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sous la direction de Filippo Pantellini et Michel Moncuquet
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10 septembre 2018





A Roger Thumerelle
(1929 – 2004)





Avant-propos

J’ai effectué ma thèse du 1er octobre 2015 au 30 septembre 2018 sous la direction de
Filippo Pantellini et de Michel Moncuquet au LESIA, laboratoire de l’Observatoire de Paris -
PSL, au sein de l’École doctorale d’Astronomie et d’Astrophysique d’̂Ile-de-France (ED127),
avec un demi financement du CNES, sous la responsabilité de Kader Amsif.

Dans cette thèse, certaines figures sont légendées en anglais, soit parce qu’elles proviennent
de sources en anglais (en particulier les illustrations de la NASA), soit parce que je les ai pro-
duites pour des présentations dans des conférences internationales. Je n’ai pas modifié ces
figures, mais je préviens ici les lecteurs que les indices “SW” concernent les grandeurs dans le
“Solar Wind”, c’est-à-dire le “vent solaire”. Les autres termes importants pour la compréhen-
sion de l’exposé sont traduits dans les légendes des figures.
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Introduction

Figure 1 – Vue d’artiste du Système solaire (source : NASA), montrant le Soleil et les principaux
objets du Système solaire : planètes, comètes et petits corps.

Dans le Système solaire (voir figure 1), l’espace entre les différentes planètes, comètes,
astéröıdes et autres petits corps n’est pas constitué de vide. Outre la part solide du milieu
interplanétaire que forment les poussières, ou d’autres composantes comme le rayonnement
cosmique et le gaz neutre d’origine interstellaire, les objets qui évoluent autour du Soleil
baignent dans le vent solaire. Ce vent est en fait un flux de particules chargées (ou plasma),
issues de la couronne solaire, qui se propagent radialement à partir du Soleil.

Le vent solaire est un plasma très conducteur, en raison de sa haute température (environ
105 K au niveau de l’orbite terrestre). Il est également très peu collisionnel (le libre parcours
moyen d’un électron au niveau de l’orbite terrestre est de l’ordre de l’unité astronomique) et
supersonique à partir de quelques rayons solaires. Il transporte un champ magnétique issu
du Soleil (de l’ordre de 10−5 à 10−4 gauss à 1 unité astronomique). Le vent solaire interagit
différemment avec les objets du Système solaire selon qu’ils ont une atmosphère, un champ
magnétique intrinsèque, ou ni l’un ni l’autre. Le vent solaire peut être étudié à distance no-
tamment grâce aux observations des queues cométaires (c’est par ce biais que le vent solaire
a été découvert par Biermann) ou in situ grâce à des missions spécifiquement dédiées, comme
les sondes Helios, ISEE, Wind, Ulysses, STEREO et très bientôt, Parker Solar Probe et Solar
Orbiter.

Les corps du Système solaire possédant un champ magnétique intrinsèque sont les planètes
géantes gazeuses, quelques uns de leurs satellites, mais aussi certaines planètes telluriques : la
Terre et Mercure. Pour chacune de ces planètes magnétisées, le champ magnétique intrinsèque
est confiné dans une région de leur environnement proche : la magnétosphère. Au sein de la
magnétosphère, l’écoulement du plasma et la structure du champ magnétique dépendent de
nombreux paramètres planétaires (de son champ intrinsèque, de sa période de rotation, de la
présence d’éventuels satellites naturels, etc.) mais également, et de façon déterminante, des
caractéristiques du vent solaire (vitesse, densité, température, champ magnétique interplané-
taire). Je rappelle les définitions et principes de base de l’interaction du vent solaire et des
magnétosphères au chapitre 1.
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Les simulations numériques sont un outil particulièrement intéressant pour étudier l’inter-
action du vent solaire avec les magnétosphères. Elles permettent d’étudier les caractéristiques
globales en trois dimensions de cette interaction et offrent un excellent complément des don-
nées, mesurées localement à l’endroit de la sonde spatiale (d’où le besoin d’envoyer plusieurs
sondes ou de croiser les moyens d’observations). Le but des simulations n’est pas de recréer
la réalité, puisque toute simulation est basée sur un système d’équations dont le domaine de
validité est restreint. J’ai travaillé dans le cadre de la magnétohydrodynamique, c’est-à-dire
la dynamique des fluides magnétisés, dont les équations découlent, en fin de compte, des
équations de Newton et des équations de Maxwell. Les équations de la magnétohydrodyna-
mique et une discussion de leur validité dans le cadre de la description des magnétosphères
planétaires sont données dans le chapitre 2.

J’explique dans le chapitre 3 comment nous avons adapté le code MPI-AMRVAC afin de
simuler l’écoulement d’un plasma supersonique et magnétisé autour d’un corps magnétisé en
rotation présentant une orientation quelconque de ses axes de rotation et de dipôle magné-
tique, quelque soit la direction du champ magnétique dans le vent solaire.

Dans ce travail de thèse, j’ai étudié l’interaction du vent solaire avec Mercure (dont la
magnétosphère n’est absolument pas affectée par la rotation de la planète, très lente), Saturne
(dont la magnétosphère est affectée par la rotation rapide, mais reste stationnaire) et Uranus
dont la magnétosphère est extrêmement dynamique en raison, principalement et à l’inverse
du cas de Saturne, du grand angle entre son axe de rotation et l’axe du dipôle magnétique. Ce
sont trois exemples de notre Système solaire qui m’ont permis d’étudier pas à pas la question :
quel est le rôle de la rotation planétaire dans l’interaction du vent solaire avec
les magnétosphères planétaires ?

