
tube central du cluster ouvert.

5.5 Conclusion

Motivés par la problématique de la nature du champ magreétiga taches solaires, le but
de ce travail préliminaire est de pouvoir distinguer entre tache solaire monolithique

et une tache solaire fibreuse en observant les ondes liségirgurface qui sontfllisées

par la tache solaire. Dans un premier temps, et afin de pointenpréter les résultats

vu la complexité du probleme, nous avons simulé la propagatii modef a travers un
couple de tubes magnétiques identiques de r&en200 km disposés horizontalement
puis verticalement (dans le plar+-y) par rapport a la direction de propagation du paquet
d’'onde. En variant la distanad qui sépare les deux tubes, nous avons montré pour le
couple de configuration horizontale que lorsque la distanest inférieure a la longueur
d’onde du paquet incident, le couple de tubes va oscillemeeman seul bloc au passage
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de I'onde incidente, ce qui donne une amplitude déudion maximum, en particulier
pour le couple compact(R=2). Lamplitude de difusion diminue avec I'augmentation
de la séparation. Pour des séparations pas trés supérieladsngueur d’onde du pa-
guet incident, les tubes qui forment le couple commencest#éler individuellement par
rapport a l'oscillation globale du couple. Ainsi, une partie I'énergie de I'onde inci-
dente va étre absorbée par les tubes pour alimenter cestisog propres. Dans ce cas,
les diférentes phases des ondeSudiées par les deux tubes commencent a s’influencer
dans le champ lointain pour donner naissance a uiiesthn cohérente, ce qui permet a
I'amplitude de difusion d’augmenter a nouveau pour arriver a une amplitudsdégent
inférieure a celle du couple compact.

Pour le couple qui est disposé verticalement, les tubes ageitier simultanément
dans la directioty indépendament de la longueur d’'onde du paquet incident.

Dans une seconde étape, et afin de se rapprocher plus detk réals nous sommes
intéressés a l'interaction de I'onde avec un ensembletérude tubes magnétiques. Nous
avons étudié deux cas de cluster, un qui est compact etd’auir est ouvert. Cepen-
dant, I'interprétation du champ defflision reste assez compliqué a cause deffagion
multiple qui caractérise ce modele de tache solaire. Ereplés résultats obtenus pour
cette partie ne peuvent étre géneralisés et restenffisemts et limités aux cas partic-
uliers étudiés. De ce fait, les futurs investigations ngiéest plus de simulations en util-
isant ditérentes tailles de tubes magnétiques, des configuratiemsegaques variees, et
également I'étude du champ d’induction du cluster.
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Dans cette premiere partie de la thése, nous avons étudrépagation des ondes
sismiques solaires a travers des inhomogénéités dansdheade convection telles que
les taches solaires ou les tubes de flux magnétique. Le bdeestimprendre d’abord la
physique qui est derriére I'interaction des ondes avec degsuxmagnétiques et pouvoir
par la suite déduire la structure et les propriétés intedeeses inhomogénéités a partir
des données héliosismiques issues des observations.

L’héliosismologie locale est un récent outil tres puisgaotr sonder I'intérieur du
Soleil en trois dimensions en observant les signatures ggilges perturbations sur les
ondes a la surface. Cependant, malgré les résultats obtm®itestechnique n’a pas en-
core atteint sa maturité et il reste beaucoup de questiorertes sur I'analyse des don-
nées et les méthodes d’interprétati@hépitre 1). D’autres complications sont liées a
la physique de la propagation des ondes comme détectemiatisig du champ magné-
tigue notamment a la surface solaire, |&wBion multiple et la dfusion dans un milieu
turbulent, etc. Corriger ces lacunes demande plusieurseardiébservations &tu une
tres bonne résolution spatigkemporelle pour optimiser le signal par rapport aux bruits.
Ainsi, la modélisation directe de la propagation des ondes des régions magnétiques
est devenue 'approche la plus pratique et préférée damietegres années. C'est dans
ce contexte que nous avons contribué au développement didenMHD de simulation
numérique entierement en 3 dimensions (SLiM) qui fait pggpales petites perturbations
linéaires a travers une atmosphere solaire stratifiée etringene. Les inhomogénéités
peuvent inclure des champs magnétiques, des écoulemeit¢sisey etc.

Notre expérience avec un code MHD (SLiM) est tres enrichigsaBien que nous
n’'avons pas pu développer un code susceptible de traitarspests plus réalistes comme
la non linéarité des ondes et la turbulence dans la couchective qui nécessitent des
algorithmes et des moyens de calculs tres performants, moais avons tout de méme
acquis une experience certaine dans le domaine de la progréom numerique des codes
MHD en trois dimensions. Nous avons beaucoup appris surdétisades numériques de
facon générale ainsi que leur implémentation en MHD, égaiees choix dans I'écriture
numeérique des équations et les algorithmes permettansadédeudreChapitre 2).

L'autre aspect important du code est le traitement des tondiaux limites et les
méthodes de stabilisation des schémas numériques. Nouos maus de la viscosité
artificielle a I'algorithme que nous avons utilisé, ce derrest sujet au développement
d’oscillations et d’instabilités numériques qui provogtia perte d’informations physiques.
Pour mettre en avant la physique correcte émanant du codeamssi ses fféerentes la-
cunes, nous avons initié une série de simulations tests’afimétiorer le code et le valider
(Chapitre 3).

Le code étant validé, nous avon$eetué une série de simulations numériques de la
propagation d’'un paquet d’'onde de moflé-travers un tube de flux magnétique vertical
a la surface de éiérentes tailles, dans une atmosphére stratifiée qui repiedsecouche
convective solaireGhapitre 4). Ces structures ont une influence significative sur la dy-
namique de la chromosphére et de la couronne, et aussi stiviteamagnétique solaire,
d’ou leur importance.

Nous avons montré que l'interaction du mofl@vec le tube magnétique excite les
modes d’oscillation du tube. Ces ondes se propagent le lorighauet produisent une
réelle absorption de I'energie de I'onde incidente. Cedlasions sont converties égale-
ment en ondes magnéto-acoustique-gravité a l'intérieugui permet au mode magne-
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tique s qui se propage le long des lignes du champ de drainer une hetl'energie
incidente, en particulier pour les tubes les plus largesbdorption des ondes acoustiques
et surtout le modd- par les taches solaires a été démontrée par I'observatiartia gie
I'analyse Fourier-Hankel qui est un des outils de I'hékosologie locale.

Les oscillations du tube produisent des ondes éteglon. Ces dernieres sont com-
posées d’un mélange de mode axisymétriqne(q) et de mode dipolairar=+ 1). Pour
un tube de taille petite par rapport a la longueur d’'onde dde¥fg principalement le
mode transversal kinkng=+ 1) qui est excité. Pour un tube de taille moyenne, le mode
transversal kinkrfi=+ 1) et le mode longitudinal sausag®e=0) sont excités. Pour un
tube plus large, des modes avec des ordresnt excités.

Alors que les taches solaires sont facilement visibles aittase, déterminer leur
structure sous la surface n’est pas une tache facile. Laitpod de I'inversion linéaire
en héliosismologie ne permet pas pour le moment de sondeutdige interne avec i
isamment de précision pour distinguer entre le modéle nithiopie et le modéle fibreux
(cluster) d’'une tache solaire. Motivés par cette problématen physique solaire, nous
avons initié un travail qui consiste a simuler la propagatioc modef a travers un cou-
ple de petits tubes magnétiques identiques séparés paisiaecgd (Chapitre 5). Les
tubes peuvent étre disposés horizontalement ou vertiesepar rapport a la direction
de propagation de I'onde incidente (dans le pkany). Nous avons montré a partir de
I'observation du champ deftiusion des ondes que I'amplitude dédsion est maximum
pour le couple horizontal lorsqu’il est compact. Cette atngk est de I'ordre de deux
fois 'amplitude d’un tube individuel. La diusion va diminuer avec lI'augmentation de
d. Lorsqued est légerement supérieure a la longueur d’onde du paquéeirtcles tubes
formant le couple commencent a osciller individuellemamtdéfusant des ondes. Un
régime de diusion cohérente va s’établir permettant a 'amplitude draanter a nou-
veau en arrivant a une amplitude defasion Iégerement inférieure a celle du couple
compact.

Pour le couple de configuration verticale, les tubes sontéxsimultanément et leurs
oscillations dans cette directigme va plus dépendre du rappdyfi, ce qui est similaire
a avoir une onde incidente qui arrive au dessous des tubes.

Nous avons ensuite fait interagir le paquet d’onde avec gerable de tubes mag-
nétiques identiques qui forment un cluster compact puisluster ouvert. Cependant, a
cause de la complexité du probléme de &uion multiple, I'interprétaion du champ de
diffuion du cluster n’est pas aussi évidente méme en se basdes sasultats precédent,
ce qui nécessite d’autres simulations avec un nombre variglgbs de diérentes tailles
et de configurations géometriques.

Avec le développement de I'imagerie et la spectroscopieudehasolution a bord
des observatoires spatiaux (par exemplaode, SDO) ainsi que le développement de
I'optiqgue adaptative sur les télescopes terrestres, lssrgations commencent a révéler
la nature des oscillations au sein des structures magesét@la surface solaire, ce qui
constitue déja un pas tres important vers la confrontatidreesimulations et observa-
tions. Ainsi, nous avons démontré que la simulation est uih toés utile qui peut nous
fournir des informations trés riches et cruciales pour lapg@hension des futures obser-
vations qui seront de plus en plus précises.

Maintenant que le code donne des résultats numériqueRsaigs, il faudra I'adapter
a des situations plus réalistes. Par exemple utilisé un le@deosphérique solaire plus
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proche des observations comme le modele standard S au lipolgimope. On peut
utiliser un profile de champ magnétique qui se rapproche e d®ine tache solaire,
notamment un champ non vertical. Simuler la propagatioroddss a travers un modele
physique d’'une granulation solaire moyennée est I'un defuioss objectifs. Les futurs
conditions initiales peuvent inclure des modes acoussigeglusieurs ordres afin de son-
der plus profondément. Etudier la variation du temps dequascdes ondes au voisinage
d’une structure magnétique constitue également un segtritéressant a traiter avec les
simulations numériques.

Ces futurs travaux nécessitent des modifications majeurast®u Tout en conservant
des techniques numériques similaires, nous pourrionainerhent accroitre ses perfor-
mances par la parallélisation du code en vue de faire dedations sur des machines de
calculs ou sur des clusters que nous espérons acquéridbient
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Accélération dans la couronne solaire
en relation avec les orages de bruit
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V4

Résumeé

[I-Accélération dans la couronne solaire en relation avec
les orages de bruit

L'origine des électrons superthermiques accélérés datmd'sphére solaire, méme en
absence d’éruptions solaires reste toujours un probleaddilité. Ces électrons sont a
I'origine des ondes radio (orages de bruit) dont la fréqeesst voisine de la fréquence
électronique locale du plasma. La bande de fréquence dences @st trés large, cela
signifie que les émissions ont lieu sur une gamme de densigsdntrastée. On utilise
un code électromagnétique de type particle in cell (PIC) Brdimensions pour étudier
un processus d’'acceélération des électrons qui invoqué&tepce d’un champ magnétique
uniforme, et d’'une cavité de densité avec une variatiorstrarsale, le tout traversé par
une onde d’Alfvén qui se propage dans la direction paradlalehamp magnétique uni-
forme. Les champs magnétiques, ainsi que les ondes d’Alfeémanquent pas dans la
couronne solaire, notamment dans les boucles magnétitdes£le milieu interplané-
taire. Les cavités de plasma ont été observées dans I'hkéos par les sondes spatiales
et peuvent exister dans la couronne. Nous avons initiaisénnulations avec les condi-
tions physiques qui regnent dans la couronne solaire etldamégions ou sont émis les
orages de bruit. Nous observons dans les simulations aawnde la cavité de trés puis-
sant champs électriques paralléles qui accélérent dasofiecans la direction du champ
magnétique ambiant. Ce champ est causeé par I'écart de rigudtattrique provoqué par
la dérive de polarisation associée a I'onde d’Alfvén. Certtéest rattrapé par le mouve-
ment rapide des électrons qui est favorisé dans la direpticailele. Le champ électrique
paralléle apparait au niveau des régions de fort gradiededsité. Les orages de bruit
pourraient étre émis par la cavité en interaction avec lagcpbes accélérées.

Mots clés: couronne solaire et milieu interplanétaire, ondes d’Aifyondes d’Alfvén

cinétiques, plasma inhomogéne, accélération, interaotiole-particules, orages de bruit,
simulations numériques.
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1.1 Meécanismes de réchdiement et accélération dans la
couronne solaire

Le probleme du réchdiement de la couronne a débuté suite aux travaux de Grotrian
(1939) et Edlen (1942) qui ont découvert que les raies d'sionisobservées lors d’'une
éclipse solaire totale en 1869 n’étaient pas due a un nowléaent appelé Coronium,
mais sont le résultat de I'élément Fer qui était tres ion@&&s travaux ont démontré que
la température de la couronne est supérieure a un 1 milliaredeés Kelvin. En com-
paraison, la température dans la photosphére est a sewl66@nhK. En méme temps,
la densité chute de six ordres de grandeur de la photosph&i@aronne. Le probleme
basique relevé par ces observations est de trouver le nséoarderriere le réchée-
ment continu de la couronne par un transport d’énergie nemtigue du moment ou le
réchadfement par les radiations, la convection ou la conductioruidelp photosphére
qui est froide est impossible d’aprés la deuxieme lois dedanmhodynamique. Les obser-
vations en rayons X et UV de la couronne ont montré que le chmagnétique joue un
role majeur dans le réchfiament de la couronne (Figure 1.1)

Figure 1.1:A gauche une image compposée qui montre I'activité magnétique dans la ehromo
sphére et la couronne vu par leféientes longueur d’ondes. Jaei®3 A, Ver=94 A, Bleu=335

A, Rouge=304 A. Le petit disque en noir et blanc est I'image du magnétogramme qui montre le
champ magnétique dans la photosphére. A droite est une image du méme instfuinmeontre

une extrapolation des lignes du champ magnétique depuis la photosphére jukgcouronne.
(SDOAIA/NASA).

Un autre probléme qui est intimment lié au processus de ufigment est I'existence
d’électrons suprathermiques. L'existence de populatibétectrons suprathermiques
dans le milieu interplanétaire et dans les zones activesotkil &st toujours un prob-
leme d’actualité. De nombreux travaux théoriques et olagennels ont montré le lien
entre la reconfiguration du champ magnétique dans I'atn@sptolaire et accélérations
de particules, mais I'accélération méme en absence diéngsolaires ou éjections de
masses coronales est encore mal comprise. Il est possiblegimécanismes derriére le
réchadfement de la couronne soient a l'origine d’accélération tgr®ns a des energies
suprathermiques, d’ou I'importance d’étudier ce probleme
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Raw Artemis—IU ASG Data, Jun 38 1999. Integration time= 2.88 sec, Hax=1886.8
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Figure 1.2:Un exemple d'un spectre de sursauts d'orages de bruit de Typel I¥étlll (radio
spectrographe d’ARTEMIS) (Caroubalos et al. 2004).

Différents mécanismes de clfiage ont été proposé qui impliquent principalement
la reconnexion magnétique ou les ondes magnétiques (voexgmple Narain & Ulm-
schneider (1990), Parnell & De Moortel (2012)). Cependardfia de faire le lien avec
la partie précédente de cette thése, nous allons noussségre I'éfet des ondes magné-
tiques et en particulier les ondes de type Alfvén dans legesus d’accélération.

Les faibles densités de I'atmosphére solaire font de laestionomie un outil obser-
vationnel de choix pour diagnostiquer les électrons shpratiques. Ces émissions radio
liées aux régions actives sont connues depuis le début @glil@astronomie solaire par
les orages de bruit.

1.2 Les orages de bruit

Les orages de bruit sont des émissions radio qui provierdelat couronne solaire. Les
sursauts de Type IV constituent la partie la plus imposaeseadages de bruit. Le reste
étant de Type lll. Le spectre des Type IV est constitué d'angd bande d’émission con-
tinue avec des longueurs d’onde du décimetre jusqu’au r{leigare 1.2). Les sursauts
et le continuum ont une intensité de température qui dépissain celle des électrons
de la couronne (jusqu’as 10'°K) et une onde presque 100% polarisée.

Ces derniers persistent durant un temps qui peut aller dguggldizaines de min-
utes jusqu’a plusieurs jours et ils ne sont pas liés néaessant aux éruptions solaires.
Les émissions les plus fréquentes proviennent de la populdtélectrons confinée et
acceléree dans les boucles coronales a grande échellegiBendl. 2000). Souvent, ces
structures coronales peuvent se détacher a cause de reiconmagnétique pour former
des flots de plasmas qui contiennent la population descpls énergétiques. Pour le
moment, ce n'est pas encore clair comment et ou sont formgstagtures en mouve-
ment qui sont des sources d’ondes radio (Klein 1995). Pdarrnmation, il existe aussi
des émissions radio solaires de Type | et II, mais elles soatrent liees aux orages de
bruit. Les sursauts de Type | ont une fréquence étrgitd@ MHz). Les sursauts de
Type |l sont liés a des ondes de chocs causées par des édcé®@nergétiques qui sont
accélérés dans des larges structrures coronaux. Desofrsiptilaires de érentes éner-
gies peuvent donner naissance aux sursauts de Type Il. Besdax d'électrons qui se
déplacent le long de tubes magnétiques ouverts peuvergredar des sursauts de Type
[ll. Les sources des sursauts de Type | et Il sont en généoahps I'un de l'autre. Des
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2007-06-29 2007-07-01 2007-07-03
NRH 10:26:40 151- 408 MHz {contours) NRH 10:47:05 151- 432 MHz (contours) NRH 12:35:18 151- 408 MHz (contours)
Hinode/XRT 11:09:20.036 Hinode/XRT 10:47:45.062 Hinede/XRT 11:22.:52.700

Figure 1.3:Images gatives en rayon X du disque solaire prisent par la sonde spatiale Hinode
XRT. Les contours superposés sont des émissions d’orages déBlewit408 MHz, Vert=327
MHz, Jaune237 MHz) (Del Zanna et al. 2011).

modeles proposent que les sursauts de Type | et Il sont sgasdes mémes faisceaux
d’électrons (Klein 1995). Les ondes décamétriques sobtiosi accompagnées par des
orages de bruit de Type Ill qui sont constitués de plusieursasits par minute, et qui
peuvent durer plusieurs jours. Les événements de type siomsl d’électrons de basse
énergie € 10 keV) dans le milieu interplanétaire sont associés enrgéagax orages de
Type lll dont les longueurs d’onde sont de I'ordre du décaenét plus (Figure 1.3).

1.3 Relation orages de bruit - accélération des électrons

Les mécanismes derriére I'émission des orages de brwgttessicore mal compris. C'est
un processus collectif d’émission d’ondes électromagnés autour de la fréquence élec-
tronique locale du plasma, par des électrons supratheemi(plusieurs keV). C'est le
processus le plus souvent invogquée. Comme on I'a vu, la bandi€geence de ces on-
des est trés large, cela signifie que les émissions ont lieurgugamme de densités trées
étendue. Dans I'hypothése ou le plasma est quasi-unifotnme @résente que de faibles
variations locales de densité, cela implique que les éamissaient lieu sur une gamme
d’altitude tres large, de I'ordre de 0,2 rayons solairesesH dtficile d’expliquer com-
ment ce processus d’émissions radio pourrait garder saadesur des distances aussi
grandes. Il a été suggéré que la largeur de la gamme de fréegisarait fectivement
due a une variation de densité du plasma, mais localiséeesualtitudes restreintes.

Raulin et al. (1991), Raulin & Klein (1994) ont estimé I'én@rgjue contient une pop-
ulation d’électrons suprathermiques piégés dans dedwstesaoronales avec des densités
entre 3x 10" et 3x 10" m3 comme l'indique le spectre d’émission radio du continuum.
Seulement les électrons qui ont au moins 10 keV peuventsaraux collisions coulom-
biennes en traversant les deux niveaux de densité. La deree dollisionelle de tels
électrons est d’environ 30 secondes. La durée de vie desagls@cceélérés par les érup-
tions solaires est aussi breve. Cependant, la durée de vidatdons accélérés pendant
I'orage de bruit dans la couronne est plus longue que cefi@ldetrons qui subissent des
collisions ou qui sont piégés dans d’éventuelles strusturaccélération des particules a
des énergies suprathermiques est un indicateur plus queilgkd’'un plasma en dehors
de I'équilibre thermodynamique.
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Pour confiner du plasma contenant des densités électrenitgukordre de 18 m=
a des températures coronales, une comparaison entre &ssopiemagnétiques et ciné-
tigues montre que le champ magnétique doit étre supérie@auls (Raulin et al. 1991,
Raulin & Klein 1994).