On peut donner une mesure de l’importance de la rotation dans une magnétosphère en
comparant la période de rotation de la planète et le temps de relaxation de la magnétosphère,
c’est-à-dire le temps que prend la magnétosphère à se réorganiser suite à une perturbation et
au temps typique du cycle Dungey, c’est-à-dire le temps qu’une ligne de champ magnétique
du vent solaire reste connectée à la planète (voir le chapitre 1). Mercure tourne sur elle-même
en 59 jours 1. Du point de vue de sa toute petite magnétosphère, dont le temps de relaxation
est de l’ordre de la dizaine de secondes, et le cycle de Dungey de l’ordre de la minute, Mercure
ne tourne pas. J’ai choisi de m’en servir comme un exemple type d’une magnétosphère sans
rotation. D’autant plus que l’orientation de son axe magnétique est non singulière dans le
Système solaire, puisque ce dernier est orienté perpendiculairement à l’écoulement du vent
solaire (voir la moitié haute de la figure 2). C’est le cas, à des degrés divers, pour la Terre,
Jupiter et Saturne. Le cas de Mercure est détaillé dans le chapitre 4.

Saturne présente une magnétosphère beaucoup plus grande, dont la durée d’un cycle de
Dungey est de l’ordre de la semaine et le temps de relaxation d’une vingtaine de minutes,
alors qu’elle tourne sur elle-même en onze heures seulement 2. La rotation ne peut être négli-
gée. Pourtant, Saturne est un cas particulier dans le Système solaire : son axe magnétique est
parfaitement aligné avec son axe de rotation. Si l’on néglige les sources de plasma internes,
que l’on simplifie son champ magnétique par un dipôle et que l’on considère un vent solaire
constant, la configuration du rotateur rapide est alors stationnaire dans le repère inertiel du
vent solaire : elle sera identique à un temps t et à n’importe quel t + dt quelle que soit la
valeur de dt. Par souci de simplification, j’ai choisi d’étudier la magnétosphère d’un Saturne

1. La période de rotation sidérale de Mercure est précisément de 1407.6 heures, selon https://nssdc.gsfc.

nasa.gov/planetary/factsheet/mercuryfact.html

2. La période de rotation sidérale de Saturne est précisément de 10.656 heures, selon https://nssdc.gsfc.

nasa.gov/planetary/factsheet/saturnfact.html
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sans aucun satellite source de plasma au sein de la magnétosphère. Je commente les résultats
de nos simulations dans le chapitre 5.

Enfin, Uranus nous procure le cas passionnant d’une planète présentant un grand angle
entre axe de rotation et dipôle planétaire, dans lequel la rotation joue un rôle majeur malgré
le fait que le rapport entre période de rotation et temps de relaxation magnétosphérique soit
seulement 4 fois plus grand que celui de la Terre (alors qu’il est 11 fois plus grand dans le
cas de Saturne). J’ai étudié un Uranus “rapide” au solstice (l’axe de rotation d’Uranus pointe
alors vers le Soleil) et à l’équinoxe (dans ce cas l’axe de rotation d’Uranus, toujours dans le
plan de l’écliptique, est orthogonal à la propagation du vent solaire). En faisant tourner notre
planète dix fois plus vite, nous avons accentué l’effet de la rotation planétaire sur la formation
et la régulation de la structure magnétique complexe et dynamique qui se développe en aval
de la planète. L’avantage du raccourcissement de la période de rotation réside également dans
une réduction importante du temps de calcul ainsi que de la taille du domaine de simulation,
sans qu’aucun des ingrédients spécifiques d’Uranus soit retiré de la simulation. Le cas Uranus
“rapide” est détaillé au chapitre 6.

Figure 2 – Illustration des différentes configurations de l’axe magnétique et de l’axe de rotation de
la planète par rapport à la propagation du vent solaire. Dans le cas sans rotation (configuration de
Mercure, en haut), c’est l’orientation de l’axe magnétique planétaire par rapport à la direction du vent
solaire qui compte en premier lieu. La magnétosphère va ensuite s’organiser différemment en fonction
des paramètres du vent solaire et notamment de l’orientation du champ magnétique interplanétaire
(flèches vertes). Dans le cas où la rotation n’est pas négligeable, quelle que soit l’orientation du champ
magnétique interplanétaire, la magnétosphère est stationnaire si les axes du champ magnétique et de
la rotation sont confondus (cas de Saturne) ou au contraire dynamique s’il y a un angle entre les deux
(cas d’Uranus).
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Chapitre 1

A propos de l’interaction
vent solaire/magnétosphère

I found I was to be trained for an assistant-astronomer, and by way
of encouragement a telescope adapted for “sweeping”, consisting of a
tube with two glasses, such as are commonly used in a “finder”, was
given to me. I was “to sweep for comets”...