Dans la couronne solaire, la valeur de la fréquence plasetaré@hiquew,. est bien
supérieure a la valeur de la fréquence cyclotronique dedtédnwe au niveau des al-
titudes ou sont émis les orages de bruit. On peut écrire lgorapes deux fréquences
comme

1/2
Yee 321000 (1.1)
Wee B

ou la densité électroniqug est en m? et la valeur du champ magnétigBeen teslas.
L'intensité du champ magnétique dans la couronne est en@é@ connue. Cependant,
les mesures ou estimations existanteBdmontrent qu'il reste inférieur a 10 Gauss a
I'altitude correspendante a la fréequence plasma de 160 MHz.

Ce rapport vaut environ 6 pour un milieu de densité 3 x 10'* m=3 et de fréquence
plasma électronique de 160 MHz, avec un champ magnétiqué Gadss. Ces densités
ont été mesurées dans les sources d’'orages observées a Z600dld confirme que la
fréquence d’émission des orages de bruit est proche degaeinée plasma électronique
locale (Raulin et al. 1991, Raulin & Klein 1994).

Grace au radiohéliographe de Nancay, il est possible dédec#a source des orages
de bruit dans le systeme complexe des arches coronales amsgéxp. Ces structures sont
déstabilisées par d’éventuelles protubérances, érngtmu par des perturbations dans
les couches internes. Lorsque I'orage de bruit se déclehehebservations en lumiére
visible ont montré qu’il n’y a pas de changement dans la sireale la couronne (Duncan
1983), par contre, I'énergie doit étre fournie en continoarpmaintenir I'émission des
ondes radio. Une explication possible est que ce procestusaalisé a une échelle
spatiale trés petite par rapport a la taille de la source dess@ns radio des orages de
bruit (Klein 1995).

Dans notre travail, nous allons nous intéresser a un ménanigli est diérent de
celui du piégeage par un gradient du champ magnétique @larallsa direction. C’est
un mécanisme qui va se passer a une échelle spatiale tries pets champs électriques
paralléles au champ magnétique impliquant déginces de potentiel le long des lignes
de force du champ magnétique peuvent accéldfieaeement les électrons. L'apparition
de ces champs électriques paralléles sont souvent assodessrégions de déplétion de
densité, c’est a dire des cavités de plasma. Des champeadlestont été observés dans
la magnétosphére terrestre et sont envisagés pour acdékébectrons responsables des
arcs auroraux (Louarn et al. 1990). Dans la couronne splairee dispose actuellement
d’aucun diagnostic observationnel de champs électriquass des observations multi-
fréequences d’'un orage de bruit avec le radiohéliographe atecdy ont montré que les
régions coronales ou sont émis les orages de bruit préseatgdres forts contrastes de
densité (Raulin et al. 1991, Raulin & Klein 1994). Des cavitégddnsité de trés faible
largeur (quelgues km) ont été observées dans la zone aupaBaldes sondes spatiales
commeVIKING, FREJA et FAST, a des altitudes entre 2000 et 12.000 km. Ces cavités
sont liées systématiquement a la présence de jet d’élecabdes champs électrosta-
tiques trés importants (Hilgers et al. 1992, Louarn et é®41€arlson et al. 1998). Dans
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Figure 1.4:Un long canal ou la densité diminue observé dans le milieu interplanétaire par la
sonde spatiale ULYSSE (Buttigtfer 1998).

la couronne solaire, des cavités similaires ont été obesipér la sonde spatidld YSSE.
A travers ces observations. Buttigher et al. (1995) et Buttighter (1998) ont mentionné
I'existence d’un long canal ou la densité décroit, et quiesid de 1 UA jusqu’a 5 UA du
Soleil (Figure 1.4).

Des indications observationnelles ont montré que le débkment des orages de
bruit peut étre lié a des structurations lentes du champ étagre, sur des échelles de
temps supérieures au jour et causées par 'émergence deawoulux magnétiques pho-
tosphériques (Raulin etal. 1991, Raulin & Klein 1994). Cet@d@on du champ magné-
tique se traduit par I'augmentation du flux magnétique edbtenfition de grandes boucles
coronales sieges d’intenses perturbations magnétiquasrteiut d'ondes d’Alfvén qui
peuvent étre liées aux déclenchements des émissions é®dagoruit. Or, il a été mon-
tré, dans le cadre de la formation des aurores boréales @erkg Gue des ondes d’Alfvén
se propageant le long d’'un plasma de densité tres variabteefiectivement capables
d’accélérer des électrons a quelques keV (Génot et al. Z9M®), 2004). Des observa-
tions montrent également que la région d’accélération esréns dans la couronne est
connéctée a des lignes de champ magnétique ouvertes quérpatteindre des hautes
altitudes dans la couronne et méme le milieu interplare(&@el Zanna et al. 2011).

Des faisceaux d’électrons qui traversent la couronne pewréer une instabilité de
type faisceau-plasma. Cette derniére donne naissance adiesae Langmuir autour de
la frequence plasma électronique. Ces ondes peuvent sertboaveur tour a des ondes
electromagnétiques dont la fréquence sera autour de lagnég plasma électronique ou
ses harmoniques (Del Zanna et al. 2011).
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STEREO B: Jan. 22, 2007. 18:09:36.170 UT
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Figure 1.5:Des ondes de Langmuir localisées au niveau d’une cavité dans le miliedanterp
taire (STEREO B) (Ergun et al. 2008).

Par ailleurs, I'instrument TDS (Time Domain Sampler), engo& sur les sondes
STEREO qui orbitent dans le vent solaire, a révélé que les ondes dgrhair se présen-
taient sous la forme de paquets d’'ondes trés localisésagpatnt. Cette localisation
spatiale est due a la présence de variations de densitéalanibdu interplanétaire (Er-
gun et al. 2008). Ces cavités de densité pouraient étre gitierdes ondes de Langmuir
qui sont piégées a l'intérieur (Figure 1.5).

Dans le travail de Buttighter et al. (1995), Buttighifer (1998), les auteurs expliquent
I'origine des émissions radio de type Il par I'excitatioesdondes de Langmuir, émises
dans la cavité de densité par l'interaction avec les faisce&lectrons qui proviennent
des éruptions solaires. Cet échange d’énergie entre les dedeangmuir et les électrons
est assuré fondamentalement par la cavité.

Dans un article récent, Tsiklauri (2011) explique I'accél®n des particules issues
des éruptions solaires dans la couronne par les ondes éi\tinétiques et inertielles, en
présence d’'un plasma inhomogéne qui simule les bouclesétigqgas. L'auteur explique
également l'origine des émissions de rayonnement X dabtwmdsphére solaire par ce
mécanisme.

Malgré ces avanceés théorigues et obsevationelles, il y aamgyoe flagrant d’observations
des échelles desftiérents mécanismes de récffament et d’accélération. Les instru-
ments actuels ne peuvent pas résoudre ces échelles spdtalgiscrimination entre les
différents mécanismes ainsi que leur étendue atmosphérigeenes spéculatives. La
modélisation numérique des processus d’acceélératioriestipe nécessaire.

Notre travail se divise en deux parties:

1- Nous cherchons a savoir si le processus d’accélératméldetrons dans la couronne
solaire peut étre causé par l'interaction des ondes d’Alfaéec un plasma ou régne un
champ magnétique paralléle uniforme, en présence d’urigchont la densité varie dans
la direction transversale au champ magnétique.

2- Dans le cas ou I'accélération des électrons aura liets albens chercher d’éventuelles
interactions ou instabilités au niveau de la cavité qui petiétre des amortisseurs (ou
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1 Introduction générale

précursseurs) possible des orages de bruit.

Pour dfectuer cette tache, nous allons utiliser un code de simulatumérique de
type "particle in cell" (PIC). Ce code a été validé et a été entppmur I'étude du cas de la
magnétosphere terrestre. Une des premiéres taches damiste@nadapter les parametres
des simulations pour le cas des orages de bruit dans la cuaisataire.

Dans le chapitre 2, on va introduire les équations de basermtss d’Alfvén pures
ainsi que leur caractéristiques fondamentales. On va etél@és équations des ondes
d’Alfvén cinétiques et inertielles dans les deux régimespthsmas, notamment en
présence d’'une cavité de densité. LeSeédents régimes possibles qui peuvent exister
dans la couronne solaire seront discutés.

Dans le chapitre 3 on va introduire les équations a résouaine dn code de type
PIC. On va présenter le code de simulation qu’on a utilisé gjins les modules qui le
constituent. Enfin, dans le chapitre 4, on va exposer l@érdntes simulations qu’'on a
réalisé, les résultats et les discussions. On va termiregr lavconclusion générale dans
le chapitre 5.
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2 Les ondes d’Alfvén

2.1 Introduction

Dans le chapitre précédent, nous avons vu que la région a@sos les orages de bruit
serait parcourue d’une maniére quasi-continue par dessatigdfvén qui résultent des
fortes perturbations des champs magnétiques intensexigterdg dans ce milieu. Le
code que nous allons utiliser dispose d’un sous-progranoueipitialiser la propagation
d’une onde d’Alfvén.

Dans ce chapitre, on va dériver les équations basiques eswndes d’Alfvén ordi-
naires et cinétiques, et on va étudier leurs caractéressiqu

On cosidére un plasma uniforme en équilibre, traversé pahamp magnétique sta-
tique By dans la directiorz (¢ = 0). L'étude de la propagation de petites perturbations
linéaires dans ce milieu en utilisant la MHD idéale conduix aix équations diéren-
tielles (Cramer 2001, chap. 2)

a'flz ale
- B =0 2.1
Po ot 0 9z 8 (2.1)
ale aé:lz
-B =0, 2.2
Ho ot 0 oz (2.2)
0
po—V -V + §VZB]_Z + C§V2p1 =0, (23)
ot Ho
0B ov
e v wofr -G -o e
oviz »0p1 _
Jo) p + Cg prie 0, (2.5)
% +poV vy = 0, (2.6)

avec les variables caractéristiques suivan®esi, Vi, Bi,, Jiz p1, €12 = (VXV1),.
L'indice 0 indique I'état d’équilibre, et I'indice 1 indigula perturbation de ler ordre qui
est associée au mouvement de 'onde. On peut observer géquasions 2.3-2.6 avec
les variablesv - vq, vi;, By, p1 Se découplent des equations 2.1 et 2.2 avec les variables
Jiz, &12. ON peut remarquer aussi que les dérivées spatiales daiguagons 2.1 et 2.2
sont dans la direction du champ magnétique uniforme.

Les équations 2.3-2.6 donnent naissance a deux modes &t compressives
appelés modes magnétoacoustiques (rapide ou lent) avelati@n de dispersion

w* - wz(vf\ + cﬁ)k2 + Vf\cﬁkzkﬁ =0 2.7)
ou Cs est la vitesse acoustique,\ét est la vitesse d’Alfvén définie par

_ Bo
Vio(NeMe + nimy)
Ce mode est non dispersif et anisotrope (la vitesse de phasedépendante du

vecteur d’ondek et dépend de I'angle de propagati®n Ce mode comprime le plasma
(la densité) ainsi que les lignes du champ magnétique.

(2.8)

Va
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2.2 Lesondes dans un plasma froid: le formalisme de deweBuid

Les équations 2.1 et 2.2 décrivent un autre mode d’oscifiatie basse fréquence
qui nous interesse le plus dans notre étude qui est le modé&éin avec I'équation de
dispersion

o? = IBV2. (2.9)

Si I'onde est purement le mode d’Alfvén, on peut supposerlgsieariables carac-
téristiques associées au mode magnétoacoustique soas égakro. Commencgons par
écrirevy, = 0 etV - v; = ikyvix = O (Le vecteur d’ondd est dans le plax — z k, = 0),
doncv; = vy, = V,, ce qui veut dire que la perturbation de vitesse dans le m@dtén
est uniguement dans la directignNous avons aus$,, = 0 et I'équationV - B; = 0, ce
qui donneBy, = 0. Le mode d’Alfvén ne posséde qu’une perturbation magnétapns
la directiony.

L'utilisation de la loi 'OhmE; = —v; x Bg (la résistivité électriguey = 0) nous
conduit a un résulat trés important et crucial dans notrdeétla perturbation du champ
électrique dans le mode d’Alfvén est uniquement dans lactiine x qui est perpendicu-
laire a la direction du champ magnétique uniforme. Par apnesd, ce mode ne possede
pas une composante parallele du champ électrique et nequ#léeer les particules dans
cette direction.

Vu queV -v; = 0, ce mode est incompressible, c’est a dire qu’il se propags s
comprimer le plasma. La perturbation magnétique est dadsdation perpendiculaire
au champ magnétique uniforme, on peut écrire au ler @&gr8, = 0 et doncB? ~ B3 +
2B, - By = B3, par conséquent, ce mode se propage sans comprimer le chegngtique,
son module reste uniforme. La relation de dispersion du mMdidén est indépendante du
vecteur d’onde perpendiculaire, et donc 'onde ne peut pgs@pager dans la direction
perpendiculaire au champ magnétique. L'énergie de l'osti&r@nsportée dans la méme
direction du champ magnétique avec une vitesse de groustare Vg = Va).

Remarque

Dans le cas de la propagation parallele ¢sia 0), et pour YA > cg), le mode mag-
nétoacoustique rapide perd son caractére compressifatieatl le mode d’Alfvén avec
une vitesse de phase qui est égale a la vitesse d’Alfvén,eeperiurbation magnétique
perpendiculaire a la direction du champ uniforme. Le modédans ce cas est un mode
purement acoustique avec une vitesse de phase acoustique

2.2 Les ondes dans un plasma froid: le formalisme de
deux fluides

Les équations du plasma froid décrivent la propagationdtsret de perturbations dont
la vitesse est supérieure a la vitesse thermique dans keumili

Vpert > V= (2kg T/m)Y/2, (2.10)

Dans un plasma froid, on considere que toutes les especestirijes se déplacent
a la méme vitesse, ce qui conduit a traiter les électronssebles séparément comme
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2 Les ondes d’Alfvén

des fluides gouvernés par les mémes équations a travergmg éectromagnétique self-
consitent. Ceci est la définition du formalisme de deux fluides

Commencons par écrire les perturbatians ng + ny, v=vy, B = Bg+ By, J = J1.
En les remplacant dans les équations de continuité, du mmmneainsi que celles de
Maxwell, et apres linéarisation on obtient

MLV (o) = . (2.12)
ot
ov e
a_tl = Hq(E1 + vy X Bo), (2.12)
9B,
Vx E; = ——=, 2.13
X E1 o ( )
1 6E
V x Bl_@a_tl :/JOleﬂoZenon, (2.14)
V-E:E:EZen (2.15)
1 P € 1, .
V.B; =0. (2.16)

En combinant les deux équations 2.13 et 2.14, on obtient

1 0°E, 0J1
VXVXE; =—=—- —uo—. 2.17
L= T2 M (2.17)
On normalise le vecteur d’'onde en posént % (n est le vecteur indice de réfrac-
tion). En utilisant la transformée de Fourier de I'équath7, on a aussi; = o ® E;

ou o est le tenseur de conductivité, on obtient ainsi pour I'éqQua2.17

[
nX(nX E1)=—E1——0'® E:=-K®E;. (218)
€W
On aintroduit le tenseur diélectriglie= 1-o0/(iwey). On suppose un champ magné-
tique uniforme dans la direction: By = (0, 0, By). L'équation linéarisée du mouvement
s’écrit comme
ov
ma_tl = &(E; + V1 X By), (2.19)

ou encore suivant les 3 composantes de I'espace et en nitilssdaransformée de
Fourier temporelle

—iwmvy, = e(Eyx + VyBo) (2.20)
—-iwmvy, = e&(E, + v/By)
_Ia)rmz = eEZ

En notation matricielle on peut écrire I'équation 2.20 coenm
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—lw —w:. 0 Vy e Ey
we —-iw 0 ||vw|==|F (2.21)
0 0 -iw/lv) ™ E

ol w. = eBy/m est la fréquence de gyration de la particule.
On obtient la matrice vitesse en inversant la matrice 3 précédente. Le vecteur
densité de courant est obtenu a partir de I'expresdiermgev. On obtient finalement

Jx EI_‘UZ Zaic 2 0 E
n e2 WE-w wE—w X
[ Jy ]: 0 _ ¢ —Ia)2 0 [ Ey

m We-w? wWi-w E
Z

0 0 iw

(2.22)

d’ou I'expression der et le tenseur diélectriqui€ qu’on peut écrire comme

S -iD 0
K=|iD s o (2.23)
0O 0 P
avec
s=1-3 Wps (2.24)
- S wz_wgs’ .
D= Zw(wz—wz (2.25)
P=1- Z‘”"S (2.26)

L'indice s dans la sommation indique la nature des particules électwarions. Les
termesS et D peuvent étre décomposés en une somme et igzatice de termdzetL
tels queS = $(R+ L) etD = 2(R- L) avec

R=1- Zw(w+wcs) (2.27)

L= Zw(w =} (2.28)

En rassemblant les termé&s dans I'équation 2.18, et en posant que le vecteur
(I k) est dans le plax — z et forme un angl® par rapport au champ magnétigBe :
n = (nsing, 0, ncosk), on retrouve le systéme linéaire

I
©

iD S-m 0 E,
n? sind cosH 0 P - n2sirt g

S—-n’cosd —iD n?sinfcosy \( Ey
(2.29)

133
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Ce systeme admet des solutions non triviales si le détertnileela matrice &3 égale
a zero.
Cette relation peut étre écrite comme

P(n> - R)(n? - L)
(S = RL)(M - P)’

Pour une propagation parallele au champ magnétBp@ = 0), cette relation se
réduit a

tarf 9 =

(2.30)

P=0 (2.31)
ou
n’=R (2.32)
ou
n’=L (2.33)
2.2.1 Polarisation de I'onde
Une onde circulaire polarisée droite qui se propage le lakpae z s’écrit
Ex(2) = Acosk;2), (2.34)
Ey(2) = —Asink2). (2.35)

En terme d’amplitudes complexes, le rapport des deux chaétepiques donne

E,
|E_L (2.36)

Pour une onde circulaire polarisée gauche,

Ex
IEy =-1 (2.37)

De la ligne centrale de I'équation 2.29
Ex n°-S 2n-(R+1L)

iEx _ _ . 2.38
'E, T D R-L (2.38)

Dans le cas de la propagation paralléle, nous avons obtenelation de dispersion
n? = R En remplacant cette derniere dans I'équation 2.38, oebit,/E, = 1. D'une
maniére similaire pour la solution? = L, on obtientiE,/E, = —-1. En conclusion,
I'équation 2.32 est associée a un mode de polarisatioredR@RRight) et I'équation 2.33
est associée a un mode de polarisation gaugfeft).

La solutionP = 0 correspond au mode longitudinal électrostatique=(wp) obtenu
egalement pour le cas d'un plasma non magnétique. Les gadioscillent localement
(vg = 0) le long du champ magnétique sans subir l'influence de aeefe x B = 0).
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2.3 Equations des ondes d’Alfvén cinétiques et inertielles

Lorsquen? = L oun? = R, et pour une propagation paralléte=0), la troisiéme ligne
du systeme linéaire 2.29 conduit a I'équation

PE,=0. (2.39)

L'existence du mode électrostatique longitudiRat 0 implique la possibilité d’existence
d’'un champ électrique parallelg non nul.