Caroline Herschel, Memoir and Correspondence
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CHAPITRE 1. A PROPOS DE L’INTERACTION
VENT SOLAIRE/MAGNÉTOSPHÈRE

1.1 Le vent solaire, un peu de matière de notre étoile

Il y a soixante ans exactement, un américain de l’Université de Chicago, Eugene Parker,
identifie pour la première fois le vent solaire. Il surnomme ainsi un phénomène que l’on soup-
çonne depuis les années 1850 de peindre les aurores polaires ou de perturber le télégraphe
en attaquant le champ magnétique terrestre [Carrington, 1859]. A l’époque, on imagine des
paquets de particules chargées émis de temps à autre par le Soleil qui se propagent dans le
vide. Au début du XXème siècle, le physicien norvégien Kristian Birkeland étudie sous toutes
les coutures les aurores, concluant à l’existence de particules chargées émises en permanence
du Soleil, et non de manière sporadique. Un demi-siècle plus tard, ce ne sont pas les au-
rores mais les comètes qui amènent l’allemand Ludwig Biermann [Biermann, 1951] à postuler
qu’un flot continu de particules chargées venant de notre étoile pourrait expliquer la direction
de la queue ionique des comètes et, peu de temps après, l’anglais Sydney Chapman avance
que l’atmosphère du Soleil pourrait s’étendre bien au delà de l’orbite terrestre, et que notre
planète baignerait dedans. Quand Eugène Parker publie en 1958 [Parker, 1958] que tous ces
Européens doivent parler d’une seule et même chose, un “gaz interplanétaire” qu’il appelle à
l’oral “vent solaire”, le débat scientifique s’enflamme et des campagnes d’observations voient
le jour. Dès 1959, les premiers satellites confirment les résultats de Parker. Un remarquable
historique de la découverte du vent solaire peut être lu dans l’ouvrage de référence de Nicole
Meyer-Vernet [Meyer-Vernet, 2007], dans l’introduction de Russell et al. [2016], ou encore
dans le premier chapitre de Piel [2010], et est résumé dans Lang [2011].

Je me contenterai de rappeler ici les propriétés du vent solaire qui servent mon étude, à
savoir son état de plasma et ses principales caractéristiques aux différents endroits du Sys-
tème solaire qui nous intéressent.

1.1.1 Le vent solaire, un plasma

En 1928, Irving Langmuir (1881-1957) a introduit le mot “plasma” pour désigner un gaz
partiellement ou totalement ionisé [Langmuir, 1928]. En 1963, David A. Frank-Kamenezki
désigne pour la première fois le plasma comme le “quatrième état de la matière” [Piel, 2010].
Le vent solaire est un plasma. C’est à dire que le vent solaire est un gaz qui, au niveau de
l’orbite terrestre, est dix milliards de milliards de fois moins dense que l’air au niveau de
la mer sur Terre. Sa température dépasse les cent mille degrés et sa vitesse moyenne est de
plus d’un million de kilomètres par heure [Meyer-Vernet, 2007, Lang, 2011, Russell et al.,
2016]. Dans ces conditions extrêmes, on ne parle plus de gaz mais de plasma, car la matière
est dans un état où la majorité des atomes sont ionisés. Un plasma est donc un ensemble de
particules chargées, des ions et des électrons, globalement neutre du point de vue électrique et
qui présente néanmoins un comportement collectif [Meyer-Vernet, 2007, Russell et al., 2016,
Piel, 2010]. Ce dernier point signifie que lorsqu’on applique au plasma une perturbation, un
grand nombre de particules de celui-ci sont impliquées dans la réponse macroscopique à la
perturbation. Le plasma conduit l’électricité et interagit avec le champ magnétique. Le champ
magnétique guide le plasma, mais celui-ci peut à son tour modifier le champ magnétique (voir
la section 2).

De par sa nature de plasma, le vent solaire est étudié à des échelles diverses par différentes
théories. Dans un champ magnétique intense et qui varie lentement à la fois spatialement et
temporellement (par rapport à la giration), on utilise la théorie du centre-guide (dont on
peut lire une description détaillée dans les chapitres 3 à 5 de Sturrock [1994] par exemple).
Cependant, dans le cas général d’un plasma peu collisionnel, une description détaillée de la
fonction de distribution des particules est nécessaire notamment lorsque l’on s’intéresse aux
petites échelles (en dessous du rayon de giration des particules). C’est le domaine des théories

6
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VENT SOLAIRE/MAGNÉTOSPHÈRE

cinétiques des plasmas, le plus souvent basées sur des équations du type de l’équation de
Boltzmann pour le gaz (voir entre autre Goedbloed and Poedts [2004] ou Russell et al. [2016]).
Leur utilisation pour simuler un plasma aux grandes échelles (une magnétosphère planétaire
par exemple) est malheureusement impossible à cause de leur lourdeur en termes de ressources
de calcul. Enfin, lorsqu’on s’intéresse prioritairement aux grandes échelles, on peut négliger
(sous certaines conditions) les phénomènes microscopiques et considérer le plasma comme un
fluide d’ions et un fluide d’électrons, voire comme un fluide unique de particules chargées.
La théorie basée sur cette dernière hypothèse est appelée la magnétohydrodynamique (voir
section 2). Le travail que je présente dans cette thèse s’inscrit dans le cadre de cette théorie.

1.1.2 Principales caractéristiques du vent solaire

Le vent solaire s’échappe en permanence de la couronne solaire, l’atmosphère principa-
lement composée d’hydrogène chaud ionisé qui entoure le Soleil et résulte des réactions nu-
cléaires qui ont lieu au sein de notre étoile. En effet, une petite fraction des ions contenus dans
la couronne solaire a une vitesse thermique supérieure à la vitesse de libération du Soleil (qui
est d’environ 618 km/s [Russell et al., 2016]), et échappe donc à l’attraction gravitationnelle
du Soleil pour se propager radialement depuis le Soleil jusqu’aux confins de l’héliosphère, qui
délimite la sphère d’influence du Soleil.

Le vent solaire présente deux composantes principales : aux hautes latitudes, on observe
essentiellement le vent solaire rapide tandis que dans le plan de l’écliptique, où se trouvent
les planètes, on mesure le vent solaire lent et le vent solaire rapide en proportions variables
selon l’activité solaire. Nous résumons les propriétés moyennes de ces deux composantes dans
la tableau 1.1, d’après Russell et al. [2016].