2.3 Equations des ondes d’Alfvén cinétiques et inertielles

Comme nous l'avons signalé dans la section 2.1, les onde$v@ibrdinaires ne pos-
sédent pas de composantes de champ électrique paralledhdap magnétigue am-
biant) qui permettent I'accélération des particules, denguis améne a nous intéresser
aux ondes d’Alfvén dites “cinétiques” et “ inertielles”. Cdeux modes possedent un
champ électrique paralléle significatif, avec la conségeequ’ils peuvent interagir ef-
ficacement avec les électrons et les ions. Ces modes peuventaler un role dans
I'accélération des particules dans la zone aurorale, dedgamt dans la couronne so-
laire. On peut attribuer la formation de ces modes au coepéadre le mode magné-
toacoustique et le mode d’Alfvén pur lorsque ces derniareartrent un vecteur d’'onde
perpendiculaire tres grand. Ces modes auront une relatiatisgersion diérente par
rapport a celle d’Alfvén ordinaire si la longueur d’onde pamndiculaire au champ mag-
nétique uniforme est trés petite, ou si le vecteur d’ond@egiquement perpendiculaire
au champ magnétique. Donc ce sont des ondes d’Alfvén quiassaiciées a de petites
échelles spatiales. Ces modes sont classés selon le régiphesdsa considéré, c’est a
dire selon la valeur dg qui est le rapport pression cinétique sur la pression magret
B = 2uonkT /B? = V2/V2,

Le mode est dit “cinétique”(Kinetic Alfvén wave KAW) si le nelu est un plasma
chaud.

Le mode est dit “inertiel”’(Inertiel Alfvén wave IAW) si le méu est un plasma froid.

Afin d’étudier les proprietés des modes KAW et IAW, on peuisér la théorie fluide,
la théorie cinétique, et la théorie de “deux-potentielsoquutilisera ci-dessous. Une
version de cette théorie utilise des équations fluides &iégd (Goertz 1984).

On perturbe un plasma par des petites perturbations, de fraégsience, magnétique-
ment incompressibles. Commencons par écrire la loi de Farada

-0B
VXE=—— 2.40
*EE T (2.40)
et la loi d’Ampere
V x B = uod. (2.41)

Dans la loi d’Ampeére, on a négligé le courant de déplacemevart le courant de
matiere.

On exprime le champ électrique sous la forme: = Ex = —0dx¢ etE; = E; = -0
ou ¢ est le potentiel électrique perpendiculaireyedst le potentiel électrique paralléle.
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2 Les ondes d’Alfvén

On considére un champ magnétique uniforByedans la direction parallele avec
BX = 0-

De I'équation 2.40 on &;B, = dx9,(¢ — ). En dérivant I'équation 2.41 par rapport au
temps, puis en remplagant I'expressionsg®, trouvée précédement, on troudg2(¢ —
) = podid;.

On peut généraliser ce résultat en écrivant

E. =(ExBg) =-V.,9, (2.42)

Ej=(E-Bo) =-Vjy, (2.43)
avec la relation obtenue

Vi V2(¢p — ) = podedy. (2.44)

La dynamique des ions et des électrons sera décrite paruggelations : I'équation
de la dynamique pour les particules en déplacement paraliéh composante perpendic-
ulaire de la vitesse, pour cela, on va introduire la notiomehwvement du centre guide
des particules, on exprime le mouvement des particuleggébardans un repere local
ou I'un des axes est parallele au champ magnétique. Cettecypplus claire par rap-
port au traitement linéarisé classique du mouvement deéspias utilisé dans la section
précédente (équation 2.19), permet de mieux sépareffkds de variations temporelles
et spatiales des champs, et aussi conduit a I'apparitiorrdeet tres importants comme
celui de la dérive de polarisation. Nous allons voir que et elu mouvement permet la
création d’un champ électrique paralléle non nul.

La composante paralléle de la vitesse est donnée par

dv o _ e
VA v/ 1 _-ZE 2.4
gt~ VIt e = R (2.45)

et la composante perpendiculaire

ExB
BZ
ollv, est la vitesse de dérive perpendiculaife= q—erdE/dt-

Du moment oum, < m;, I'équation 2.45 donne des vitesses plus grandes aux élec-
trons, et 'équation 2.46 donne des vitesses plus grandemas, ce qui nous conduit a
considérer pour ce qui suit que le mouvement des électrofatgaincipalement dans
la direction parallele au champ magnétique uniforme, etdevament des ions se fait
plutt dans le sens perpendiculaire au champ. Cette cotete¢st trés importante pour
I'interprétation des résulats de nos simulations.

En exprimantB? en fonction de la vitesse d’Alfvéx3 = B?/uoNm dans I'équation
2.46,0n a

+

Y

V. = (2.46)

ExB 1 1dE,
VJ_ = + -y .
B2 NuoqV? dt
L’équation de continuité pour les ions est

(2.47)
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2.3 Equations des ondes d’Alfvén cinétiques et inertielles

on
a—t' + V(v = (2.48)
On perturbe le systeme en écrivant N + n;(t), v = vi(t), E = E(t), B = B(t) + Bo.

En rempacant dans I'équation de continuité et apres lis&don, on trouve

an.
at

En dérivant I'équation 2.49 par rapport au temps, et en dposant les termeg =
Vi + Vi, ainsiquev =V +V,

62n| 8v.|| ov;, 6V.|| ovi,
+ Vi IN— +N——]+V, [N— + N =0. 2.50
o ! ( ot ot S\ ot ot (2.50)

Avec I'anulation des termes croisés, ainsi que des ternwsd 2 apres la linéarisa-
tion, on trouve I'équation de continuité linéarisée

on, Ng @ e 6°E,
V“( E) +V, |—=— =0. (251)
otz m V2 e ot?

On suppose que la vitesse d’Alfvén varie lentement dangétitbn perpendiculaire
X mais pas dans la direction paralled@/n = Va(X)). On écrit les potentiels perturbés
sous la forme

+ V(NV) = (2.49)

¢ = ¢(X) expli(kz + ky — wit)], (2.52)

¥ = y(X) expli(kz + kyy — wt)]. (2.53)

On remplace dans I'équation 2.51, avfc= -w? Vi = 95 - K}, Vi = -K. La
fréquence plasma ionique ainsi que la vitesse de la lumigns t& vide sont données
respectivement par les expressians = Ne?/mey , ¢ = 1/€pto.

Ce qui nous donne la relation

e _ @, 0[ ¢ 9]
€@ w??  0X V2(X) ax
Silatempérature finie des ions est prise en compte, I'egesiu terme multiplicatif

par d¢/dx sera modifiée, d’ou une expression plus générale en utillgaquation de
Vlasov (Hasegawa 1976)

Vi k§¢. (2.54)
A

w2
N ey . ‘9[ ¢ ‘9¢] w (2.55)

V2(x) 0x
avecA=1+ 3RgI e ouRg; = T3 est le rayon de gyration des ions.

De la méme maniere que précédemment, 'équation de cotétidess électrons s’écrit

€Ne _ wpekz a Cz Aa¢

X[VA(x) ax

8 ky¢ (2.56)
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2 Les ondes d’Alfvén

Pour un plasma froid ou la pression cinétique est tres ifiéei a la pression magné-
tique 3 < me/m), les électrons vont subir lfeet du champ électrique paralléle qui va les
accélérer dans la directian Dans ce cas, on va négliger le mouvement des électrons dans
le sens perpendiculaire. Ceci se traduit par la négligens¢edmes e dans I'équation
2.56 devant le terme en d’ou I'équation

==Ky, (2.57)
€0 w
ce qui correspond aussi au d4s < Va ou Ve est la vitesse thermique des électrons.
Pour un plasma chaud @i> m,/m avecVre > V,, les électrons sont si rapides
gu’ils voient le champ électrique comme staionnaire. Damgas, le mouvement des
électrons sera décrit par une maxwellienng:= neexpley/Tel = Ne expley/meVz].
On perturbe ce systeme avec des perturbations de petitdguatep, et en posant que
ey < MV, ona

ey
Neo + Ne = Ngo (1 + %T%e) 5 (258)
Neo€Y/
Ne = , 2.59
¢ rneVTe ( )
d’ou
2

e _ “pe (2.60)

o V2, |

Le principe de neutralité des charges € n.) nous permet de faire I'égalité entre
I'équation 2.55 d’'une part, et les deux équations 2.57 ed @6ne autre part. On obtient
ainsi I'expression du potentiel électriquyedans les deux cas, plasma chaud et plasma
froid

_ c? d
W= h™t ax [ di] V2 ky¢ (2.61)
avec
‘%—%wfﬂ : %<<ﬁ<<1
h= (2.62)
wiet@h \ | 2 me
(T) kz y ﬁ < me

L'équation de continuité des électrons linéarisée est demar

ong

i Vi(NeoVe) = (2.63)

En dérivant cette équation par rapport au temps puis en plimmt par—e on trouve
a%n 0

—e at; + Vua(—neoeve) =0, (2.64)
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2.3 Equations des ondes d’Alfvén cinétiques et inertielles

or on peut €crire la perturbation de la densité de courardllple comme J; =
—NeeVe + Nevy; d'ol —negeve = J; — Nev.
On remplace cette expression dans I'équation 2.64, onérouv

Hzne (9J||
e -y, _y
ot2 Vot — "ot

De I'équation 2.44 on ad.J; = (V;V2(¢ — ¥))/uo. En utilisant aussi I'équation 2.45
on a finalement

(Nele) (265)

2 2
e 1 [v2v2(¢ N+ w]. (2.66)
o2 o

En utilisant le principe de la neutralité de la change- n;, 'équation 2.66 devient

2

2
e ViV -0+ v

S+ - 0. (2.67)

En utilisant toujours les opérateLﬂ%: —w?, Vi = 0;-K, Vi = -k ainsi que ¢ =
1/e0uo, €t aussi 'équation 2.55, et apres plusieurs étapes delsatde simplifications,
on obtient I'équation

d[( o d¢ w?
d_x[(k%VE\A_l) &Hkgvz ‘1) 9+ Vi =0. (2.68)

En remplacant I'expression geen 2.61 dans I'équation 2.68, on obtient finalement
I'équation géerale d’'onde pour le potentig¢l(Goertz 1984)

ouU € est une “constante dielectrique” donnée par

w2

KRVE(X)
O, est un opérateur de dérivation ede 4éme ordre agissant suet qui est multiplie

par une fonction qui dépend du rayon de gyraftgndes ions pour le cg&> m,/m , ou
dépend de la longueur inertielle de I'électr@ia, pour le cag < me/m

e(X) =

(2.70)

a2 VAT,
_ @ |2 d1d - Me
[ 7 WF X V2 ] ; Bk ™

2d® | d?\/2Te 1d . me
(4 k2 Rgl e + 3V, I:\)gl dx) id ! ’B>> m

Pour un plasma uniforme (la densité est constante) etd\dxyxx = 0, on peut écrire
gued/dx = iky, on obtient ainsi la relation de dispersion des ondes d&lfeinétiques
(dans le ca&, < ky)

w? ~ K2V;4

3 T
2p2 2, e
1+ kRg (4+T)

Me
: — <kl 2.72
m B (2.72)
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2 Les ondes d’Alfvén

K221 Me
2oV 1+ 2| —=, 2.73
w kz A[ + w%] ’ ﬁ<< m ( )

2.3.1 Le champ électrique parallele

Dans le cas ok, = 0, les deux équations 2.72 et 2.73 seront réduites a I'amquati
des ondes d’Alfvén ordinaires non dispersive$ = k2VZ. Dans le cas ok, # O,
les dfets cinétiques des ondes Alfvén apparaissent, les deuxi@ugigprésentent une
dispersion dans la direction perpendiculaxg (Si k, est assez important, la dispersion
est importante, et donc I'échelle perpendiculaké) doit étre de I'ordre du rayon de
gyration des iondRg; pour les plasmas chauds, et de I'ordre de la longueur ifiertie
des électrons/wye pour les plasmas froids. Dans ce cas, le potentiel “paedliglsera
proportionnel au vecteur d’onde si on fait 'approximation de I'équation 2.61 (avec
ky << ky)

1c2|0%| 1c?

~ =— || = == K¢l 2.74
L'équation 2.74 indique clairement I'existence d’un chaéfectrique paralléld, =

V¥ proportionnel au vecteur d’'onde perpendiculaire, mais eut pléduire les expres-

sions du champ électrique parallele et perpendiculaire lgsudeux régimes du plasma.

De I'équation 2.74, on a

il

E|| 1 C2
— = ——kk,. 2.75
E. hwvi ™ (2.75)
On remplace I'expression deobtenue pour un plasma froid (équation 2.62) dans
I'équation 2.75, et on remplace également I'expressiondebtenue dans la relation de
dispersion 2.73, et en faisant 'approximation que= wpe > wyi, 0N obtient

E, CPhxk/ W)
E,  1+cK/w? (2.76)

De la méme maniere que précédemment, et sachanvgue- V, pour un plasma
chaud, I'expression de pour ce milieu s’écrit comme

h= , (2.77)
VZ[1+ KeR? (2 + )|
d’ou
E” _ C2 2 2 3 Te
E_J_ = —w—%ikxkz [1 + kXRgi Z + ?I s (278)
or cz/w'f,i ~ 1/K2, et donc
E, kz 2 2( e)
— ~—— |1+ KRg |- + 2.79
E, k. g i (2.79)
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2.4 Equations de propagation des ondes d’Alfvén dans déesale densité

Si la dispersion est prédominante, alors

E
S kRg? (g v 1—) (2.80)
L |
d’ou finalement (Goertz 1985)
E.  1+c/w}’ m
= kkRg-2§+E ; rr—19<<,8<<1 (2.81)
XTNZ | 4 -I-I ] m . .

L'existence d’un champ électrique paralléle peut étreiguglavec cet argument sim-
ple. Une onde d’Alfvén qui traverse un champ magnétiqueoumié paralléle donne nais-
sance a un courant de polarisation perpendiculgire 0E,/dt. Pour un vecteur d’onde
perpendiculaire fink,, la divergence de ce courant est également fixig # 0. Cepen-
dant, pour les basses fréquences, la divergence du cootahest égale a zero, ce qui
revient a écrirek,J, = —kyJx (par définitionk, = 0). Un courant électrique aligné avec le
champ magnétique ne peut étre que des électrons qui se eldfplians cette direction par
rapport aux ions. Les électrons se déplacent ainsi gracechamp électrique paralléle
causé par I'onde d’Alfvén cinétique. On a aussk = i(k«Ex+k;E;) # 0, ce qui implique
gue I'onde d’Alfvén cinétique transporte une densité deghalectrique.

L'article de Stéfant (1970) était parmi les premiéres fiees qui ont cité lesftets
d’'un large vecteur d’'onde sur le mode d’Alfvén dans un plasimaud, il a mentionné
gue lorsque la longueur d’onde perpendiculaire sera ddrkotiu rayon de gyration des
ions, les ions ne suivront plus les lignes du champ magreétedors que les électrons
restent attachés aux lignes du champ magnétique a causer getit rayon de gyration.
Ainsi, une séparation de charges se produit et un couplage lermode d’Alfvén et le
mode électrostatique longitudinal qui donne naissanceaerd’Alfvén cinétique. Nous
avons déja mentionné dans la sous-section 2.2.1 que Eexistdu mode longitudinal
électrostatique implique I'existence possible d’un chaigatrique parallele.

Hasegawa & Chen (1975), Hasegawa (1976) ont utilisé ces mualasexpliquer
les arcs auroraux. Un couplage entre I'onde d’Alfvén tarsile et une onde MHD
de surface (qui apparait au niveau d’'une discontinuité desith) peut engendrer une
onde d’Alfvén cinétique si la fréquence de I'onde d’Alfvést égale a celle de 'onde de
surface.

La séparation de charges peut se produit également danaamafroid si la longueur
d’inertie électronique serait de I'ordre des échelles deadice perpendiculaires au champ
magnétique, ce qui va produire les ondes d’Alfvén inedgl|

2.4 Equations de propagation des ondes d’Alfvén dans
des cavités de densité

On considere dans cette partie un plasma froid, a sgveir me/m. On suppose aussi
queEy = 0 et 9/dy = 0. By est le champ magnétique ambiant pour une altitude donnée.
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2 Les ondes d’Alfvén

On notea? = By/B,. Les équations qu’on va traiter sont les mémes que cellbséeas
par Goertz & Boswell (1979) sauf qu’on introduit dans ce cas wariation de densité
dans le planX, 2) et I'effet de la convergence des lignes du champ magnetique (Génot et
al. 1999). Commencons par écrire la densité de courant ierpegendiculaire causée
par la vitesse de dérive,

o= mev, = N (2.82)

En utilisant I'expression de la vitesse de dérive ainsi ¢égulation du mouvement

des ions, on retrouve la 1ere équation du modele

(2.83)

O°Ex _ Vi 0 (0aEx  OE,
o?  aoz\ 9z ox)’

ou V3 = B?/uonim est la vitesse d’Alfvén qui dépend deetz. La dérivée temporelle
de I'équation de continuité pour les ions et les électronsmonne respectivement

a%on; 1 0?

2 - aoar ™
nm 0% (0Ex dlInn
= M o E 2.84
aeBZatZ(ax T Tox ) (2:84)
0%0Ne 16, e da’nE,
__ 1 _ 2.85
preRi i G R e (2.85)

ou 6n; et éne sont des perturbations. On suppose au premier ordrengque n; ~
n. En calculant la dérivée seconde de la lois de Gauss et gectamt dans les deux
équations 2.84 et 2.85, on retrouve la 2eme équation du maaetenant compte de
I'approximation des fréquences bass#d§t* < w3,)

2 _ 2
OE, Ec?lnan_ c 0 (5EX c’)lnnEX). (2.86)

+ = — +
9z 7 oz aViwd o2\ 9x O

Cette équation s’adapte au cas ou il existe des fluctuatiobaste fréquence LF qui
perturbent le plasma comme les ondes d’Alfvén. Vu qu’il yaalar naissance du champ
électrique paralléld,, on va utiliser le systeme des deux équations 2.83 et 2.86. En
combinant ces deux derniéres équations, on obtient undi@qaax dérivées partielles
du 4éme ordre (Génot et al. 1999)

(92Ex_V_§8201Ex . 6_2 02EX+6InnaEX+62InnE
o2 a 0 w0\ 00X T ax ox 9k
V29 (_dlna®n
+ ;a—X(Ez 57 ) (2.87)

On voit bien que le membre gauche de cette équation décribfzapation des ondes
(la composante perpendiculait) le long des lignes du champ magnetique. Le membre
de droite est le terme de dispersion.
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2.5 Valeur de8 dans la couronne solaire: régime inertiel ou cinétique?

Les deux composantes du champ électrique sont coupléaesestla dernier membre
a droite de cette équation (terme de couplage). Dans le clesmmimbre de particules
ne varie par le long des lignes du champ dans la direcjaiors le terme de couplage
s’annule et on obtient une équation Epseulement. Pour I'étude des aurores polaires
terrestres, des modeles globaux de la région d’accélarpteEnnent en compte le gradi-
ent longitudinald Inn/0z (z étant I'altitude). D’autres études centrées sur des psoses
a petite échelle négligent ce terme (Génot et al. 2000)s ales prennent compte de
I'existence de cavités de plasma tres localisées ou latéeraiie le long de la direction
transversé Inn/ox # 0.

Dans la présente étude, qui se fonde sur des processuseéudtélle par rapport
aux dimensions de la couronne, on néglige aussi le térima/dz, mais on suppose des
cavités transverses créées par des processus de reconreea Inn/dx # 0. C'est de
ce terme que I'on attend la création d’'un champ électriqualiéde.

2.5 Valeur deg dans la couronne solaire: régime inertiel
ou cinétique?

Nous avons vu que le terme d’onde d’Alfvén cinétique esthlaldorsque les féets de
température dans le milieu sont importants, c’est aglest assez grand. Le terme inertiel
est valide pour leg faibles, c’est ce qui diérentie les deux régimes.

Dans la couronne solaire, la pression thermique est trégeunire a la pression mag-
nétique en général, ce qui donnegir 1.

Mais la couronne est un milieu qui n’est pas aussi homogeaeguDans les régions
ou I'on attend I'émission d’orages de bruit, comme les ragide forte reconnexion mag-
nétique (boucles magnétiques) ou les régions de fort gradeedensité, la température
électronique peut atteindre 0. Ceci démontre que localement dans la couronne, on
peut trouver des régions @est assez grand, ce qui correspond a un plasma chaud.

Dans notre simulation, on est contraint de limiter le rappgyme a 100 a cause du
codt numérique (pour limiter le temps de la simulation).

2.6 Conclusion

Une onde d’Alfvén est une perturbation transversale du ghamagnétique. Elle se
propage dans la direction du champ magnétique sans compameatiere. Ces ondes ne
transportent pas de champ électrique parallele, et does ed peuvent pas accélérer les
particules dans cette direction. Lorsque I'onde d’Alfvéhassociée a de petites échelles
perpendiculairek;?, elle devient plus intéressante car elle développe un clédecprique
parallele qui peut interagir avec des particules. On disndeux cas :

- L'onde est appellée onde d’Alfvén inertielle lorsque lagrha est froidd < me/my)
et lorsquek;* est de I'ordre de la longueur d'inertie électroniqogufpe).

- Londe est appellée onde d’Alfvén cinétique lorsque lespia est chaudhg/m <
B < 1) et lorsquek;t est de I'ordre du rayon de gyration des id®g; .

Lors de la propagation d’'une onde d’Alfvén a travers unetéasu la densité varie
sur une petite échelle dans la direction transverse, un gl&ectrique parallele se crée
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2 Les ondes d’Alfvén

a partir des charges de la dérive de polarisation. Ce chamgndémrincipalement de
I'amplitude de I'onde incidente et de la variation spatidéela densité dans la direction
perpendiculaire.
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3 Simulation des particules dans les
plasmas (particle in cell)
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3 Simulation des particules dans les plasmas (particlelin ce

3.1 Introduction

Pour étudier les milieux ionisés, on peut distinguer dewandes classes de codes, les
codes fluides (en particulier MHD), et les codes cinétiqueganticulaires (PIC). Il existe
également des codes hybrides qui appliquent un traitemg&idefaux électrons, et un
traitement cinétique aux ions. Les codes fluides utiliséntgalement les équations MHD
pour décrire des phénoménes de grandes échélles Rg;), éventuellement en 3-D,
comme la modélisation globale de la magnétosphére, expadsi vent solaire,... Les
codes particulaires sont plutét employés pour étudier éétep échelles, souvent en 1-
D, 2-D ou 2.5-D a cause du colt numérique. Ce type de code mpjlgjuer a I'étude
locale de la magnétosphére terrestre ou la reconnexionétigga,...

On voit bien que pour étudier les ondes d’Alfvén cinétiquesnertielles, il faut re-
soudre des échelles de I'ordref8g ou (C/wpe), Ce qui n'est pas possible dans I'approximation
MHD. Dans I'approche cinétique, les électrons et les iomsm@uun comportement dif-
férent, par conséquent, on peut tracer des fonctions dédisbn distinctes pour les deux
especes de particules, notamment pour les électrons gsiimeéuessent le plus, alors que
dans le cas MHD, on a droit a étudier une seule fonction delalision qui représente le
comportement d’'un seul fluide.

Dans un milieu collisionnel, les particules interagisdestunes avec les autres, ce qui
leur donne la méme vitesse moyenne dans toutes les dirgecébdonc ils ont plutdt un
comportement collectif qui est compatible avec une desorigluide comme la MHD.
Dans la couronne solaire, la densité estisamment faible pour que les particules qui la
composent ne se rencontrent que tres rarement comparéltalieéde temps auxquelles
on s’intéresse. Le libre parcours moyen dans ce milieu ¢ishé@s 165 x 10° m, trés
grand par rapport a I'échelle étudiée. Un milieu non cahsiel est en parfait accord
avec un code de type PIC. Les équations a résoudre sont alessaeMaxwell et celles
décrivant le mouvement des particules.

3.2 Les modeles électrostatiques de la particule

La force coulombienne entre deux particules ponctuelleés@d@mensions est représentée
dans la figure 3.1. Numériquement, cette force présenteabigme lorsque la distance
entre ces particules est reduite a zem:= 0,F — oo, ceci est aussi valable lorsque
on a plusieurs particules en interaction avec dést®de collisions. Pour remédier a ce
probleme, on va étudier la force qui existe entre deux nuagk8riques ou circulaires
de charges au lieu de deux charges ponctuelles, ainsi, lpartament collectif de ces
charges fait que la force qui s’exerce entre les deux nuagjesoalombienne a grande
distance, et elle tend vers zéro pour les petites distanCette approche nous permet
aussi de réduire considérablement le facteur de collisions

Un autre probléme qui peut se poser est celui de la taille fiegeparticules, dans ce
cas, leurs charges sont réparties dans une région finiegmte, ce qui implique que le
calcul de la variation de la densité des charges dans unenrégil’espace a l'intérieur
de la particule ne peut étre fait. Ce probleme sera résoluvseadi I'espace en cellules
dont la taille est de I'ordre de la taille de la particule (g 3.2). Ceci est I'origine de la
nomination du code “particle in cell” ou (PIC).
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Figure 3.1:Profil de la force coulombienne entre deux particules ponctuelles (Dal@28).

Figure 3.2:Interaction entre deux nuages de charges (Dawson 1983).

On s’arrange a ce que le rappgyim pour les macro-particules soit le méme que celui
des particules élémentaires qui les constituent.
Une fois qu’on a divisé notre espace en maillage de plusiglisles, on peut com-
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mencer a calculer la force coulombienne qui s’exerce supart&cule en terme de champ
électrique

Fi = g E(r). (3.1)

Le champ électrique est obtenu a partir du potentiel

E(r) = -V¢(r) (3.2)
et le potentiel est obtenu a partir de I'équation de Poisson

Vg(r) = ~4np(r), (3.3)

oup(r) est la densité de charge.
Pour des charges de tailles finies, on doit tenir compte degdes forces qui provi-
ennent des autres charges, ainsi I'équation 3.1 sera modifié

Fi=q fS(r - 1;)E(r)d"r, (3.4)

avecq; est la charge totale5(r) est le facteur de forme qui donne la maniéere dont
la particule chargée est distribuée depuis son centre tespate.n est le nombre de
dimensions dans I'espace (Dans notre simulatie).

S(r) est normalisé, on peut écrire

fS(r)d”r =1 (3.5)

On peut choisir diérents facteurs de formes, un rectangle ou une Gaussierme. L
densité de charge s’écrit

p(r) = > a;S(r—r)). (3.6)
j

Dans la pratique, on fait un developpement de Taylor mulip® de la densité de la
charge autour du point du noeud le plus proche de la partigule

p(r) = D [Qrg)S(r = rg) + D(rg) - VoS(r - )] (3.7)
9

avecQ(rg) = qu et D(rg) = Z gjAr; avec Q(rg) estla somme des charges des

jeg jeg
particules pour lesquelles le noeud le plus proche se trauye et D(rg) représente le

moment dipolaire total par rapportrg Avec cette approximation on obtient la densite de
charge ainsi que la densité dipolaire distribuée sur unlaggluniforme.

Les séries de Fourier discretes sont un outil trés puissaumt lgs systemes péri-
odiques. Cette approche fournit des informations sur letspspatial dep,¢ et E ce
qui est trés important en physique des plasmas. On utilisggorithme de Fast Fourier
Transforms (FFT) pour résoudre le potentieLLe nombre des modes de Fourier est égal
aux nombres des points dans la grille. Dans I'espace dedfplas équations de Poisson,
du champ électrique et la densité de la charge deviennent
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Figure 3.3: Le partage de la charge dans la maille par une méthode d’interpolation (Bawso
1983).

¢(K) = 4mp(K) /K, (3.8)
E(K) = o p(K). (3.9
P9 = S(K Y[~ k- Dirgl exp(-kry) (3.10)
p(K) = S(9 | [FFT(QUy) - ik - FFT(D(rg)] | (3.11)

On peut passer de I'espace Fourier a I'espace reel ou viea e utilisant la FFT
ou la FFT inverse. Le champ électrique dans Ié&dénts noeuds de la maille est obtenu
en faisant une FFT inverse a I'équation 3.9. On trouve sduwea distribution uni-
forme de charge des particules dans un carré, dans ce casibatifiser une méthode
d’interpolation pour estimer le champ électrique (ou lac&rau niveau de la particule
en additionnant les champs électriques autours de la chauipliés par la surface qui
délimite la charge. Dans le cas de la Figure 3.3, le champrigjee au point ¢ sera donné
par

E = E]_A]_ + E2A2 + E3A3 + E4A4 (312)

et la force :
F = (E1A, + ExA; + EsAq + E4A4)%. (3.13)
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3 Simulation des particules dans les plasmas (particlelin ce

3.3 Le modele électromagnétique de la particule

Nous avons assimilé le plasma a un ensemble de macro-pestchiargées réparties sur
une grille. Ce systeme dépend du champ électromagnétiqgesguiterpolé pour chaque
particule dans la maille (Paragraphe 3.2). Le champ éleetgmétique est calculé sur la
grille en utilisant les équations de Maxwell

VxE=— 2, (3.14)
VxB= —(—1:‘?9—% ; 4’”2“0, (3.15)
V- E =4np(r,1), (3.16)
V.B=0. (3.17)

Comme dans le cas électrostatique, ces équations peuventgdiues dans I'espace
de Fourier en utilisant la FFT.

Ajoutons a ces équations les expressions des densités tanteti de charges dé-
duitent & partir des positions et des vitesses des mactioyias.

I = D quis(r - ), (3.18)

o(r,t) = Z g S(r —ry). (3.19)

Si c’est la premiére étape de calcul a faire pour un tempgalingtiors la position et la
vitesse doivent étre des données initiales.

Si c’est une étape de calcul, la position ainsi que la vitessent calculés a partir des
equations du mouvement de Newton-Lorentz

v, (3.20)
dv 1 1 ini
o c EZ F = - Z a(E + V" x B). (3.21)
i i

Ce petit déplacement des particules et la nouvelle vitessesaiéent un re-calcul des
nouveaux champs, et ainsi de suite. Cette procédure eséeépé&haque pas de temps.
Une simulation peut couvrir des miliers de pas de temps. qhygnent 2048 dans notre
cas.
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3.3 Le modele électromagnétique de la particule

3.3.1 Intégration des équations du mouvement

Le nombre important de particules utilisées dans les sitounla plasma nécessite des
méthodes numériques rapides qui utilisent un minimum de oiré@navec un tres bon
degré de précision. Les informations dont on a besoin paégier les équations sont la
vitesse et la positiony, X;). On va opter pour la méthode d’intégration “saute moutan” o
“leap-frog” parce que cette derniere possede une erretedivers zero lorsquit — 0.
Cette méthode est aussi simple a comprendre et utilise umminide mémoire avec une
précision surprenante.

Les deux équationsfiiérentielles de premier ordre a intégrer séparement pogueha
particule sont

dv
V_F 3.22
Mo = (3-22)
dx
— = 3.23
il (3.23)
On réécrit ces équations avec la méthode dééréinces finies
mw = Fou, (3.24)
XnewA_t Xold = Vie. (3.25)

En méthode saute mouton (temps centré)

d_V _Vni12 = V12 _ Q EL Vni1/2 + Vn-1/2
dt At m 2

ou l'indice n fait référence au pas de temps. Or nous avons aussi

x B/, (3.26)

Xns1 — X
Vii1/2 = % (3.27)
Xn — Xn_
Vi 12 = ”Tt“, (3.28)
donc
dv Vniz2 = Vo2 Xner — 2Xn + Xno1
— —a. = = . 3.29
dt @n At At? ( )
On a aussi
Vh+1/2 + Vn-1/2 _ Xn+1 — Xn-1 (3.30)

2 2At
La force électrique moyenné = qE, ou E dépend uniquement de la position de la
particule est déterminée a partir de I'équation 3.4. Si Engh magnétique est uniforme
B = By, alors la force magnétique est calculée a travers le ternie dieesse moyenne
(Vn+1/2 + Vi-1/2)/2 durant le pas du temps.
La force électro-magnétique est composée de deux parties

Fn=9qEn+ q(vy, X Bp). (3.31)
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3 Simulation des particules dans les plasmas (particlelin ce

Vy

Figure 3.4:Le planvy-vy qui montre la forcev x Bg qui est normal &.

Les champs électriques et magnétiques doivent étre calaulédiveau de la particule.
En utilisant la maille, les deux champs sont interpolés dillage a la particule comme
nous l'avons fait au paragraphe 3.2

Considérant notre probléme a une dimension ou la particulégkace suivant I'axe
X, on a les deux composantgsetyv,. On considére un champ magnétique unifoiBgde
long de I'axez. La force magnétiqug(v x B) n’est que la rotation du vecteucomme le
montre la Figure 3.4. Le champ magnétique ne va pas changexgaitude du vectew;
contrairement au champ électriggé = qExx qui va altérer la composantg (E, = 0).
En utilisant toujours un schéma centré en tempsAt/2 < t’ < t” <t + At/2, on peut
écrire pour une demie accélération par le champ électrique

V() = Vx(t—%)+ %Ex(t)[g]
W = Vy(t_%)' (3.32)

La force magnétique correspond a une rotation d’'un afigleu.At, ce qui revient a
ecrire

V(t”) | | cosweAt  sinwcAt || wi(t)
[ vy (t”) ] B [ —SiNnwAt  CoSw At H V(1) ] (3.33)
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3.3 Le modele électromagnétique de la particule

Figure 3.5:Diagramme qui montre la rotation qui correspond a I'équation 3.37. La vdkeur
tan@/2) est déja obtenue dans I'équation 3.38

avec 6§ = —w. et w, = qBy/m est la fréquence cyclotronique.
En rajoutant une demie accélération

LA TPASK: PR P
vx(t+5) = W(t") + mEx(t)[ 2]
A
vy (t + Et) = w(t"). (3.34)
Une autre méthode pour séparer le champ électrique du chagpétique
_y _ GEA
Vieatz =V m 2’ (3.35)
_ o, GEA
Vigatg =V + m 2 (336)

En remplacant ces expressions dans I'équation 3.26, legksutriqueE sera élim-
in€, on obtient ainsi

A

At
ce qui correspond a la rotation qui est illustrée dans largi§Lb.

_ %(v* V) xB, (3.37)
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3 Simulation des particules dans les plasmas (particlelin ce

La valeur de I'angle est obtenue comme suit

0'_v+—\r _ gBAt _ weAt
| = eat

’tan T iv-ma2- 2 (3.38)

3.4 Le code EM2DE

Dans ce paragraphe, on va décrire le c&ll42DE qu’on va utiliser pour cette étude.
C’est un code électromagnétique et gyro-cinétique impli2ib-D (2-D en espace, 3-
D en champs et vitesses) qui est adapté a I'étude de la propagas ondes d’Alfvén.
Ce code a été développé et décrit par Mottez et al. (1998). He est de type PIC
ou il considére l'interaction entre un ensemble de mactapaes chargées. Le code se
compose de plusieurs modules.

3.4.1 Le module pousseur des électrons

Ce module consiste a déterminer a partir des équations duemmant Newton-Lorentz

la position et la vitesse de la particule qui eSeeatée par les champs électriques et mag-
nétiques. Ces champs sont calculés dans le module champe-@éhagnétiques dans la
section 3.4.2

3.4.2 Le module champs électro-magnétiques

L'utilisation des équations de I'électromagnétisme nomstiaint a utiliser des échelles
de temps tres courtes qui correspondent a des ondes de heguerfces (la lumiere),
soient plusieurs fois la fréequence du plasma, ajoutonsaleslondes qui sont issues
des oscillations de basse fréquences du champ magnétimpieansistant dans le plasma
(Pinches, ondes cyclotroniques,..). Les ondes de lumigreriérent pas avec le plasma,
mais la condition de stabilité peut étre altérée par cesonda code de type PIC im-
plicite consiste a résoudre les équations dynamiques leetfémagnétisme sans prendre
en compte les ondes de hautes fréquences (toujours aveasiele pemps trés courts).
Dans un schéma implicite direct, quelques variables d&Bysiau pas de temp$ sont
remplacées par des variables implicites moyennées daemfest Ces derniéres dépen-
dent de I'état du systeme dans le passé (pas de temf$ et dans le futur (pas de temps
n+1). Le schéma implicite sera résolu par la suite en utilisarglgorithme de correction
(Hewett & Langdon 1987). Une classification sommaire deskehde temps dans un
plasma permet de déterminer quelle seront les variablelécitep. Ce choix dépend du
probleme traité.

Dans le cas de la couronne solaire qui est un milieu faiblémagnétique, il y a la
contrainte sur la fréquencg, > wce. En choisissant comme variable implicite le vecteur
champ électriqué,,_;, on peut éliminer les ondes électromagnétiques puresgedda
lumiere. On peut éliminer notamment les fluctuations plashiées a la fréquencepe
en utilisant I'accélération,,_; comme variable implicite. Mais cette élimination pose des
problemes de stabilité et nous empécherait de voir si len@asccéléré engendrerait des
ondes de plasmax(~ wye). Pour ces deux raisons, on reste explicite sur la frequepce
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3.4 Le code EM2DE

Le champ électrique moyenné dans le temps serafpédec
- 1 —
En = E[En_'.l + En_l]. (339)

Maintenant on peut écrire les équations de Maxwell di¢nces finies et qui conti-
ennent les termes implicites:
La loi d’Ampere

E. .1 — E, = CAtV X Bn+1/2 — 4 At n+1/2. (340)

La loi de Faraday

Bn+1/2 - Bn71/2 = —CAtV x En. (341)
La loi de Faraday avec un pas de tempa\tde
c
Bn+1 — Bn+1/2 = —EAtV X En+1- (342)

Ici on a besoin dd, pour calculer le mouvement des particules a travers I'éogudt 31.
La densité de charge est donnée par

Pns1 = Z esZ S(Xj — Xn+1), (3.43)
s i
ou S est le facteur de forme lié a la particule de typet de nombre localisée par

rapport a la position de la cellub,.
La densité de courant totale est la somme des densités dant@lgctronique et ionique

JInt1/2 = Jne1/2ion + In+1/2.decs (3.44)
avec
1
\]n+l/2,i0n = eZ Vn+1/2§[s(xj - Xn) + S(Xj - Xn+l)]’ (3-45)
i
et
1
Jni1/26dec = —GZ Vn+1/2§[S(Xj — Xn) + S(Xj = Xn1)]. (3.46)
i

La positionx et la vitess& de la particule dans les équations de la densité de charge 3.4
et la densité de courant 3.44 sont calculées a partir du reathipousseur d’électrons
(section 3.4.1) a travers les équations de Lorentz-Newton.

On peut arranger les équations de Maxwell discretisées ‘afipmerE,,; en fonc-
tion des quantités qui sont connues aux temgs$ n — 1/2, pour cela, on combine les
eéquations 3.39, 3.40 et 3.41 pour trouver

C2At? C2At? —

- 47TAtJn+1/2. (347)

En+1 +

On peut obtenir une équation du champ plus générale erantili€quation 3.47
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3 Simulation des particules dans les plasmas (particlelin ce

C*At?
Eng + > VX VXxEn =0Q, (3.48)

) C2At? —
Q =E,- > V XV x E,_1 + CAtV x Bn—1/2 — ArAtd n+1/2- (349)

Au ler ordre d’approximation, on @ = Q’, mais si on veut appliquer I'équation
de Poisson au champ électrigiequi est la solution des équations 3.48 et 3.49, on a
V- En1 # 47pns1, d’0U la correction de densité de charge apportBg,.a On peut écrire
cette correction commg,,; = E — Vy, ou aussQ = Q’ — V¢ ou le potentiely satisfait
(Mottez et al. 1998)

Vo =V - Q' — 4nppa. (3.50)

Une fois qu’'on a calcul&,,;, on peut remonter &, a travers I'équation 3.39. On
peut calculer par la suite les valeurs Bg,, et Bn,1 en utilisant les équations 3.41 et
3.42 respectivement.

Une fois que le champ électrique sera corrigé, il ne sera @esssaire de corrigd
car le termevV x Vy sera nul dans les équations 3.41 et 3.42.

3.4.3 Le module conditions initiales: Application a la couronne so-
laire

3.4.3.1 Distribution initiale des particules et leurs vitsses

La méthode de Monte carlo permet un tirage au hasard desopasdes particules au
nombreng et la répartition de ces derniers sur la grille suivent Idfipde densité ini-
tiale. Le module “POSITIONS-INIALISATION-SOBOL-UNIFORME&ssure une dis-
tribution initiale uniforme des particules (électrons @ts) dans I'espace. La méthode
de tirage permet une distribution uniforme moins bruité@igtirage au sort, et un taux
de corrélation entre les partitions des particules audsiefgu’avec un tirage de nom-
bres pseudo-aléatoire. Les coordonnéesy sont des nombres statistiques générés par
le module Sobol afin d’établir une densité variah(g,y). La densitén(x,y) doit étre
normalisée a 1 dans tout le domaine de la simulatigr ¢)/ny < 1).