Tableau 1.1 – Paramètres moyens du vent solaire à 1 AU

Vent rapide Vent lent
Variation temporelle quasi-constant typiquement variable
Vitesse moyenne 600− 800 km/s 300− 500 km/s
Densité des particules (à 1 AU) 1− 7 cm−3 7− 15 cm−3

Température des protons (à 1AU) 4× 104 K 2× 105 K
Température des électrons (à 1AU) 1× 105 K 1× 105 K

Les paramètres moyens du vent solaire sont généralement donnés à 1 unité astronomique
(AU) puisque c’est au niveau de l’orbite terrestre qu’ils sont le plus mesurés et le mieux
connus. Cependant, la vitesse de propagation du vent solaire, une fois dépassé le point so-
nique (situé typiquement à moins de 10 rayons solaires du Soleil), reste globalement constante
dans le Système solaire, étant comprise - pour le vent lent qui nous intéresse - entre 300 et
500 km/s. La densité décrôıt comme 1/d2, où d est la distance radiale par rapport au Soleil
[Parker, 1958], évolution confirmée par de nombreuses mesures in situ, et notamment par la
sonde Ulysses (voir, par exemple, Issautier et al. [2003]).

En ce qui concerne la température, l’évolution radiale est plus complexe, différents modèles
ont été explorés et comparés aux données (voir, entre autres, Meyer-Vernet [2007], Issautier
et al. [1999]). Au niveau de l’orbite de Mercure, nous pouvons utiliser l’étude de Moncuquet
et al. [2006]. Pour les planètes les plus éloignées, comme Uranus (dont l’orbite moyenne est
à 20 AU), nous n’avons à notre disposition que les données de Voyager II, et il faut donc
choisir un modèle qui ne soit pas incompatible avec ces données. Nous avons pris comme
référence Richardson and Smith [2003] (voir Fig. 1.1), un modèle empirique du profil radial
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de la température basé sur les observations de Voyager II. Le modèle de Smith et al. [2001]
présente une valeur “moyenne” des données de Voyager II concernant la température.

Figure 1.1 – Figure extraite de Richardson and Smith [2003] montrant l’évolution de la température
du vent solaire en fonction de la distance radiale au Soleil. On y voit la température du plasma
mesurée par Voyager II (trait plein, noir, noté “V2 data”), celle donnée par un modèle de vent solaire
adiabatique (trait pointillé vert, on remarque que ce modèle n’est pas du tout réaliste), puis celle
donnée par le modèle de Smith et al. [2001] (pointillé bleu), utilisé pour notre étude du cas d’Uranus.
Enfin, un modèle de Smith et al. [2001] couplé à une dépendance à la vitesse du plasma (pointillé
rouge) donne une courbe très proche de celle des données.

Nous obtenons les valeurs moyennes suivantes aux orbites de Mercure [Moncuquet et al.,
2006], Saturne et Uranus [Richardson and Smith, 2003] :

Tableau 1.2 – Paramètres moyens du vent solaire aux orbites de Mercure, la Terre, Saturne et Uranus.

Vent solaire Mercure la Terre Saturne Uranus
(0.4 AU) (1 AU) (10 AU) (20 AU)

Densité de particules [cm−3] 28 - 60 7 - 15 0.07 - 0.15 0.0175 - 0.0375
Température [K] 1.6× 105 4− 5× 104 1.4× 104 9× 103

Vitesse [km/s] 400 400 400 400

Une des caractéristiques du vent solaire essentielle à mon étude est l’existence du champ
magnétique interplanétaire (ou IMF, d’après l’acronyme anglais “Interplanetary Magnetic
Field”). En effet, le Soleil produit un champ magnétique intense qui se propage dans le Sys-
tème solaire en étant transporté par le vent solaire. Parker [1958] a montré le premier que,
en raison de la rotation du Soleil, ce champ magnétique ainsi transporté forme, à l’échelle
du Système solaire, une spirale d’Archimède (voir Fig. 1.2), ainsi dénommée spirale de Parker.

Quant à l’intensité de ce champ magnétique interplanétaire, on peut donner une estimation
de sa valeur moyenne au niveau des différentes planètes (voir Meyer-Vernet [2007], p. 295) si
l’on suppose en première approximation que le champ magnétique du vent solaire est éjecté
radialement (et de manière indépendante de la latitude, la composante Bθ,VS étant considérée
comme négligeable dans cette première approximation) et que la vitesse du vent solaire dans
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le plan de l’écliptique est constante (on prend vV S = 400km/s). En effet, dans ces conditions :

Br,VS = B0(r0/r)2 (1.1)

Bφ,VS = B0Ω cos θ r2
0/(r vV S) (1.2)

où Ω = 2.97 × 10−6rad/s est la vitesse angulaire du Soleil, B0 est le champ magnétique
mesuré “à la source” à la position r0 (on prend un B0 = 2× 10−4T moyen dans la couronne
solaire à r0 = R� = 695 500 km) et θ la latitude. Si r est donné en unité astronomique (AU),
on obtient alors :

|Br,VS| = 4× 10−9/r2
AU [T] (1.3)

|Bφ,VS| = 4× 10−9 cos θrAU [T] (1.4)

et

|BVS| =
√
|Br,VS|2 + |Bφ,VS|2 (1.5)

On obtient alors, dans le plan de l’écliptique (θ = 0), |BVS| ' 17nT au niveau de l’orbite
de Mercure, |BVS| ' 5nT au niveau de l’orbite terrestre, |BVS| ' 0.4nT à l’orbite de Saturne
et |BVS| ' 0.2nT à celle d’Uranus.