Par ailleurs, on tire un nombre aléatoirele distribution uniforme G< « < 1. Sik
vérifie la fonction de densité imposée< n(x,y)/ng, alors il est accepté, sinon d’autres
nombresx ety etk seront généreés et ainsi de suite.

La distribution de la vitesse sera obtenue en utilisant é@rtbme central limite en
faisant la sommation de plusieurs distributions aléasoineiformes entre 0 et 1. Pour
chaque composante de vitesse, 12 distributions seront demaiin d’avoir a la fin une
distribution qui se rapproche d’'une Maxwelienne entre -6 et centrée sur O (ou une
vitesse moyenne qu’on peut ajouter).

3.4.3.2 Initialisation des ondes d’Alfvén

L'initialisation des ondes d’Alfvén est basée sur la thédn-fluide du plasma froid (la
section 2.2). Le plasma est composé d’électrons et des imsolution est une onde
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d’Alfvén torsionnelle (quasi-MHD) non compresible de bafgquence et qui se propage
le long du champ magnétique dans la direction paralléle. Gekemsont linéaires et ne
se dissipent pas. Dans notre simulation, la direction [edea¢stx : B = (Bo, 0,0) et
k“ = kx.

La relation de dispersion des ondes Alfvén dans le cas MHO@st€e par

w = k“VA. (351)

Dans notre cas, on tient compte de l'inertie des électraps# 0), ce qui rend la
relation de dispersion plus compliquée. Sil'on n’en tieas gompte (initialisation pure-
ment MHD), la simulation fait apparaitre directement lesdesR et L qui se propagent
a des vitesses filérentes. Pour n’avoir qu’une onde (mdReans nos simulations), nous
prenons en compte legfets bi-fluides selon le calcul de la section 2.2.

Cette relation va nous permettre d'initialiser la fréquethes ondes Alfvén incidentes,
et ainsi initialiser les autres parametres de I'onde telle amplitude, ou aussi les
vitesses des perturbations des électrons et des ions.dteone?.30 peut étre écrite dans
le cas de propagation parallele comme (Mottez 2008)

0t — S (Wee + W4) + W wewg — KC - (a)ﬁe + w%i)] + Sw[(wee + we)K>C?

+ wf)ewd + a)%iwce] — K2CPweewq = 0. (3.52)

Cette relation posséde 4 racines, les deux solutions ensbiégeences correspon-
dent a des ondes de polarisation circulaire droite et gauehsolution avec une polarisa-
tion droite est appelée onde magnétoacoustique rapiddeaeeéduit a la version MHD
de cette onde lorsque < w, (voir la remarque dans la section 2.1). Ce mode possede
une vitesse de phase supérieure a la vitesse d’Alfvén, deigionne aussi I'appelation:
onde Alfvén rapide. La solution avec une polarisation gaugst appellée onde cyclotro-
ionique, appellée également onde Alfvén lente vu que sasatest inférieure a la vitesse
d’Alfvén. Les 2 autres solutions de fréequences plus grasdesexclues.

Afin d’initialiser la simulation, ce polyndme sera résolunmériquement en donnant
des valeurs initiales au vecteur d’onkleDans le cas d’une propagation paralléle, on peut
poser la perturbation du champ magnétique comme suit

By(X) = SB; sin(kx), (3.53)

B,(X) = B, coskx). (3.54)

Les perturbations du champ électrique sont obtenues eanfalia transformée de
Fourier de I'équation de Faraday et en développant le térm&

E/(9) = 7 B:(X). (3.55)

E.(0) = 7~ By(0). (3.56)

Les vitesses de perturbation des électrons et des ions étertrdnées a partir des
équations linéarisées des plasmas froids. Pour les éisatroa

157
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Ve, (%) = CaBy(0)S. (3.57)

Ver(X) = CeaBo(X), (3.58)
et pour les ions

Vipy(X) = Cp1 By(X)S., (3.59)

Vpe(X) = Cp1BAX), (3.60)

avec Cy = SK/(w + Swee)w €t Cy = —=Skmy/(w + Swg) .

Pour l'initialisation, on choisit les ondes magnétoacmugs rapides (S+1) car leur
propagation plus rapide permet des simulations plus ceuidéautre part, ce mode est
moins dispersif, ce qui le rend plus proche de sa contrepislitD.

La vitesse de phase s’obtient a partir de I'équation de lBgrad

V= 2=, (3.61)

L'onde incidente peut étre composée de 1 jusqu’'a 8 sinusaifle de former un
paquet d’'onde. Une onde d’Alfvén sous forme d’une impulgent étre formée par 8
sinusoides de fierentes amplitudes.

La longueurx dans le domaine de simulation correspond a la longueur d'aed
I'onde Alfvén incidente, et le fait de limiter cette taill@xs la simulation se heurte avec
I'hnypothese MHDw < wg. Plus la boite de la simulation est courte, pluse rapproche
de la branche cyctronique ionique et on s’éloigne de I'ontteéh pure (Figure 3.6).
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w = ke
R-mode .,
-
4 ,--"H-i +  L-mode
..-"_- =
W, [
LLI] | = k8
Wy [ Tt R clectron cycloton wave
J-"-I‘P--'--
-
fa‘f resonances —
L .
LU i _Toimahg ion cyclotron wive
g
T ow—— Afvén wave

k

Figure 3.6:Courbe de dispersion pour les modes de propagation parallete$ (k) et pour la
limite haute densit@pe > wee.
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4.1 Initialisation des variables physiques dans la couronne
et parametres de convergence

Les variables physiques utilisées dans le code sont todiegeasionnelles. Le temps et
les fréquences sont normalisées par rapport a la frequéaseg electroniquey qui
correspond a la densité initiale uniforme des électrpnd.es vitesses sont normalisées
par rapport a la vitesse de la lumigreles unités de référence sont la masse de I'électron
M pour les masses/wy pour les distancesy/C pour les vecteurs d’'ondes, la charge
électriqgue fondamentakepour les charges, la densité électroniggepour la densité des
chargestwee/wpo pour le champ électrique, ete/wyo pour le moment magnétique de
I'électron (Voir le tableau 4.1).

Dans ce qui suit, toute les figures et les valeurs numériqrresisexprimées en terme
de ces variables adimensionnelles.

La température électronique va varier d& 201¢ K dans la couronne solaire et
en particulier dans les zones qui peuvent étres une souotagd’s de bruit. Dans la
simulation, on va situer la vitesse thermique des électeot® V. = 0.07 etVye = 0.14
en unité adimensionnelle.

Le champ magnétique adimensionri&) ést exprimé en terme du rapport des fréquences
Wee Wpp AVECW e/ wee = (B)™L = 3.21x 10°% ny/” B-L. Dans la couronne solaire, et partic-
ulierement dans les régions ou I'on soupg¢onne des émisdioreges de bruit, le champ
magnétique peut varier de 3 Gauss jusqu a 10 Gauss (Raulini& X394), et la densité
électroniquen, dans ces régions est de 'ordre nie~ 10°cm3, ce qui donne pour le
champ magnétique adimensionnddiées valeurs entr& = 0.093 etB = 0.311.

Dans I'expression du champ magnetique adimensiongglu,. = B, le rapport des
frequencesve/wpe < 1, ceci caractérise les plasmas faiblement magnétiquess G&a
cas,wpe est la frequence maximum. On peut formuler la conditiggAt < 1 sur le pas
de tempsAt de la simulation. La conditiomeAt < 1 est nécessaire également pour la
précision (Mottez 2008). En pratique, on choisjAt < 0.2 etweAt < 0.2 (Birdsall &
Langdon 1984).

Cette condition permet un traitement implicite de I'équatio mouvement de I'électron,
et permet également au code de résoudre des temps de I'erdke,d Comme pour tout
code PIC, la résolution de la trajectoire et le parcours dattqule nécessite quér At
soit de I'ordre de la résolution spatiale = Ap, donc il faut quevs At > Ap.

Les conditions aux limites qui sont utilisées dans le domaie la simulation sont
périodiques ernx ety. Plus la boite de simulation est longuexmlus les #&ets de cette
périodicité seraient faibles.

La taille eny est limitée par la condition sd (voir la sous-section 2.3.1).

4.2 Simulation de la propagation d'une onde d’Alfvén
dans la couronne a travers une densité uniforme
Les figures de 4.2 & 4.8 illustrent une simulation typiqueadprbpagation d’une onde

d’Alfvén dans la couronne solaire a travers une densitéoumié (Figure 4.1). Le plasma
comporte 26214400 particules des deux especes dans & gsdllqui correspond a 100
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densité uniforme

particules par cellule. Il'y a 2048 pas de temps qui sont défiar un {peAt) = 0.2, ce
qui correspond a uty,, = 4096. La vitesse thermique de I'électron &&t = 0.07. La
taille du domaine total de la simulation est de (1Q29 x (256 Ay) avecAx = Ay est
la taille des cellulesAX = Apwpe/C = Vre/C = Vre. Ainsi, les dimensions de la boite
correspondent B, = 1024x 0.07 = 7168, L, = 256x 0.07 = 17.9.

Table 4.1:Les variables adimensionnelleti)dans les deux systemes CGS et MKSA.

CGS MKSA
ta = (twpo) ta = (twpo)
Var = (V/©) Var = (v/C)
Xa = (pro/C) Xd = (prO/C)
Kai = (K¢/wpo) Kai = (KC/wpo)
My = (M/mMe) My = (M/Me)
Ba = (Cnljfpo) = (5 Ba = ("Eme) = (5
(et _ (e
Ea = (Gro) Ea = (Groy)
Dy = (%) Dy = (%)
Jai = (ano) Ja = (q;—no)
Pd = (ﬁ) Pd = (ﬁ)
ag = (5) au = (57)
Ha = (% Hd = (%ﬁ
Va = (Vc/wpo) Va = (VC/wpo)
(facteur de formeyq = (S/no) Sa = (S/ng)
(rénergie)W = (r%) Wa = (i)
B = MyVZyna/Bj B = MaViyna/Bj

Les températures des électrons et des ions sont les méne®dtes les simulations
gu’'on va faire. Le rapport de masse ion-électron est rédoit/en, = 1000 (ceci réduit
le temps de calcul considérablement safiscéer la physique). L'amplitude de I'onde
est donnée par son champ magnétigBe= 0.3B, ou B, = 0.315 est 'amplitude du
champ magnétique qui regne dans le milieu. Dans cette diiman a une seule onde
incidente qui est polarisée circulairement droite. Sufifagres, 'onde se propage de la
gauche vers la droite. La longueur d’'onde est donnéé& panoumest le nombre d’onde
dans la directiorx.
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* V=007
/\/V\—_V)A * B,=0.311
By « 6B/B,=0.3
—_—
y
« N,=1024
+ N,=256

ny
* 100 particules par
cellule

* B=(Vy/By)*=0.05

Figure 4.1:Propagation d’une onde dans la couronne avec une densité uniforme.

Dans notre cas = 1, ce quidonndy = 7168 (1 = 1p/m). La vitesse d’Alfvén est de
0.0315, une valeur inférieure a la vitesse thermique dedtébn. Le calcul du parametre
B nous donng = (V1e/B)? = 0.05, sachant quan,/m = 0.01, doncmy/m < 8 < 1,
ceci confirme que le milieu est un plasma chaud. Le rayon datigyrdes ions pour cette
simulation esRg; = 2.2218.

Les figures 4.2 et 4.4 montrent la propagation de la compesaaTpendiculaire du
champ magnétiqud, et du champ électriqu&, respectivement a travers la boite de
simulation dans le plan (x,y) et le long de la directisn On rappelle que le champ
magnétique uniforme est dans cette direction égalementre@arque qu'il n'y a pas
d’interaction particuliere entre I'onde et les particutgs forment le plasma.

La figure 4.5 montre la composante paralléle du champ &eetB,. |l faut rappeler
gue I'onde Alfvén qui se propage ne possede pas une telle asanfe, ceci explique
pourquoi on ne voit pas I'onde dans cette figure. On n’obsaneeine réaction du plasma
face a la propagation de I'onde également. Ceci est verifieadagure 4.7 qui montre la
densité de charges des patrticules, et la figure 4.6 qui mientoairant de densité paralléle.
On ne voit aucun courant paralléle et aucune densité deehaggiduelle. Cela traduit le
caractére non-compressionnel de I'onde, conformémentretaie linéaire.

La figure 4.3 montre le diagramme temps-distangelé la composantB, du champ
magnétique au point de coordonnékg/4, L,/2). On remarque qu'’il existe des petites
ondulations temporelles dans le milieu. Si on calcul le nemdondulations dans un
temps bien définit, par exempile= 103, on dénombre 16 ondulations, ce qui donne une
frequencev = 1, c’est a diraw = wpe. Ces fluctuations correspondent au bruit thermique
des électrons qui oscillent autour de leurs positions diége. Ce bruit thermique va
intervenir surtout dans la direction paralléle vu que lestbns se déplacent principale-
ment dans cette direction, ce qui va brouiller I'observatitune éventuelle composante
parallele du champ électrique qu’on veut voir apparaitrin de diminuer cet fet, on a
augmenté 'amplitude magnétique de I'onde d’Alfvén jusgiB/B, = 0.3 dans certaines
simulations. Cette Approche peut nous sortir du domaine tiadarité mais augmente
également d’autredlets qui sont intéressants.
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Figure 4.2:Carte du plan (x,y) qui montre le champ magnéti@ue trois instants diérents.
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Figure 4.3: Diagramme temps-distancg)(du champ magnétiquB, au point de coordonnées
(Lx/4, Ly/2).

166
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Figure 4.4:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique perpendicuigitetrois instants
différents.
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Figure 4.5:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique parali§le trois instants dif-
férents.

168



4.2 Simulation de la propagation d’'une onde d’Alfvén dansdaronne a travers une
densité uniforme
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Figure 4.6:Carte du plan (x,y) qui montre le courant de dengijté trois instants diérents.
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Figure 4.7:Carte du plan (x,y) qui montre la densité de charges a trois instafésadits.
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Figure 4.8: La fonction de distribution en vitesse parallele des électrons (en échelléthega
mique) en fonction de la coordonnget de la vitess®y
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4 Résultats et discussions

4.3 Simulation de la propagation d'une onde d’Alfvén
dans la couronne avec présence d’une cavité de den-
site

4.3.1 Initialisation de la cavité de densité

Le module “POSITIONS-INITIALISATION-SOBOL” assure une tligution non uni-
forme de la densité, il nous permet ainsi de répartir lesquaets selon un profil de densité
n(x,y) bien déterminé.

Dans la section 2.3, nous avons démontré a travers I'équati®} que le potentiel
“parallele” est proportionnel au vecteur d’'onle. Dans notre simulation, la direction
perpendiculaire esy, et donc plusk, est grand {, = 2r/k, tres petite), plus le champ
électrique paralléle crée est grand. Cette condition nooBaiat a choisir des cavités de
densités tres alongées dans la directigrar rapport & (L, < Ly).

On pose une cavité de densité sous la forme d’'une Gaussienne

M) 1~ plexpt-v?/R. (.)
0

ouY = y- Ny/2, N, étant le nombre de cellules gn Le paramétre représente
la profondeur de la cavité. Selon les observationsllysse, cette profondeur varie entre
0.50 et 0.75, ce qui justifie notre choix des valeurpdans nos simulations. Afin d’éviter
un niveau de bruit thermique élevé, on place au minimum 16codes par cellule. Le
minimum de nombre de particules se trouve au milieu de la&age qui correspend a
ng = 40 particules par cellule pour ym= 0.75, etny= 20 particules par cellule pour un
p = 0.50.

Le rayonRest la demi-largeur de la cavité. Cette quantité est équitekela longueur
d’onde perpendiculairg, dans notre cas. Afin d’avoir une dispersion importante, atdo
optimiser le rapporg;/E_, il faut queR soit tres petit, mais aussi il doit étre de I'ordre du
double du rayon de gyration des ions pour les plasmas chauds,|'ordre de deux fois
la longueur inertielle des électrongwpe pour les plasmas froids. Dans le cas contraire,
la forme de la cavité sera modifiée tres rapidement par le eroaat des particules. Les
parametres physiques que nous avons choisi pour la siowldé la couronne, tel que
B, me/my, V1 €t By nous indique que le milieu est un plasma chaud, ce qui nousgter
d’écrire la condition pouR

2R > 2nRg;. (4.2)

Dans cette condition, le signe “supérieur” est imposé psauger que la taille de la
cavité reste toujours superieure au rayon de Larmor desiosissi préserver la stabilité
de cette derniere. On peut exprimer aussi la condition soomebre de cellules epen
assumant que la taille minimum de la cavité correspond alla teu domainey

27TRg|

(NY)min = R (4.3)

ou plus généralement
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4.3 Simulation de la propagation d’'une onde d’Alfvén dansdaronne avec présence
d’une cavité de densité

ZiTRgi
Ay
Afin de satisfaire cette condition, et a cause d’un probléomérique lié a la machine
de calcul utilisée (qui n’est pas encore reglé), nous étitntigés dans toute nos simula-
tions de diminuer la tailld, au détriment de la taill&y, par conséquent, la longueur
d'onde 1 = L, de I'onde d’Alfvén était réduite, et le rapport de fréquencevient
w/wq > 1lorsqueVre = 0.07, ce qui nous rapproche le plus vers la branche cyclotweniq
électronique. Mais le comportement asymptotique de I'aedée toujours le méme que
celui de 'onde d’Alfvén pure (Figure 3.6).

< Ny <« Nx. (4.4)

4.3.2 Conditions de stabilité de la cavité

La cavité doit étre en équilibre MHD avec le milieu et le chamggnétique uniforme qui
regne. Commencgons par écrire I'égalité des pressions {pnesggnétiquer pression
cinétique) a l'intérieur et a I'extérieur de la cavité
B? B2
NoTo + 2/,[0 nT + 2/10. (45)
Les variables avec I'indice 0 sont les variables a I'extér@e la cavité. L'équation
précédente devient

n_ Tof, 1( B
n—o-?[1+ﬁ—o(l‘§g)]’ @9

oupBy = ZyonoTo/BS est le parametre plasma a I'extérieur de la cavité. En étriva
B = By + 6B ou 6B est la perturbation magnétique de I'onde d’Alfvén, et eneligypant
le terme entre parenthéses, on trouve

L E[l : 65]. (4.7)

o T BoBo
On considéere une température uniforme dans tout le domaifeesimulationl = T,

n 2 6B
~_1_£22 4.8
No Bo Bo (4.8)
donc
_phof,_Nn
6B = Bo~, (1 no)’ (4.9)

d’ou I'expression du champ magnétique parallele qui estifiéoolu “corrigé” par la
présence de la cavitéX = By + 6B

BX = Bo[1+@(1— ﬂ)] (4.10)

2 No

En tenant compte des normalisations définies au paragraptmvcalcul le parameétre
B adimensionnel
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MoV Mo
Bo = —BT; : (4.11)
A I'extérieur de la cavité, onan = 1 et m= 1, ce qui revient a écrire
V. 2
Bo = (—ée) , (4.12)

d’ou finalement I'expression du champ magnétique paradigiggé, écrit en variables
adimensionnelles

2
BX = B, [1 + %(VET;’) (1— %'))l (4.13)

On peut reconnaitre I'expression de la cavité de dengiey)/ny qu’on a posé dans
I'équation 4.1. Dans notre simulation, I'onde incidentaitéinitialisée par rapport aux
conditions extérieures de la cavité (voir sections préatad?, et donc I'onde va voir la
cavité comme une perturbation de densité, et par conséquergerturbation du champ
magnétique uniform&, comme on le voit dans I'équation 4.13.

On peut développer I'expression de I'équilibre MHD de laitaautrement. L'équation
4.5 peut étre écrite comme

6B2
2/.10 ’
ou 6B,(y) est la perturbation magnétique de I'onde d’Alfvén qui dépee la coor-
donnée perpendiculaise La cavité qui est en équilibre MHD correspond a la polaiosat
d’'une onde magnétoacoustique lente perpendiculairedidiswité tangantielle) avec une

vitesse égale a la vitesse acoustique, donc on peut dcrire2. L'équation 4.14 devient
(Génot et al. 2000)

Ton=—

(4.14)

ABL(y)
2uo
La polarisation est donnée par I'équation 4.14.
L'équation 4.14 montre que la polarisation de I'onde inaigesa subir un changement
lors de son passage a travers la cavité. La modification dugmaagnétique entrainera
en principe un changement du rapport des fréquenggs e, Or ces dernieres sont fixées

des le début de l'initialisation. Ceci ne va pas nous génenaiae but est de voir comment
la cavité va réagir par rapport au passage de I'onde d’Alfvén

CZAN(y) = — (4.15)

4.3.3 Simulation d’'une cavité sans onde incidente

Il estintéressant de voir si une cavité seule sans ondesintgdera le siege de phénomenes
particuliers par rapport a une cavité qui est parcourue paonde d’Alfvén. Nous avons

initialisé une simulation avec les mémes parametres quinlalation sans cavité, sauf

pour la vitesse thermique des électrons qu’on a dovhlé- 0.14, et aussi on a augmente
la profondeur de la cavité qui vaut maintengnt 1, soit le maximum (Figure 4.9)
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d’une cavité de densité

. V=014
BD
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p=1 © 5B/By=0
R=L,/2 Ny = 1024
+ N, =256

e 100 particules
par cellule

- B =(Vy/By)? = 0.197

Figure 4.9:Une cavité de densité profonde sans onde incidente.

Le choix de ces conditions n’est pas fortruit car elles vanbfiser I'apparition des
effets qu’on va observer sur la cavité. Cette simulation esésgmtée dans les figures
de 4.11a4.15.

Les figures 4.11 et 4.12 montrent la composante du champiglexE, a trois in-
stants diférents au début puis a la fin de la simulation respectivemémt.remarque
d’abord I'existence d’'un champ électrig&g non nul sur une extension spatiale transver-
sale limitée a 'intérieur de la cavité. On observe égalaéndes oscillations tres faibles
dans la direction perpendiculaire, symétriques par rd@uocentre de la cavité. Alors que
les électrons sont supposés confondus avec le centre dedgatoire circulaire autour
des lignes de champ magnétique, les ions se déplacent naesxaldirection transverse,
ajoutons a cela le rayon de Larmor qui est fini, ceci donne uplssid’ions et donc de
charges positives pres du centre de la cavité. Ainsi, dagebal’espace vont se former,
et vont créer une composante perpendicullifdocalisee sur un canal tres étroit. On
constate que la taille de ce canal est de I'ordre du rayon adigy des ion&g, = 4.4436
pour cette simulation, ce qui renforce cette hypothése=A120, la polarité du champ
électriqueE, change de direction, et en méme temps, les oscillationsueasales sont
amorcées. On explique le renversement du champ électgpar le fait que ce dernier
tend a ramener les ions vers les électrons, ainsi les iortsneantraliser les électrons en
créant d’autres charges d’espaces, et ainsi de suite.pbssible que le processus s’arréte
lorsqueE, sera si faible qu’il ne peut plus envoyer les ions vers lestédas et devient
stationnaire. C’est ce qu’on observe eritre 3584 ett = 4096, alors qu’il a sifit d’'un
interval de temps dat = 25.6 pour queE, change de polarité entre les figures225.6
ett = 51.2. Les oscillations sont des perturbations électrostaicgemblables aux ondes
de Langmuir, induites par le changement de charges d’espades deux extrémités du
canal, et c'est par le biais de ces oscillations que le chapya perdre de la puissance a

pY

chaque changement de polarité jusqu’ a la phase stati@anair

La figure 4.13 montre la densité des charges électriquesidiargphase finale de la
simulation. La densité de charges semble suivre la vaniakopolarisation du chantg,.
On observe également des oscillations transversales déé&lda charges qui correspon-
dent aux perturbations causees par le ch&ngur la cavité.

Dans la figure 4.14 qui montre la composante du champ élaetig on observe
I'apparition de petites structures le long de la cavité. Camidres commencent a ap-
paraitre a = 512 sous forme d’ondulations locales au centre de la cavitss, glies
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Figure 4.10:Propagation d’'une onde avec présence d’'une cavité de densité.

se developpent avec le temps pour devenir quasi-circalaite= 4096. A la fin de la
simulation, ces structures deviennent le lieu ou le ch&npst maximum. On signale
aussi I'existence d’oscillations transversales a padir € 25.6, avec une fréquence qui
semble ditérente de celle dg,. Il est possible que ce changement de fréquence soit dl
aux perturbations qui sont créées par la formation destategqu’on a décrit ci-dessus.
Des petites structures mais treffases et moins détachées apparaissent également dans
E., visibles dans la figure 4.15, mais aussi dBpst B, le long de la cavité, avec absence
totale d’oscillations transversales ou d'autres pertimhas.

L'origine de ces petites échelles reste inconue pour nouslpanoment, |l est possi-
ble qu’il s’agisse d’instabilité. Des investigations sentcours pour élucider leur nature
et leur formation.

4.3.4 Simulation typique de la propagation d’une onde d’Alfvén avec
présence d’'une cavité de densité

Les figures de 4.18 a 4.26 sont un exemple d’'une simulatioiugpde la propagation
d’'une onde d’Alfvén dans la couronne solaire avec présemredavité de densité (Fig-
ure 4.10). La profondeur de la cavité gst 0.75, ce qui donne une densité centrale 4
fois inférieure a la densité externe. La largeur de la cast® = L,/2 ouL, est la largeur
du domaine de simulation.

Vu I'importance de cette simulation pour notre étude, on gnanté le nombre de
particules, ce plasma comporte 104.857.600 particulesieles especes dans la grille,
soient 400 particules par cellule. Il y a toujours 2048 paseteps aveait = 0.2 et
tmax = 4096. La taille du domaine de simulation dst= 717 etL, = 17.9 avecAx =
Ay = V1e = 0.07. Le rapport de masse ion-€lectron mgtm, = 1000. L'amplitude de
I'onde est d&yB = 0.3B; avecBy = 0.315. L'onde incidente est polarisée circulairement
droite. La longueur d’'onde edt = Ly = 71.68. La vitesse d’Alfvén est de 0.0315. Le
parameétre du plasma = (Vre/By)? = 0.05. Le rayon de gyration des ions pour cette
simulation esRg; = 2.2218, soit le huitieme de la largeur du domaine de simuldtion
ainsi la condition de stabilité de la cavité établie danguation 4.2 est respectée.

La figure 4.18 montre la densité électroniquea trois instants diérents, la cavité
de densité est bien visible est centrég 2. At = 0, on voit bien que la cavité n'est
pas perturbée et demeure rectiligne le long de I'axeAu fur et & mesure que l'onde
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Figure 4.11:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électridtjeaux trois instants du début de
la simulation.
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Figure 4.12:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrideieaux derniers instants de la
simulation.
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Figure 4.13:Carte du plan (x,y) qui montre la densité de charges a trois instafésedits.
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Figure 4.14Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique perpendicutigerois instants
différents.
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Figure 4.15: Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique parallea trois instants
différents.
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d’Alfvén traverse la cavité, on voit que cette derniere canoe a prendre une forme
ondulée. Cette oscillation de la cavité autour de sa posititiiale est causée par la
vitesse de dériv&, x By/B? (équation 2.46) qui est indépendante de la charge éleetriqu
et entraine 'ensemble des particules. Un fait importaalégent, c’est que la cavité ne
se dissipe pas, elle se maintient durant toute la simulation

La figure 4.19 montre la composante parallBledu champ magnétique dans le plan
(x,y) a trois instants diérents. On rappelle ici que pour une propagatidn & O dans
un plasma uniforme, I'onde d’Alfvén incidente ne possedeyre composante de champ
magnétique suivant la direction Nous avons vu dans la sous-section 4.3.2 que la sta-
bilité de la cavité se manifeste par I'ajout d'un terme de@ction au niveau du champ
magnétique uniform&, (équation 4.13). Le terme de correction change dans latitirec
y a travers le term@(y)/no et ainsi il couvre toute la cavité en donnant une valeur de
champ magnétique parallélefidirente de celle du milieu ambiaBg. Le calcul montre
gueBXax = 0.315315 au centre de la cavité,BX,, = 0.3151025 aux deux extrémités
de la cavité, soit un écart de I'ordre de"1Qceci justifie le fait qu’on voit un champ mag-
nétique presque uniforme dans la figure 4.19=20. A mesure que le temps passe, on
voit que I'écart se creuse entBX .« et BXqin, par exemple & = 17920, on déduit de
la carte quEBXax = 0.3266 etBXqin = 0.2800, ce qui est équivalentrényg = —1.95
etn/ny = 9.88 respectivement si on utilise I'équation 4.13!. Ces réssilannoncent
I'apparition de d’autresféets cinétiques et des perturbations qui vont s’ajouter &nqu
va expliquer dans les pages qui suivent.

Dans la figure 4.20, le champ électrigtgest représenté dans le plan (x,y) pour trois
temps ditérents. At = 17920, on voit que le front d’'onde est completement déformé
par la présence de la cavité, en particulidr, a2 ou la densité est au minimum. Dans
un plasma uniforme, nous avons vu que la vitesse de phaseraield’Alfvén dans la
directionx est égale a la vitesse d’Alfven, cette derniere augmente gehsité du mi-
lieu diminue. A présent, on calcule la vitesse de phase del€®n présence de la cavité.
Nous avons vu que notre milieu est un plasma chaud, on va ditiserda relation de dis-
persion donnée par I'équation 2.72. Dans notre cds ot 1, avecT; = T, on peut faire
I'approximation suivantew® ~ (7/4)kikiVZRg;, et donc la vitesse de phase de I'onde
dans la direction parallele)’/k? = V2 ~ (7/4)RgiVA(2r/4,). En se rapprochant du cen-
tre de la cavité, I'échelle de distanggtend vers zero, et la vitesse d’Alfvén augmente,
ce qui augment&/, au centre et explique la déformation du front d’'onde a ceanive
Dés les premiers instants de la simulatioa2b), la distorsion de I'onde fait pivoter le
vecteur d’'onde d’un certain angle, aingj, diminue au détriment du vecteur d’onde per-
pendiculairek, qui augmente considérablement et donne naissance a un étectrigue
paralléleE, (voir équation 2.74). Dans la section 2.4, nous avons éerptession du
champ électrique paralléle en présence d'une cavité datdea®st I'équation 2.86, on
peut réécrire cette derniére en I'adaptant a notre géanetri

oE - 2 (OE
. 02 0 ( y alnnEy) (416)

ox Vﬁwﬁeﬁ oy " dy

2
aveca? = By/By ~ 1 etE, = 20 = O,

Cette relation a été établie dans le cadre d’un plasma frads on a vu que la limite
entre les deux régimes du plasma n’est pas aussi rigouasegnt plus que l'utilisation
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de cette relation pour une analyse locale ne se contredaiveade fait que le milieu est un
plasma chaud, ce qui va nous permettre de comprendre miegqu se passe en général.
On voit dans cette relation qu'’il y a deux termes qui sontoaspbles de I'apparition d’'un
champ électrique paralléle, le premier terme correspoed &E, créé par la distorsion
du front d’onde. Ce champ paralléle primaire correspond aomae d’Alfvén cinétique
classique. On peut constater I'apparition d’un champ pEedE, & un stade avancé de
la simulation dans la figure 4.21ta= 25.6 qu’on peut attribuer a la distorsion du front
d’'onde. La distorsion de I'onde peut donner naissance aussi champ magnétique
paralleleB, qui va s’ajouter 8X dans la figure 4.19 &= 17920.

La présence d’un fort gradient de densiién(n/dy) dans I'équation 4.16 rend le 2éme
terme trés important et souvent dominant lorsgie (/dy) > k.. On peut interpréter
ce terme de la maniére suivante: lorsque I'onde d’Alfvéen rep@ge, il y a apparition
d’'un courant de dérive de polarisation dans la directionsvarse. Ce courant est forme
par des ions et son expression &st= ”?’2% (équation 2.47). Ce déplacement d’ions
va créer des charges d’espace au niveau des gradients di dienks cavité et sur une
grande extension parallele.

Le signe de ces charges peut étre alterné par le champ penpleiré de I'onde in-
cidentedExw/ot, mais d’'un autre coté, un champ électrique parallglea naitre entre
les charges opposés situées dans la cavité, ce derniergadeine&nt compenser cette non
neutralité (Moir figure 4.16 pour plus d'illustration). Rooir plus clair, il est instructif
de comparer entre la valeur du champ électrique perperdtieude I'onde incidente, et
celui créé par les charges de polarisatiBim.x (Génot et al. 2004). D’abord on peut
estimer grossierement la valeur du chafBpm.x a partir de I'equation de Poisson, en
assumant que le champ paralléle est nul. Ecrivons I'équat@Poisson dans les unités
adimensionnelles qu’on a adopté

|Eylmax = AN Ay, (4.17)

on a aussiAn = Mwex _ Omin — 9 _ fmn
. No no no !’
d’ou finalement

Nriin
E =(1-
|Eylmax ( o

)(Ay)max. (4.18)

(Ay)max €St la plus large séparation spatiale entre les ions etdeg@hs dans la cavité.
On peut définir Ay)ax cOMme

(AY)max = (Vp)max At, (4.19)

ou (Vp)max €St la vitesse maximum de polarisation par les ions . L'uaie de temps
At correspond en principe a la demie période de I'onde d’Alfém T/2. Mais dans
notre simulation, le temps maximum qu’on a utilisé €st 4096, bien inférieur a la
demie période de I'onde qui €6{2 = 757. L'expression devf)m.x est déterminée comme
suit:

Le courant ionique de polarisation s’écrit comme

_ Nimy OEaw

y = ? 81‘_ = Nie\/p (420)
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® @ ®
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y

Figure 4.16:Schéma illustratif qui montre le processus physique qui conduit a la formdgion
champs électriques paralléles: (1) une onde d’Alfvén qui arrive s@rcavité ou la densité varie
dans la direction transversalg,((2) la dérive de polarisation induite par I'onde crée une séparation
des charges sur les gradients par déplacement des ions, (3) I'deaneatralité électriqgue est
compensé par la formation de champ paralglé Génot 1999).

ou Eaw est le champ de 'onde incidente, et donc

Vp = i—Epaw (4.21)
Wi
aveCwg = eB/m et dEaw /0t = iwEaw.
De la simulation, on @/wpe = 4.15x 1073, et ausstuee/wpe = 0.315, et en utilisant
égalementve/wq = 100, on peut déduire que/w, ~ 1.317.
L'équation 4.18 devient

|Ey|max ( nmin) wT
e _(1-— _ 4.22
Eaw No ) wei 2 ( )
ce qui donne
E
Eylrax 176 (4.23)
AW
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En absence de champ électrique paralléle, la perturbalgotréstatique induite par
la dérive de polarisation est beaucoup plus large que lanbation de I'onde d’Alfvén,
et donc pour rétablir la neutralité des charges, le changiré&jae paralléle va jouer le
role principal. Comme les électrons ont la plus faible ireptr rapport aux ions et donc
ils sont plus rapides, la direction paralléle est celle lesghvorisée pour la restauration
de la neutralité électrique.

Pour une onde d’Alfvén, on peut écriteny ~ E, = Va0B. Dans la simulation
on aéB = 0.3By et V4 = 0.0315, d'ouEaw ~ 0.003 et|E/|max ~ 0.528. A partir de
I'équation 4.19 ou on aAy)max ~ 0.81, on constate que la séparation maximale entre les
ions et les électrons dans la cavité est de I'ordre digy tthns la direction perpendiculaire
(1p = 0.07). Cette valeur est une estimation de la largeur de la r&fjamcélération.

Dans la figure 4.21, on voit que le charBp commence a apparaitre & 51.20. La
figure 4.22 montre la composante paralléle du chadgpdurant les derniers stades de la
simulation. On remarque d’abord une forme double de la&a@hn explique ceci par la
concentration des charges d’espace dans les deux extsdraitéverses de cette derniere.
On observe aussi une alternance des champs locaux durdrditemstants de la sim-
ulation en passant d’'un maximum a un minimum et vice versaqiail'onde n'a pas
beaucoup avancé durant ces trois instants proches, on aeattipbuer ce changement
de champ et donc de charges électriques au téfEt de 'onde, mais plutt au de-
placement paralléle des électrons (qui circulent mieualfigement), causé par le champ
E,x qui est assez important. Ce déplacement va permettre un exmang de signe des
charges et par conséquent un champ électrique local intenniUn calcul approximatif
du rapport Ex)max/(Ey)max dans la coordonnée (44.7, 6) &p at = 4096 et la coor-
donnée (40.3, 9) ek, at = 384 nous donn&,/E, ~ 0.32, ce qui est énorme. On peut
utiliser I'équation 2.81 pour calculer ce rapport. Dang@agts ou le milieu est un plasma
chaud, on &,/E, ~ (7/4)Rg?kk,. Si on fait 'approximation quéy ~ 2r/Ly = 0.0876
etk, ~ 2r/L, = 0.35, on trouve qué,/E, = 0.265, ce qui n'est pas tres loin de la
valeur 0.32 qui est entaché d’erreurs de mesure. Pour camspar le rapporE;/E, est
de l'ordre de 0.01 dans I'étude menée par Génot et al. (20d@amcerne I'accélération
des électrons dans la magnétosphere terrestre, et deel'dedd.005 en absence de cavité
dans le méme milieu. On peut expliquer cette valeur élevédepfait qu’'on a exagéré
I'amplitude de I'onde, et aussi par la profondeur de la éavyiti est assez importante
(Mais il y a un manque d’études ou de données observatienedlecernant ce rapport
dans la couronne solaire).

La figure 4.23 montre la composante perpendicul&ireu champ électrique durant
les trois derniers instants de la simulation. D’abord oneolxs des petites oscillations
dans la direction transversale qui couvrent pratiquenueriié¢ domaine de la simulation,
elles correspondent aux oscillations de la cavité au repamcp décrit dans la sous-
section 4.3.3 (Voir figure 4.12). Ces derniers semblent sl@s déformations de la cavitée,
mais elles restent principalement rectilignes.

On remarque une similitude entre cette carte et celle,ddurant les mémes instants.
Ceci estnormal car c’est le terme de dérive de polaris@figpot qui va donner naissance
au champ parallel&, a travers la cavité de densité. Si on reprend I'équation, 416
supposant qu’on est dans le régime ou le deuxiéme terme @sislelominant, ceci nous

y Z - 1(9 a e .
permet d’écrire qué&; a ﬁﬁEy. Un calcul explicite de la valeur d#ﬁ—; au point (44.7,

6) ou le champ parallele est maximum nous doﬁ% = 0.154, or nous avons trouvé
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Ex/Ey ~ 0.32, on trouve bien un facteur de proportionalité efiyeet 12" qui est égale

nay
approximativement a 2, donc on peut €crire cette expressiommek; ~ %‘Q—S/Ey. On voit

bien dans les cartes dg et E, que les amplitudes du champ perpendiculaire sont plus
grandes que celles du champ parallele.

Une remarque importante aussi, c’est que le signg,dest lieé au signe du gradient
de densitén/dy, ce qui nous raméne a une conclusion tres importante : legnmaax
du champ parallel&, se situent au niveau des forts gradients de densité, ou on a le
plus de charges électriques. C’est également cette coatientde charges électriques
qui faconne l'aspect d8, dans la figure 4.19 & = 1792 ett = 4095 a travers le
termen(y)/no dans I'expression dBy. D’ailleurs les maxima d@&, correspond bien aux
maxima observés dans la carte du champ électrique pargllelEonde incidente peut
étre déformée d’avantage par ces régions de fort gradiededsité de charges créées,
comme le montre également la figure 4.20-24096.