Figure 1.2 – Figure extraite de Meyer-Vernet [2007] et montrant la projection dans le plan de l’éclip-
tique de la spirale de Parker, pour une vitesse du vent solaire vV S = 400km/s. A gauche, on voit
la spirale jusqu’au niveau de l’orbite terrestre, où le champ magnétique forme un angle Ψ = 45°

avec le vent solaire (Ψ = 20° au niveau de l’orbite de Mercure). A droite, on voit la spirale jusqu’à
l’orbite de Pluton (40 AU), et l’on remarque qu’au niveau de Saturne et Uranus le champ magné-
tique interplanétaire peut-être quasiment perpendiculaire à la direction de propagation du vent solaire
(Ψ = 89− 90°).

Le vent solaire moyen décrit ici ne tient pas compte de l’évolution temporelle très variable
de ses paramètres telle qu’on peut la voir dans les données mesurées in situ. Aux grandes
échelles qui nous intéressent, on retient en particulier deux sources de variabilité du vent
solaire : les régions d’interaction en co-rotation (CIR, ou Co-rotating Interaction Region) et
les éjections de masse coronale (CME, ou Coronal Mass Ejection). Une CIR est une frontière
entre une zone où se propage du vent solaire lent et une autre où se propage du vent solaire
rapide (voir figure 1.3). La nature très différente des deux types de vent solaire et du champ
magnétique dans lequel ils sont gelés (voir chapitre 2) font que cette frontière se matérialise
par un choc. L’intensité de ce choc, ou autrement dit la variation avant et après ce choc
des paramètres du vent solaire, s’accentue quand on s’éloigne du Soleil [Hundhausen, 1973].
Les CIR vont donc provoquer des changements de vent solaire particulièrement brutaux au
niveau de Saturne et encore davantage au niveau d’Uranus (pour les planètes étudiées ici).
Les CMEs sont des événements dont la fréquence et l’intensité dépendent de l’activité solaire,
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et dont la nature est encore peu comprise. Les signatures in situ des CMEs dans le milieu
interplanétaire sont nombreuses et variées [Zurbuchen and Richardson, 2006] mais font ponc-
tuellement varier les paramètres du vent solaire à la manière des CIR, affectant le vent solaire
en particulier au niveau de Mercure, qui est la planète la plus proche du Soleil.

Cependant, notre code de simulation n’étant pas adapté à la simulation de l’interaction
d’un vent solaire variable, je me suis contentée de considérer un vent solaire constant dans la
suite de cette étude.

Figure 1.3 – Figure extraite de Pizzo [1978] présentant une CIR dans le plan de l’écliptique, c’est-
à-dire une région de vent solaire rapide (“fast solar wind”) qui se propage entre deux régions de vent
solaire lent (“slow solar wind”), produisant un choc à l’interface.
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1.2 La diversité des magnétosphères planétaires

Je n’étudie pas dans cette thèse le vent solaire lui-même, mais je me suis intéressée à
son interaction avec les magnétosphères planétaires. La “magnétosphère” est définie comme
la cavité creusée dans le vent solaire par le champ magnétique d’une planète et dans laquelle
celui-ci reste confiné : au sein de la magnétosphère, c’est donc le champ magnétique intrinsèque
de la planète qui domine la dynamique des particules chargées. La structure globale du champ
magnétique et de l’écoulement du plasma au sein de la magnétosphère dépend de nombreux
paramètres : l’intensité et l’orientation du champ magnétique interplanétaire, les propriétés
du vent solaire, mais aussi l’intensité du champ magnétique de la planète (rapportée à sa
taille), son orientation et - c’est le sujet de cette étude - son angle avec l’axe de rotation de
la planète et la vitesse de rotation de celle-ci.

1.2.1 Champ magnétique intrinsèque des planètes

L’étude du champ magnétique intrinsèque des planètes - et plus largement, des différents
corps du Système solaire - a révélé de nombreuses surprises et une très grande diversité de
configurations. La Terre a un champ magnétique intrinsèque, celui qui nous permettait, avant
l’utilisation du GPS, d’utiliser des boussoles pour nous orienter. Certains animaux continuent
de s’en servir pour se déplacer, comme “les abeilles, les fourmis, les langoustes de Cuba ou
même les rats-taupes aveugles de Zambie” [Srygley, 1999]. Le champ magnétique terrestre est
mesuré et étudié sous toutes les coutures depuis longtemps et par des centaines de scienti-
fiques.

Les autres planètes ayant un champ magnétique intrinsèque sont les planètes géantes ga-
zeuses (Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune) et, révélation surprenante de la sonde Mariner
10 en 1974 : Mercure. Avec sa petite taille et son absence d’atmosphère (atmosphère qui,
pour les planètes gazeuses, peut héberger des aurores polaires détectables à distance (grâce à
leur rayonnement UV) par les télescopes terrestres comme le Hubble Space Telescope (HST)),
l’existence d’un champ magnétique herméen était plus que douteuse jusqu’à sa détection in
situ [Ogilvie et al., 1974]. D’autant plus que ni Mars ni Vénus, les deux autres planètes tellu-
riques en dehors de la Terre, n’ont de champ magnétique intrinsèque, tout comme la Lune. La
planète Mars possède un champ magnétique rémanent, mais qui n’est pas suffisant à mainte-
nir une magnétosphère comme celle de la Terre. Le champ magnétique de toutes les planètes
du Système solaire est décrit dans un article de revue de Stevenson [2010]. Dans la famille
des satellites de planètes, Ganymède a un champ magnétique suffisant pour former une ma-
gnétosphère au sein de la magnétosphère de Jupiter qui, rappelons-le, est la plus grande du
Système solaire (voir Fig. 1.4).