Dans la figure 4.23, on peut observer la contribution du chperpendiculaire crée
par les charges d’espaces, au champ perpendiculaire dielibAlfvén incidente. Lorsque
les deux champs sont dans le méme sens, on remarqug, giés charges d’espaces sera
renforcé dans le gradient positif de I'onde, et diminué dargradient négatif. On peut
observer cetféet at = 3584 par exemple. Dans un temps ultériéus 384, on remar-
gue que la tendance est un peu inversee, les régions dirsidaés le gradient négatif
se renforcent, et les régions renforcées dans le gradiertfmbminuent. Comme nous
I'avons expliqué pour le chanip, de la figure 4.22, le champ électrique paralléle créé par
les charges va faire circuler des électrons qui vont invdespolarisation au niveau de
la cavité, par conséquent, le sens du champ perpendicdiai@ex charges d’espaces va
s’inverser par rapport au champ de I'onde, ce qui expliquehemgement. A = 4096,
les conditions deviennent similaires a celledssgj@t = 35840, ainsi les deux figures vont
se rapprocher un peu.

L'eémergence de petites structures perpendiculaires lers dormation deE, a été
constatée lors de cette simulation (analoguek ad’'une onde sinusoidale). Ces struc-
tures apparaissent trés tét dans la simulation, au momelet foont d’onde est distordu
par la cavité, et ils atteignent une taille maximum de I'erde I'échelle caractéristique
du milieu.

Les Figures 4.24 et 4.25 montrent le courant de densitélekrd| et la vitesse de
déplacement paralléMy. des électrons respectivement. Ce courant est une manifesta-
tion directe du champ électrique parallele créé qui donneéhectrons leurs vitesses.
Les maxima et minima du chantp, doivent coincider avec celles du courakt c’est
I'inverse pour la vitess¥/ye.

Nous avons vu que le champ électrique parallele produit ®stzapuissant pour
générer des courants entre les charges électriques, et’dooélération des électrons
est une évidence dans notre simulation, cependant, ledeatzfonction de distribution
de la vitesse parallele des électrons dans la figure 4.26renqoe cette derniére reste
globalement centrée autouge = 0, comme dans le cas de la figure 4.8, alors que s’il y
avait une accélération des électrons, la fonction de Higidn serait centrée autour d’'une
vitesse non nulle. On explique ceci par le fait que la fonctie distribution est tracée
pour toutes les valeurs geet pas pour une valeur locale, par conséquent, la conwibuti
de toutes les vitesses paralléles le longyéera nulle. Par ailleurs, on peut remarquer
gue la population d’électrons qui est au centre de la fonadi® distribution fluctue tres
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Figure 4.17:Propagation d’'une onde avec présence d’une cavité profonde.

légerement autour dé, = 0, ce qui veut dire que pour ufixe, on peut avoiv, # 0.

Aussi, on n'observe pas un faisceau d’électrons bien distjni se détache de la
cavité comme dans le cas des simulations dans la zone ayroehui se traduit par
I'absence d’'un deuxiéme pic dans la carte de la distributmuitesse (Instabilité de type
faisceau). Ceci marque laftBrence entre notre milieu qui simule la couronne solaire
et la simulation dans la zone aurorale. Le champ magnétigos I zone aurorale est
beaucoup plus puissant que dans la couronne, ce qui donnn@eccelération aux
électrons et stabilise plus la cavité de densité.

Avec un plasma chaud, la vitesse thermique de I'électrosgstrieure a la vitesse
de phase de 'onde, mais il existe une minorité d’électrangear vitesse est inférieure
a celle de l'onde, cette population va subir un processunafassement Landau, c’est
a dire ces électrons vont subir un transfert d’énergie deata gie 'onde d’Alfvén et
seront accélérés dans la direction parallele. Par le méowegsus, I'autre population
d’électrons va plutdt transférer son énergie a 'onde d/&if qui va accélérer a son tour
les électrons.

On remarque que la largeur de la fonction de distributionvitesses paralléles des
électrons est [égérement supérieure a celle d’'un milies pegsence d’'une cavité, cette
largeur n’est que la vitesse thermique des électrons, oafirme que les électrons ont
recu une énergie de la part de 'onde et qui va les accélérer.

Cette interaction onde-particule se confirme également’aténuation de I'onde
incidente au cours de la propagation. L'accélération skra g@ficace dans le sens de
propagation de I'onde incidente car ceci favorise plusdedfert d’énergie (Résonance
Landau).

4.3.5 Simulation dans des conditions extrémes de température et de
gradient de densité

Dans cette simulation, on a voulu voir comment se comporgecarité délimitée par un
tres fort gradient de densité, en présence d’'un milieu dehetite température. Cette
simulation a été initialisé avec les mémes conditions qusintalation de la cavité sans
onde incidente (sous-section 4.3.3), c’est a dire avec tofenqdeur dep = 1, soitn ~ 0

au centre de la cavité, et une vitesse thermique des éledtk@n= 0.14 (Figure 4.17).

Le rapport de fréquences/w. dans cette simulation est de I'ordre de 0.54, ce qui rend
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Figure 4.18:Carte du plan (x,y) qui montre la densité électronigga trois instants diérents.
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Figure 4.19:Carte du plan (x,y) qui montre le champ magnétique paraBgla trois instants
différents.
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Figure 4.20:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électridtyea trois instants diérents.
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Figure 4.21: Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique paral§leau début de la

simulation.
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Figure 4.22:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique paraligle la fin de de la
simulation.
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Figure 4.23:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique perpendiculgigela fin de de
la simulation.
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Figure 4.24:Carte du plan (x,y) qui montre le courant de dengjté trois instants diérents.
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Figure 4.25:Carte du plan (x,y) qui montre la vitesse paraljg des électrons a trois instants

différents.
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Figure 4.26:La fonction de distribution en vitesse parallele des électrons en fonctioncderta
donnéex et de la vitess&/y
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4.3 Simulation de la propagation d’'une onde d’Alfvén dansdaronne avec présence
d’une cavité de densité

I'onde incidente plus proche de I'onde d’Alfvén pure.

Les résultats sont présentés dans les figures de 4.27 a Aa3Ryuke 4.27 montre le
courant de densité parallelg a trois instants diérents. On voit bien la signature d’'une
forte accélération des électrons dans la cavité=al17920 et at = 4096, mais on re-
marque & = 4096 'apparition de petites structures au niveau du centradavité qui
s’étalent dans la direction perpendiculaire. Ces pertishsiqui ressemblent a des insta-
bilités semblent dissiper la cavité efablir le processus d’accélération des électrons. La
figure 4.28 confirme la création d’un champ électrique pelak, visible at = 51.20.
Le champ électrique visible a la fin de la simulation dans larég4.29 est totalement
différent. Des petites structures ordonnées quasi-circslapparaissent le long de la
cavité avec des champs locaux assez fols)ftx ~ 0.015) par rapport aux champs de
la simulation typique. Ces derniéres semblent se renfoxesr lea temps en se déplacant
lentement dans la direction horizontale. Un fait marquantagpncerne ces structures,
c’est gu’elles sont toutes polarisées horizontalemerd.rhaxima locaux du champ élec-
trique se trouvent tous du coté droit dans le sens de prapagid I'onde, alors que si ces
structures étaient polarisées par le champ électriqudigdarg,, on aurait vu diférentes
polarisations des deux cotés transverses de la cavité.

La figure 4.30 montre le champ magnétique perpendicuBjre On voit que ces
petites structures sont sensibles a I'onde incidente. lasma du champ sont du coté
droit dans le gradient négatif de 'onde d’Alfvén, et du cgééiche dans le gradient positif
de 'onde.

Les figures 4.31 et 4.32 montrent le champ électrigyest la densité des charges
respectivement. On remarque d’abord que les petites gtagcapparaissent ici comme
des petites extensions perpendiculaires de la cavitée. Qaedigévelent également un
eventuel lien entre les faibles oscillations transvessatees structures.

La figure 4.33 montre qu'il existe des régions discretes darmsavié ou la vitesse
parallele des électrons est assez élevée.

Il est fort possible que ces petites échelles de champ iéeetévoluent a partir des
structures qu’'on a décelé dans la figure 4.15 ou il y avait awéesans onde incidente.
D’autant plus que leur taille est de I'ordre du rayon de ggratles ionsRg; = 4.4436.
Un processus non linéaire peut étre responsable de I'émolde ces petites échelles, ou
méme une possible interaction avec les oscillations @stetiques transversales qui font
croitre ces extensions. Parmi les processus non linéairggeqvent intervenir, on peut
citer une instabilié de type faisceau, en faisant référenoeélectrons accélérés par le
champ électrique parallele, et qui intéragissent avec lieurambiant. Une instabilité de
type cisaillement comme celle de Kelvin-Helmholtz égalemé&ne autre instabilité qui
peut intervenir est celle connue par l'instabilité de dériv

L'analyse Fourier des oscillations du champ électriquesdas régions ou apparais-
sent les petites structures au sein du plasma n’a révélé guicd’une fréquence partic-
uliére qui correspond a une perturbation électrostatiggraficative.

La compréhension des processus qui sont a l'origine de tiésgsEtructures ainsi que
leur interaction avec le milieu nécessite des investigatjplus poussées qui demandent
plus de temps. Pour le moment, nous nous contentons deeléesrdétailles subtiles
gu’on a observé dans cette simulation en avancant des lagastiplausibles. Enfin, sig-
nalons lI'importance de ce genre de perturbations éleatiqaes ou instabilités qui se
forment au niveau de la cavité. Ces derniers peuvent se ¢orserondes électromag-
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nétiques avec une fréquence autour de la fréquence plasateo@ique, ce qui explique
I'origine possible des orages de bruit. Cependant, ceci ste gas l'unique origine de
ces ondes radio. Les processus d’émissions d’ondes étegratiques par des électrons
accélérés dans la couronne solaire sont innombrables éorallisement on avait pas le
temps de les aborder), par conséquent, le fait d’avoir com@seltat des électrons ac-
célérés dans la cavité est déja un pas vers la réponse a teoguiss|’origine des orages
de bruit.

4.4 Conclusion

Afin de simuler le phénoméne d’accélération des électrondegaondes Alfvén ciné-

tiques, il faut résoudre des échelles de distance treepetiti sont de I'ordre du rayon
de gyration des ionRg;. Les codes de type “particle in cell “ (PIC) sont les plus adlapt
pour I'étude de ce genre de processus. Pour cela, nous avsesla code EM2DE qui a

été développé et décrit par Mottez et al. (1998). Un code sfuge 2.5 dimensions (2-D
en espace, 3-D en champs et vitesses).

Ce code a été employé initialement pour I'étude du méme psasedecrit ci-dessus,
mais dans la magnétosphere terrestre. Notre premiere ¢acisestait a adapter ce code
aux conditions physiques qui regnent dans la couronnerspktien particulier dans les
régions ou I'on attend a des émissions d’orages de bruitt#\plusieurs tests de simula-
tions, nous étions contraint d’exagérer certaines valeitiales par rapport a la situation
réelle dans la couronne solaire. Ceci a été fait dans le butglifier les phénomenes
physiques qui nous intéressent le plus par rapport a dagtresont moins importants.

La simulation consiste a envoyer une onde d’Alfvé&n &€ 0) a travers une boite de
simulation dans le plan (x,y). L'onde incidente se propagesda direction parallele qui
estx. Un champ magnétique uniforme dans la méme direction da#lisé. La boite
de simulation comporte une cavité ou la densié varie dansdatibn perpendiculairg.
La densité centrale peut étre 4 fois inférieure a la dengiiree, comme elle peut étre
pratiquement nulle.

Onde seule La simulation de la propagation de I'onde d’Alfvén dans uaspha uni-
forme a montré qu’il n’existe aucune réaction du plasma &tende incidente. Aucun
champ électrique paralléle n’est observe.

Cavité trés profonde seule La seconde simulation été dédiée au comportement d’une
cavité tres profonde sans onde incidente. Des phénométeesssants ont été observés
commme des oscillations électrostatiques transversalggd Langmuir, ainsi que I'apparition
de petites structuresftlises le long de la cavité, mais aucun champ électrique pkerall
conséquent n’est observé.

Onde + cavité Dans la simulation typique, une onde d’Alfvén traverse umeté dont

la densité centrale est 4 fois inférieure a la densité egtelce long de cette simulation,
on a observé de trés puissant champs électriques parallieda cavité qui sont capa-
bles d’accélérer des électrons dans la direction du changpétigue ambiant. Ce champ
est causé par I'écart de neutralité électrique provoquéapaérive de polarisation. Cet
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écart est rattrapé par le mouvement rapide des électrorestyfaivorisé dans la direction
parallele. Le champ électrique parallele apparait au nides régions de fort gradient de
densité. La largeur de la fonction de distribution des gitssparalléles des électrons est
légérement superieure a celle du milieu sans cavité, ce qotrerque les électrons ont
gagné de I'énergie thermique par ce processus, au détriohediénergie électromagné-
tique de I'onde d’Alfvén qui décroit au cours de la propagatiAinsi, une accélération
des électrons plus durable dans le temps semble étre |¢atéduine simple interaction
onde-particules sans pouvoir invoquer des éruptionsrsslai

Onde + cavité trés profonde La formation de petite structures de champ électrique le
long de la cavité est un élément nouveau dans cette simul&imes derniers peuvent étres
le résultat d’'une instabilité causée par l'interaction ais¢éeau d’électrons avec le milieu,
ou bien causées par la variation abrupte de la densité entewité et le milieu extérieur.
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Figure 4.27:Carte du plan (x,y) qui montre le courant de dengjté trois instants diérents.
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Figure 4.28: Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique paralleau début de la

simulation.
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chemin: * Rogralib* August 29, 10:54, 2011
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Figure 4.29:Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique paraligle la fin de de la
simulation.

202



4.4 Conclusion

chemin: * Rogralib* August 29, 10:54, 2011

fsolalfven 01 014 x1024-y

NX=1024 NY=256 DX=.14 DY=.14 DT=20 MPSME=100.0

Time  358.40

35.8

> 17.9

0.0

71.7 143.4

Time 384.00
35.8

> 17.9

0.0

71.7 143.4

Time  409.60

35.8

> 17.9

0.0
717 143.4
X
BY
-0.260000E-01 0.260000E-01

K. Daiffallah, F. Mottez* Smulation du 2/ 8/2011/18h 34mn. *BY_fin.ps

Figure 4.30:Carte du plan (x,y) qui montre le champ magnétique perpendicugigela fin de
la simulation.
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Figure 4.31Carte du plan (x,y) qui montre le champ électrique perpendiculieetrois instants
différents
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Figure 4.32:Carte du plan (x,y) qui montre la densité de charges a trois instafésedits.
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Figure 4.33:Carte du plan (x,y) qui montre la vitesse parall&le des électrons a la fin de la
simulation.
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Les orages de bruit sont des émissions radio de la couroraieesgui ne sont tou-
jours pas clairement expliquées. Ces émissions indiquemtdgs électrons sont ac-
célérés méme en absence d'éruptions solaires ou d’éjeatiermasses coronales. En
outre, I'existence méme de ces populations d’électronsatiugrmiques dans le milieu
interplanétaire et dans les zones actives du Soleil resigalieme d’actualité. Il est
possible que les mécanismes derriéres le rétbiaent de la couronne sont a l'origine
d’accélération des électrons a des énergies suprathezmidiou I'importance d’étudier
ce probléme.

Différents mécanismes d’accélération ont été proposés guqineplt principalement
la reconnexion magnétique ou les ondes magnétiques. Ceggrtlafin de faire le lien
avec la partie précédente de cette these, nous avons éaffbédes ondes magnétiques
en particulier les ondes de type Alfvén (des ondes propaglesrdéformations du champ
magnétique) dans le processus d’accélération. De nondgselservations ainsi que des
travaux théoriques ont montré le lien entre la reconfigonatiu champ magnétique dans
I'atmospheére solaire et accélérations de particules.

Or, Il est dificile d’expliguer comment un phénomene d’émissions radiornadt
garder sa cohérence sur des distances aussi grandes. I$agétré que la largeur de
la gamme de fréquences serait due a une variation de demnsjpéasina. Des obser-
vations récentes utilisant plusieurs instruments ont néomtie I'émission de I'orage de
bruit pourrait éfectivement provenir d’électrons accélérés (a 10 keV) daesragion
présentant de tres forts contrastes de densité. Des caetdensité ont été observées
également dans I'heliosphere par les sondes spatialesdisti@sces de I'ordre de 1 UA.

Il a été montré dans le cadre de la magnétosphére terresirdeguondes d’Alfven
se propageant le long d’'un plasma de densité tres varialiecapables d’accélérer
des électrons a quelques keV. Ainsi, le but de ce travail estédifier si ce processus
d’accélération invoqué estfectivement capable d’expliquer I'accélération d’élesgo
gue I'on suppose a l'origine des orages de bruit dans la omersolaire. Nous avons
utilisé un code de simulation numérique (EM2DE) de type ‘ipirin cell" (PIC) qui a
ete validé et employé pour I'étude du cas terrestre.

La premiére phase du travail consiste a initialiser des lsitimns avec les conditions
physiques qui regnent dans la couronne solaire et dansdemséou sont emises les
orages de bruit. Pour cela, Nous avons conduit une sériarddagions numeériques en
se fondant sur la littérature afin de déterminer les parasetiaptées a ce milieu et a ce
processus.

Notre modele comporte un champ magnétique uniforme dansdetion (x), et une
cavité de densité d'un profile Gaussien avec une variatanmstrersaley|). Cette région
est parcourue par une onde d’Alfvén ordinaike € 0) qui se propage dans la direction
du champ magnétique.

L'échelle de longueur caractéristique de notre milieu gtium plasma chaud, est de
I'ordre du rayon de gyration des ioRgj;. Associées a cette échelle de la micro-physique,
les onde d’Alfvén cinétiques (KAW) vont accélérer les élentrpar leur champ électrique
parallele et intrinseque. On peut résumer les étapes de@cegaus comme suit :

- Londe d’Alfvén ordinaire va se propager a travers une t€aoil la densité chute
brusquement (sur une échelle de I'ordreRip) par rapport au milieu ambiant. Le front
d’onde va se tordre et va créer des petites échelles traxesvde la largeur de la cavité
gui donnent naissance aux premiers champs électriquetepesa
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- La dérive de polarisation va séparer les charges éleeidans la cavité. Le signe
des charges sera alterné sur les cotés trasversaux detiaselon I'amplitude de I'onde.
Un champ électrique parallele s’établit entre les charggmosées. Comme la mobilité
des électrons est plus favorisée dans la direction pagaltels derniers seront acceélérées
dans cette direction pour neutraliser les charges d'espaees. Le champ électrique
parallele apparait au niveau des régions de fort gradiededsité. La taille typique de
ces structures électriques est de I'ordre de I'onde in¢alen

- Ce processus correspond a une interaction onde-particuéssélectrons sont ac-
célérés et chatés au détriment de I'énergie de I'onde qui voit son amplitddgin-
uer avec la propagation. Ceci peut étre I'origine des élastsuprathermiques observés
lors d’'un Soleil calme. Des électrons accélérés peuverttitoar une source importante
d’'ondes électromagnétiques. Une multitude de modeles galiquer cette émission,
notamment en présence d’'un champ magnétique uniforme.

Dans une seconde étape, nous avons simulé la propagatimnatide d’Alfvén moins
intense que dans la premiére simulation avec présence dawité plus profonde. Nous
avons observé le long de la cavité I'apparition de petitegcires électrostatiques. Un
processus non linéaire peut étre responsable de I'évoldBaes petites échelles, ce tra-
vail est en cours d’'investigation. Ces structures présentenanalogie avec les structures
cohérentes observées dans la zone d’accélération auderédeTerre, et qui résultent de
I'interaction des électrons accélérés avec le plasma arnbia

Les régions aurorales d’accélération sont des sourcessigede radiations électro-
magnétiques (Auroral Kilometric Radiation). Il a été démérgue les structures élec-
triques cohérentes jouent un réle important dans la géogrdé ces radiations. On sug-
gere que les structures cohérentes simulées dans ceteepsudent également générer
des ondes électromagnétiques. En particulier, elles pe@iee une source d’émission
des orages de bruit observés dans la couronne solaire.

L'autre élément nouveau qui apparait dans nos simulatistri®bservation d’oscillations
de faible amplitude qui se propagent symétriquement dadgdation perpendiculaire
par rapport a la cavité. Ces oscillations sont des pertunagélectrostatiques semblables
aux ondes de Langmuir, induites par le changement de chdigsggace sur les deux
extrémités du canal. Les simulations révelent égalemeséventuel lien ou interaction
entre ces oscillations transversales et les structurefriglées qui apparaissent dans la
cavité.

En interagissant avec les faisceaux d’électrons, les ateleangmuir qui sont émises
par la cavité peuvent se convertir a leur tour a des ondesr@teagnétiques dont la
fréequence sera autour de la fréequence plasma électroniggesoharmoniques, ce qui
pourrait expliquer une partie des émissions radio des srdgéruit.

Ces processus seront I'objet d’une analyse et d’'une étudepplussée dans le futur
proche. Une confrontation avec les données des sondealspadst plus que nécessaire
pour valider les résultats numériques. A moyen terme, e pessible avec les futures
sondes d’exploration de la couronne, comme Solar Orbit8AJEet Solar Probe Plus
(NASA) qui seront bien plus proche du Soleil.
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A Equation de la dynamique et de
I'énergie linéarisée (Partie |,
Chapitre 2)

A.1 Equation de la dynamique linéarisée

En multipliant 'équation de continuité a I'équilibre per, puis I'équation de continuité
parvy, on additionne les deux équations et on obtient I'équat®ladlynamique

(9V’+ ,aVo
POt TP ot

= VP ~[(ooVo - VIV + (Vo V)Vo + (poV/ - V)Vo] =V - (804}8, 1)

Bo® B + B’ ® By
4

-V

)+V~T’+pog’+p’go+ F. (A.1)

On remplace le produit dyadique par la relation 2.41, et disant I'équation de
Gauss, on obtient

(9_V’+ '%
Poat TP ot

= =Vp' —[(ooVo- V)V + (0'Vo - V)V + (ooV - V)Vg] = V - (

(Bo-V)B" + (B’ - V)Byg
45

By - B’
1
4 )

+V -7 +pod +0'gy+ F'. (A.2)

On remplace maintenant I'expressionve- % + (Vo - V)¢ — (€ V)vp dans la derniere
équation, obtenant

’E  Vp 93 (0'Vo - V)V o€
T T | Mo MG TV TR (T (G v
o' OV Vo Vo 1 ’ ’
ot (G VE+E V)= p— [(Bo- V)B' + (B’ - V)Bo]
- %V~(BO-B’1)+V'T+g’+ﬂgo+i, (A.3)
TTO0 Lo Lo Lo

ou bien une autre équation
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A Equation de la dynamique et de I'énergie linéarisée (PartChapitre 2)

pos + 2000 V) % = VD~ [pof¥o- V)(o - V)E ~ o€ V)VO Vo + (6'V - V)Vo)
— P oGV +polE VT - [(Bo- V) + (B V)Bo]
- 4—§TV-(BO- B’1)+V-T’+pog’+p’go+ F. (A.4)

Si 'atmosphere a I'équilibre est indépendante du tempgspuation de la dynamique
se réduit a

> vp A€ (0'Vo - V)Vo

W T oo (VO-V)E +(Vo- V)V + ——2— o + (V- V)V - (— V)Vo
b [(BO V)B' + (B’ - V)Bg] - iV (Bo-B'1)
4mp 4mpo
P +g’+&go+—, (A.5)
Po Lo Lo
ou bien I'équation
K 23 / ’
Poge * 2p0(Vo - V)a = =Vp' —[po(Vo - V)(Vo - V)& = po((§ - VIVo - V)Vo + (0'Vo - V)Vo]

- é [(Bo-V)B" + (B’ - V)Bo]

1
- 4—V -(Bo:-B'1)+ V-7 +pod +p'0gy+ F'. (A.6)
TT

A.2 Equation de I'énergie linéarisee

e
E + V.9
- 4iv-(Bo><V><B'+B'><V><BO)+V-(v-T)'+V-(KVT')
T
+ po(9 Vo) +po(do - V) + 0’ (9o - Vo) + Qrags (A7)

avec

vy = a2 M 25 9w
0T oGk T ax 3%
OVoi (9Voj 2
4 ((9_)(] + W - §6|J(V Vo))] y (A8)
€ =poVo -V + =p'V§ + BZ B +p'e, (A.9)
TT
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A.2 Equation de I'énergie linéarisée

’

* B2 . 4 /. ’ .
S = pV+pvo+ Bo Vo + Dy — Bo(Vo - B’) + Bo(V' - Bg) + B’(Vo - Bo)
2n An 4r

1
+ gpové\/ + Ep’vévo + poeV + p’eVp, (A.10)

avec toujours/’ = % + (Vo - V)é = (£ V).

Les équations a I'équilibre

0ey
- V.
a TV
- 41V‘(BOXV><Bo)+V~(V'T)0+V-(KVTo)
T
+ PO(go : VO) + Qorad, (A.ll)
avec
(V- 7)o = pv %+%—25--(V Vo) (A.12)
0 = MVo (9Xj 9% 3 i 0 .
1 B2
& = 5poV§ + g, o (A.13)

B2 Bo(Vo - B 1
So = PoVo + ECT)VO - % + époVéVo- + PoEVD (A.14)
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B Les moyens de calcul et la structure
du code SLIM (partie |)

B.1 Les moyens de calcul

Les premiers calculs du code ont été faits avec la machinaldalSeismo 1 du Max-
Planck-Institue for solar systeme research a Lindau em#sime.

Cette machine est composée de 8 processeurs de type AMD 64atealdonc 16
cores au total. La fréequence d’horloge est de 2.6 Ghz aveménwoire (RAM) de 32 Go.
Le code peut étre exécuté directement sur la machine ou laingadrtuelle en utilsant le
PVM (Parallel Virtual Machine). La durée moyenne d’une dation typique en utilisant
une bonne résolution spatiale (20000x 200) avec une cadence de 6 secondes (intervalle
de temps entre les données) est de 2 jours avec la machingoskisLa taille du cube
de simulation est de 40 Mm e 20 Mm eny et 10 Mm enz. Cette simulation typique
génere un volume de données de I'ordre de plusieurs ceat@n&o.

En 2008, la machine seismo étant inaccéssible depuis Algause de la mauvaise
connexion internet ou par le bloquage des port SSH (Secw#) 3b code a été exécute
en majeur partie avec mon PC portable. Ainsi, les simulatoui figurent dans la thése
dans la partie | ont été faites avec un PC portable. Afin deiréthuquantité énorme de
données et avoir une durée raisonable de calcul avec le R&bfmrnous avons réduit
la résolution spatiale de a 150 en diminuant la profondeur de 10 Mm a 6 Mm. La
cadence de temps a été augmenté également a 60 secondesée dé¢algnodifications,
une simulation typique génere un volume de 15 Go en moyeramdutée du calcul d’une
simulation dépend de la performance des PC:

e Fin 2008, PC portable Fijustu Siemens, muni d’un procesdeurype Intel duo
Centrino 32 bits, de fréquence 1.83 Ghz avec une RAM de 1 Go. t&ediu
calcul peut aller de 11 jours a deux semaines.

e En 2009, un PC de bureau a été utilisé également pour le cabcudi d’un pro-
cesseur de type Intel Pentium 4, de fréquence 3.06 GHz awwe&AM de 2 Go.
La durée de calcul varie entre 5 jours et une semaine.

e En 2009, le PC portable a été rajoué de 2 Go de RAM, ce qui fait 8&3RAM, la
durée du calcul a été réduite entre 3 a 4 jours.

e Fin 2011, un nouveau PC portable Sony Vaio, avec un procedsdi4 bits de type
Intel Core i7, un quadri-dual-core, ce qui fait 8 cores aultdta fréequence est de 2
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B Les moyens de calcul et la structure du code SLIiM (partie 1)

Ghz avec une RAM de 8 Go. La durée du calcul est 1 journée poasld’'an tube
solitaire (chapitre 4), et 2 jours pour le cas d’'un couple @me&nsemble de tubes
magnétiques (chapitre 5).

Le stockage des données a éte fait sur un disque dure de 126 Zod8 a 2009, puis
sur un autre disque dure de 1 Tb (1000 Go) depuis 2009.

B.2 La structure du code SLIiM

Le code SLiM est implémenté en language Fortran. Pour le mbihest utilsable sous
environnement Linux ou Unix. Le compilateur sous Linux esgtc gfortan. La visuali-
sation et les courbes qui sont présentées dans cette theste faites avec le logiciel de
programmation IDL.

Le code se compose de cing modules principaux. Sous LinuigHer Makefile
permet I'exécution en méme temps des cinq modules :

Parametres (param.f90)

Ce module permet principalement de fixer la résolution sleatians les trois directions
de I'espace ainsi que les dimensions du cube de simulation.

Modele atmosphérique (polytrope.fo0)

En faisant appel au module Paramétres, le programme ppé/permet de mettre en
place I'atmosphére a I'équilibre. Dans notre cas c'est Esumeétres et les profiles de
densité et de pression du polytrope. On peut ajouter égalele® composantes dans
les trois dimensions d’un éventuel écoulement de vitessessiAce module fixe le pro-
file du champ magnétique initial du tube ou de la tache soktirga position dans le
cube de simulation. Ces données non perturbées seront esostés forme de fichiers
“.dat” dans un répertoire “polytrope” situé a l'intérieun dépertoire principale du code
(ux1-wavesim, uyl-wavesim, uzl-wavesim, bxl-wavesini-avesim, bzl-wavesim,
gamma-wavesim, pressure-wavesim, rho-wavesim)

FFTW (fftw3.f)

Ce programme fait appel au FFTW. Ce dernier est une librairgideoutines en language
C qui calcule la transformée de Fourier discrete (DFT) emsiplus dimensions et en
données complexes ou réelles. Avant d’exécuter le codet ingpératif d’installer le
paguetage FFTW3 dans le PC (hitpww.fitw.org)). C’est le fichierMakefile qui fait
appel aux autres composantes de la FFT qui sont dans laikbrestallée.

Conditions initiales (makelC-fmode.f90)

Le programme permet de construire le paquet d’'onde incieldstfaire propager le long
du cube de simulation en terme de vecteur de déplacemenlasprésence de la pertur-

218



B.2 La structure du code SLiM

bation. Dans notre cas il s’agit d’'un paquet d'onde planeyge modef. Les données
sont stockées dans le fichier “INPUT.dat”.

Onde (wave.f90)

C’est un module important qui permet de résoudre les équatio@aires des ondes en
utilisant le module de conditions initiales. Le vecteur ldépment calculé est soumis
a l'effet de la perturbation, ce qui correspond au champ total deléo Le terme de
viscosité est pris en compte a travers le vecteur dépladerbepas de temps est égale-
ment calculé par ce programme, ce qui permet de fixer I'iallde temps pour laquelle
chaque donnée est stockée. Les 11 variables (.dat) sonbisscomposantes du dé-
placement et de la vitesse qui sont dans les fichiers “rduiytfes trois composantes
du vecteur perturbation du champ magnétique dans les fictriedb”, enfin les deux
varaibles qui sont la pression et la densité dans les fichigrho.press”. |l faut rappeler
gue chaque variable dépend des coordonnégsZ) et du tempsg qui est mesuré depuis
le début de la simulation.
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C Les methodes d’intégration
numerique

C.1 La méthode Lax-Wendrdf

Les équations de la MHD peuvent étre écrites sous la formsereative

du+V-F =0, (C.1)

ouu=(p, pv, B, €) etF=F(u).

La forme la plus simple de cette équation est I'équation agviection
ou Vau
ot ox

La résolution de cette équation se fait en discrétisarpdies (schéma explicite centre)

(C.2)

n

u Ul —ul,
= % + O(AX), (C.3)

et le temps

P u*l — 0
J J
— = —— + O(At). CA4
0 . (At) (C.4)
La méthode d’Euler consiste a remplacer directement leesgns C.3 et C.4 dans
la relation C.2, ce qui revient a résoudre I'équation

At 2AX (C.5)

L _V(UT+1 - ”T—l).
L'analyse de stabilité de Von Neuman consiste a verifier ssad®ma numeérique
est stable ou instable sans faire les calculs. |l s’agit &’analyse locale du schéma
en assumant que les dbeients des équations PDE varient lentement. flisde rem-
placer dans I'expression du schéma le Ansditz= £"€'°, ou¢ = £(K) est le facteur
d’amplification etk est le vecteur d’onde. Le schéma numérique est instalfékygi> 1
ol 'amplitude est donnée pgt = E&E*.
L'analyse de Von Neuman pour le schéma d’Euler montre queen@et est instable.
Une simple fagon pour stabiliser la méthode d’Euler a ét@qsé par Peter Lax, il
sufit de remplaceu} — 1/2(U%,, + uf ,).
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C Les méthodes d’intégration numeérique

stable unstable

torn

xorj

Figure C.1:Une méthode est stable si I'information ou les points physiques définits parHa PD
(la région en gris) sont a I'intérieur du domaine numérique définit par leggpde la maille. Par
exemple les vitesses sont définits a partincest At.

L'expression C.5 devient

1 VAt
U?+l = E(U?u +Uj_y) + E(UTH — Uj_y). (C.6)

En utilisant I'analyse de stabilité pour le schéma de Laxroave

At)
€] = \/co§(kAx)+(VA—Xt) S (kAX) > 1, (C.7)
ce qui implique que le schéma de Lax serait stable si
VAL
— <1 :
Ax < (C.8)

La relation de stabilité C.8 est connue par la condition Cdufardrichs Levy CFL.
C’est une condition générale pour la stabilité numériquegtsouvent utilisée en physique
et dans les cas non linéaires comme I'hydrodynamique enlagantv par la vitesse
acoustique, et la MHD en remplacanpar la vitesse d’Alfvén (Figure C.1).

En utilisant la relation d’Euler C.5 et en revenant a I'éagtalassique de I'équation
différentielle , on peut écrire la relation de Lax C.6 de la marsaneante

ou ou  (Ax)?
— = —-V— +
ot OxX  2At
Le deuxiéme terme du membre droit de I'équation C.9 est ledatendifusion ou de
viscosité. Il dissipe toutes les petites structures sigatidans la maille qui ne sont pas
intéressantes. C’est aussi un terme de stabilité pour leeparh linéaire de I'équation
PDE.
Lax-Wendrdf est une méthode explicite a deux étapes basée sur la méthrd®h
peut résumer les étapes comme suit (Figure C.2):

Vau. (C.9)

e Application de la méthode de Lax mais en avancant d’une d¢age de temps

n+1/2 _

1 At
U1 = E(u?+1 + UT) T SAX (F?+1 - FT) (C.10)
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C.2 Laméthode spectrale

two-step Lax Wendroff

half'step points

rorn

PR S S

xorj

torn

xorj

Figure C.2:Un schéma qui montre la méthode Lax-Werftleodeux étapes.

e Calculer le flux a ce poirtf*1/2,

Avancer vers I'étap&™! en utilisant les points & ett™/2

At
1_ 1/2 1/2
Ut =l - B((Fj”jl/z - FI2). (C.11)

Les résultats intermédiaired®/? ne sont plus nécessaires.

Le schéma est en second ordre dans I'espace et dans le temps.

Cette méthode est stable si la condition CFL est satisfaitevidamsité est en 4éme
ordre erk par rapport au 2eme ordre pour la méthode de Lax, ce qui coadui éfet de
Viscosité moins.

C.2 La méthode spectrale

La méthode spectrale est utilisée pour résoudre les égsaditiérentielles ordinaires
(ODEs), les équations fiiérentielles aux dérivées partielles (PDES) et qui utilisemu-
vent la transformée de Fourier rapide (FFT). Au lieu d’apprer les opérateurs dif-
férentiels comme dans la méthode defédences finies, la méthode spectrale approxime
les solutions. Pour résoudre les équations PDEs dépesdiintemps, la méthode spec-
trale propose des solutions sous la forme d’'une somme déidasdasiques avec des
codficients dépendants du temps (par exemple les séries de ffourie

En substituant ces solutions dans les équations PDEs, mmbbh systeme de ODEs
avec des ca@cients qui peuvent étre résolus en utilisant des méthodegmgues pour
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C Les méthodes d’intégration numeérique

les ODEs comme la méthode Lax-WenfliraCette méthode est de plus en plus utilisée
car elle donne des solutions lisses avec une précisionauelpar rapport aux méthodes
des diférences finies.

Les quelques avantages de cette méthode sont:

e Les dérivées sont calculées avec exactitude.
e Une tres bonne convergence dans I'espace.

e Souvent plus précise que la méthode dé&&ince finies (nombre de noeuds versus
modes de Fourier).

e Elle conserve I'energie naturellement.

Les quelques inconvénients de cette méthode :
e Plus compliquée a implémenter.

¢ Difficile a paralléliser.

e Cette méthode est trés couteuse pour les hautes résolut®nembre d’opérations
FFT est proportionnel Bl In(N) plutot queN pour les méthodes des points noeuds.
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D Les ondes magneto-acoustiques

On considére un milieu homogene, de densité uniforme, ofigeélg stratification, la
vitesse du sog ainsi que la vitesse d’Alfvéa sont uniformes. On assume que le champ
magnétique uniform® et dans la direction, le vecteur d’onde est dans le plax — z
L'angle 6 est I'angle compris entrB et k. Les ondes magnétoacoustiques sont les solu-
tions des equations MHD perturbées qui sont écrites darexriee p, chapitre 2. On com-
bine ces équations en les écrivant en terme d’'un systemaatiéqs propres en fonction
du vecteur perturbation de vitesse.

Pour que ce systéme admette une solution non triviale,ticfaet son déterminant soit
nul, ce qui nous conduit a la relation de dispersion suivante

(0 — Ka? co$' 6) [w* — w’k3(@® + ) + K*a’c? cos 0] = 0, (D.1)

Il existe trois solutions indépendantes a cette relatiodisigersion qui correspondent
a trois types de modes d’oscillation qui se propagent dansilgeu.

La premiere solution se découple des deux autres solutibassociée a la fluctuation
(0,v;, 0) est donnée par la relation de dispersion linéaire

wa = kja (D.2)

C’est une onde transversale qui se propage le long du champétigge avec la
vitesse de phase= B/(4np)Y?, elle est connue sous le nom d’onde d’Alfvén. Ce mode
n’induit aucune perturbation de densité ou de pression; d@st un mode incompress-
ible. La vitesse de groupe est constante également et vaitesse d’Alfvéna et elle est
dirigé le long du champ magnétique ou I'energie de I'onddrasisportée.

Les deux autres solutions de la relation de dispersion Dl so

w = KV, (D.3)

et
w = KV_ (D.4)

ou
V2 = % (sz + \/Vﬁ — 4a2c2 cog 9) (D.5)

avecV? = a?+c? est la vitesse dite Fast. Dumoment\ii> V_, la premiere solution
est connue par le mode magnétoacoustique Fast ou rapides@tdade solution est le
mode magnétoacoustique Slow ou lent, souvent symbolidé pawvdes. Ces modes sont
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D Les ondes magnéto-acoustiques

A 07 =90°
X c<a
Vy
Le mode Fast
Lemode d’Alfvén
Le mode Slow
a
C =0
B z
t o=90°
X ' c>a
Vi
Le mode Fast
Le mode d’Alfvén
Le mode Slow
6 =0°
B Z

Figure D.1:Le diagramme de vitesse de phase des ondes magnétoacoustiques enrcsd
polaires dans le plax — z pour le plasmgs faible (c < a) et le plasmas assez grancc(> a).

associes au vecteur propng,(0, ;) et donc ils peuvent se déplacer dans des directions
différentes de celle du champ magnétique. Les ondes magnéstigues perturbent a la
fois la pression et le champ magnétique, c’est un mode casipte.

Afin d’analyser plus en détail la propagation de ces modest ihstructif de représen-
ter le diagramme des vitesses de phase (Figure D.1).

On distingue deux cas qui hous interesse dans notre étude:

e LorsqueB — oo, la force de pression se découple de la force de Lorentz, iendb

ainsi un mode transversal qui est le mode d’Alfvén pur, et oderongitudinal qui
est le mode acoustique pur.
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D Les ondes magnéto-acoustiques

e Lorsques — 0, laforce de pression se couple fortement avec la force dentn un
des modes obtenu est appelé le mode Alfvén compressiblardspond au mode
magnétoacoustique Fast, avec une vitesse égale a la vitédbeen a. L'autre
mode est le mode acoustique d’Alfvén, il correspond au moagn@toacoustique
Slow , avec une vitesse égale a la vitesse acoustique
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