Le champ magnétique d’une planète présente deux caractéristiques qui nous intéressent
ici : son intensité et son orientation par rapport à l’axe de rotation. En ce qui concerne l’in-
teraction avec le vent solaire, il est utile de comparer ce champ magnétique au niveau de
l’équateur planétaire à l’intensité du champ magnétique dans le vent solaire, ce que nous
faisons en utilisant un paramètre sans dimension α = BP (RP )/BV S (avec BP (RP ) le champ
magnétique de la planète mesuré au niveau du rayon RP de la planète et BV S le champ ma-
gnétique dans le vent solaire) qui nous fournit une base pour comparer l’intensité du champ
intrinsèque des différentes planètes de notre étude. En effet, la taille de la magnétosphère
(rapportée au rayon de la planète) dépend en partie de ce rapport α.

En première approximation, les champs magnétiques planétaires peuvent tous être décrits
par un dipôle, c’est à dire que les lignes de champ magnétique partent d’un pôle “nord”
magnétique pour arriver à un pôle “sud” magnétique, formant une espèce de bouée invisible
autour de la planète. Ce champ magnétique dipolaire définit l’axe magnétique. Quand on
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Figure 1.4 – Figure de Bagenal and Bartlett [2013] montrant la différence de taille des magnétosphères
planétaires, de la plus petite (Mercure), à la plus grande (Jupiter), en passant par la Terre et Saturne.

Tableau 1.3 – Rapports des champs magnétiques planétaire et interplanétaire moyens pour Mercure,
la Terre, Saturne et Uranus (ordre de grandeur)

Au niveau de l’orbite de : Champ magnétique Champ planétaire Rapport α
interplanétaire BV S [nT] BP [nT] à l’équateur

Mercure (0.4 AU) 10 - 30 200 ' 10
la Terre (1 AU) 5 - 10 30600 ' 4000
Saturne (10 AU) 1 21500 ' 20000
Uranus (20 AU) 0.2 22800 ' 120000

s’intéresse au rôle de la rotation planétaire dans l’interaction entre le vent solaire et les
planètes magnétisées, deux paramètres planétaires importants sont à considérer : le premier,
c’est la période de rotation de la planète (qui sera à comparer avec le temps de relaxation de
la magnétosphère, voir section 1.3) ; le second, c’est l’angle entre l’axe magnétique et l’axe
de rotation. Or, au sein même du Système solaire, ces deux paramètres varient fortement
d’une planète à l’autre. Dans le cas de la période de rotation, on passe de Mercure, qui
tourne sur elle-même en 58 jours, à Saturne en 10 heures et 40 minutes, en passant par
des cas intermédiaires comme la Terre (24 heures) et Uranus (17 heures, 24 minutes). En
combinant avec le second paramètre, l’angle entre l’axe magnétique et l’axe de rotation, on
peut conclure que chaque planète représente une configuration unique dans le Système solaire :
il est d’environ 4° pour Mercure, 11° pour la Terre, 0° pour Saturne et 59° pour Uranus (voir
Fig. 1.5).
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Figure 1.5 – Figure de Bagenal and Bartlett [2013] montrant la grande diversité de l’orientation
de l’axe magnétique des planètes du Système solaire par rapport à leur axe de rotation, mais aussi
par rapport au plan de l’écliptique (on pourra noter qu’Uranus a son axe de rotation quasiment
dans le plan de l’écliptique, contrairement aux autres planètes dont l’axe de rotation est proche de
l’orthogonale à l’écliptique). Les orientations respectives de ces axes par rapport à l’écliptique (qui est
en première approximation le plan de propagation du vent solaire) donnent autant de configurations
de magnétosphères différentes.
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1.2.2 Interaction avec le vent solaire à grande échelle

Le schéma le mieux connu de magnétosphère planétaire est sans aucun doute celui de la
magnétosphère terrestre, pour laquelle on a défini les termes désignant les frontières et zones
caractéristiques (voir Fig. 1.6). Je vais rappeler ici la définition de quelques éléments carac-
téristiques d’une magnétosphère que j’utiliserai dans cette étude : principalement l’onde de
choc (ou “bow shock”), les lignes de champ magnétique ouvertes, fermées, la magnétopause,
la queue de la magnétosphère et les zones de reconnexion avec le champ magnétique du vent
solaire.

L’onde de choc est le premier signal pour le vent solaire de l’approche d’un obstacle ma-
gnétisé. A partir du choc, le vent solaire est ralenti, chauffé et détourné par l’obstacle qu’est
le champ magnétique de la planète. En effet, les champs magnétique et électrique peuvent
modifier la trajectoire des particules du plasma au même titre que les collisions dans un gaz
classique. L’écoulement général est donc semblable à celui formé autour des avions superso-
niques dans l’atmosphère (voir par exemple chapitre 6 de Russell et al. [2016]). Le vent solaire
heurte la magnétosphère à une vitesse plus grande que celle des modes caractéristiques du
plasma voir la section 2.4), il est donc supersonique, et son nombre de Mach (voir section 2)
joue un rôle important dans la structure globale de l’écoulement.

Figure 1.6 – Schéma simplifié de la magnétosphère terrestre. On peut y voir les lignes de champ
magnétique du vent solaire (lignes rouges), vent solaire dont l’écoulement est dévié par la magnéto-
sphère (lignes rouges épaisses), celles du champ magnétique terrestre (lignes bleues), la frontière entre
les deux, appelée “magnétopause” (ligne bleu épaisse) et la position du choc en amont de la planète
(ligne magenta).

Les lignes de champ magnétique connectées à la planète (en bleu sur la figure 1.6 1) sont
de deux natures : celles liées à la planète aux deux extrémités sont dites “fermées”, celles
connectées à une extrémité au champ magnétique du vent solaire sont dites “ouvertes”.

La magnétopause est la frontière entre le champ magnétique du vent solaire et celui de
la planète. Côté jour, c’est la position de la dernière ligne de champ magnétique fermée de
la planète. Elle est le siège de courants électriques intenses dus aux rapides variations spa-

1. Schéma adapté d’une illustration trouvée sur le site https://readymag.com/fantatennom/

champmagnetique/
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tiales de l’orientation et/ou de l’intensité du champ magnétique. Le courant au niveau de la
magnétopause est l’un des systèmes de courant qui structurent la magnétosphère de la Terre
(voir l’illustration en figure 1.7).

Figure 1.7 – Illustration de la magnétosphère terrestre en trois dimensions, adaptée de Kivelson
and Russell [1995] par Renée Prangée. On y voit les différents courants électriques qui structurent
la magnétosphère de la Terre représentés par les flèches noires épaisses (courant de la magnétopause,
mais aussi anneau de courant dans le plan équatorial au sein de la plasmasphère, courants alignés avec
le champ magnétique notamment autour des cornets polaires, courant de traversée de queue au sein
du feuillet de plasma).

Une magnétosphère de type terrestre comprend différentes régions de plasma, comme la
plasmasphère qui correspond à la région en corotation avec la planète, et que l’on retrouve
dans les magnétosphères des planètes géantes. On distingue aussi les régions où des parti-
cules chargées à hautes énergies se retrouvent bloquées par le champ magnétique planétaire,
appelées ceintures de radiation ou ceinture de rayonnement, ou ceintures de Van Allen (en
jaune sur la figure 1.6).

La queue de la magnétosphère représente la partie de la magnétosphère côté nuit là où,
dans la cas d’une magnétosphère de type terrestre, des zones étendues de champ magné-
tique opposé s’étendent sur de très grandes distances, séparées par une couche de courant ou
feuillet de courant (voir également l’illustration en figure 1.7). Une revue récente consacrée
aux derniers résultats sur les queues des magnétosphères planétaires extraterrestres peut être
trouvée dans Keiling et al. [2015].

Lorsque la rotation planétaire est lente devant le temps de relaxation caractéristique de
la magnétosphère, cette dernière se retrouve dans un état quasi-stationnaire ou les lignes du
champ magnétique du vent solaire se connectent et déconnectent de la planète suivant un cycle
appelé “cycle de Dungey” [Dungey, 1961]. Dans le cas singulier mais instructif de la Fig. 1.8 2

où le champ magnétique du vent solaire (en bleu dans Fig. 1.8A) serait perpendiculaire à

2. Figure tirée de la page internet http://www.mssl.ucl.ac.uk/SMILE/science.html
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la direction du vent solaire et antiparallèle par rapport au champ planétaire en amont de la
planète (en rouge sur la figure 1.8A), la visualisation du cycle est particulièrement aisée. Le
début et la fin du cycle sont caractérisés par deux changements topologiques de la structure
magnétique de l’ensemble IMF/champ planétaire. Le début du cycle correspond à l’instant
où une ligne du champ interplanétaire se connecte à la planète (Fig. 1.8B), la fin du cycle à
l’instant où cette même ligne se déconnecte (Fig. 1.8D) après une phase d’étirement côté queue
(Fig. 1.8C). Sur Terre, la durée du cycle est de l’ordre de quelques dizaines de minutes, le
temps que le vent solaire voyage du nez de la magnétopause à la queue de la magnétosphère.
Il ne peut s’accomplir que grâce à un processus de reconfiguration topologique du champ
magnétique appelé “reconnexion magnétique”. Nous verrons que la reconnexion magnétique
est un des mécanismes déterminants dans la structuration des magnétosphères planétaires,
même lorsque celles-ci ne sont pas stationnaires.

Figure 1.8 – Différentes étapes du cycle de Dungey. Une ligne de champ magnétique transportée
par le vent solaire (en bleu sur la figure A) se trouve en direction opposée par rapport au champ
magnétique de la planète (ligne rouge sur la figure A). Il y a alors reconnexion entre les deux lignes
qui fusionnent (figure B), et la ligne de champ magnétique ouverte connectée au vent solaire va se
déplacer avec le plasma vers la queue (figure C), jusqu’à se retrouver dans la direction opposée à la
ligne symétrique connectée à l’autre pôle planétaire (figure D). Il y a alors reconnexion et les deux
lignes ouvertes de champ magnétique opposé se séparent en une ligne fermée, qui tend à déplacer le
plasma vers la planète (en rouge sur la figure E) et une ligne complètement ouverte (en bleu sur la
figure E) qui au contraire va pousser le plasma vers la queue.

Les magnétosphères des autres planètes ont une structure globale similaire, mais avec
des particularités propres. Par exemple, les magnétosphères de Jupiter et Saturne ont des
sources internes de plasma liées à la présence de satellites, Io pour Jupiter et Encelade pour
Saturne. La figure 1.9, commentée en anglais, montre les principales caractéristiques de la
magnétosphère de Saturne établies à la fin de la mission Cassini, en septembre 2017. On y voit
l’onde de choc, puis la magnétopause, et un cornet polaire. Dans la magnétosphère interne, on
distingue les anneaux de Saturne, source de poussière, et l’ionosphère. Encelade est une source
de plasma, et Titan dégage des particules neutres qui forment un tore autour de l’anneau de
courant. Plus loin, on voit l’un des lobes de la queue magnétosphérique, séparé de l’autre par
la couche de courant. Dans le plan de l’équateur, les régions de circulation du plasma ne sont
pas symétriques par rapport à la direction de propagation du vent solaire, en raison de la
rotation rapide de la planète. Quand la queue de la magnétosphère se charge en plasma, il peut
y avoir une reconnexion dans la queue de la magnétosphère qui relâche d’un coup un grand
nombre de particules chargées vers la planète (ce qu’on appelle un sous-orage magnétique,
ce qui se produit aussi dans la magnétosphère terrestre et dans la magnétosphère jovienne),
celles-ci remontent alors le long des lignes fermées et tombent sur la planète au niveau des
cornets polaires. En rencontrant l’atmosphère de la planète, ces particules chargées excitent
des molécules neutres, créant ainsi les aurores polaires que l’on observe sur Terre mais aussi,
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grâce à des radiotélescopes, sur Jupiter, Saturne, Uranus et même Neptune. Sur Saturne, les
ondes émises par les aurores polaires sont appelées ”SKR” (Saturn Kilometric radiations).

Figure 1.9 – Schéma de la magnétosphère de Saturne publié par la NASA à la fin de la mission
Cassini, quand la sonde a été précipitée dans l’atmosphère de Saturne, lors du Grand Final le 15
septembre 2017. Cette illustration évoque les principales caractéristiques de la magnétosphère de la
géante gazeuse.
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1.3 Magnétosphère en rotation, rapide ou pas rapide ?

J’ai montré dans la section précédente qu’il existe une grande diversité de configurations
des champs magnétiques planétaires, de par leur orientation par rapport à l’axe de rotation
et par rapport à la direction de propagation du vent solaire, mais aussi de par la vitesse de
rotation de la planète par rapport au temps de relaxation de la magnétosphère, qui dépend
lui-même de plusieurs facteurs.

Afin de comparer plus aisément les planètes entre elles, nous avons introduit un para-
mètre sans dimension Υ que nous utiliserons pour qualifier de rotateur lent ou rapide chaque
planète, de manière empirique, comme une fonction des paramètres du vent solaire et de la
planète.

Nous supposons pour cela que le champ magnétique de la planète est dominé par sa com-
posante dipolaire dont l’intensité décroit avec la distance r comme Bp(r) ∝ 1/r3 (approxima-
tion valable pour un champ potentiel). Nous supposons également que la position sub-solaire
RMP de la magnétopause est obtenue en équilibrant la pression dynamique du vent solaire
0.5ρV Sv2

V S (vV S et ρV S sont respectivement la vitesse et la densité massique du vent solaire)
et la pression magnétique du dipôle 0.5[Bp(RMP )]2. Cette hypothèse est raisonnable tant que
le vent solaire est supersonique et que l’axe magnétique du dipôle est grosso-modo orienté per-
pendiculairement à la direction de propagation du vent solaire. Cet équilibre sus-mentionné
de la pression dynamique du vent solaire et de la pression magnétique du dipôle conduit
à l’estimation de RMP comme une fonction des paramètres magnétohydrodynamiques (voir
chapitre 2) de base du problème :

(
RMP

R0

)6
=
(

α2

γβV SM2

)
(1.6)

où γ est l’indice adiabatique, qui prend la valeur 5/3 pour un gaz parfait mono-atomique,
M = vV S/cV S est le nombre de Mach sonique dans le vent solaire, cV S = (γTV S/m)1/2 la
vitesse du son adiabatique pour un vent solaire à la température TV S et une masse moléculaire
moyenne m. α = Bp(1)/BV S est le rapport de l’intensité du champ magnétique dipolaire à
l’équateur de la planète à r = R0 sur l’intensité du champ magnétique interplanétaire BV S
et βV S = nV STV S/(B2

V S/2) le “β” du plasma dans le vent solaire (tous ces paramètres sont
détaillés dans le chapitre 2).

Dans la magnétosphère interne, la vitesse d’Alfvén vA/cV S = (2/βγ)
1
2 est généralement

bien plus grande que la vitesse du son cV S . C’est pourquoi le temps de relaxation de la
magnétosphère peut être estimé comme étant le temps caractéristique que met une onde
d’Alfvén pour couvrir la distance caractéristique RMP :

tA = RMP /vA(RMP ) (1.7)

D’un autre côté, la rotation planétaire implique l’existence d’un temps caractéristique
supplémentaire, de l’ordre de 1/ω, où ω désigne ici la vitesse angulaire de la planète. Nous
choisissons arbitrairement (afin de pouvoir comparer la valeur de Υ à 1) tω comme étant le
temps nécessaire à la planète pour tourner d’un angle de 5° :

tω = π

36
1
ω
. (1.8)

Enfin, nous désignons par Υ le rapport de ces deux temps caractéristiques :

Υ ≡ tA
tω

= 36
π

ωR0
vA0

(
RMP

R0

)4
= 36

π
Ω
(
RMP

R0

)4
(1.9)
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avec Ω ≡ ωR0/vA0, où vA0 est la vitesse d’Alfvén à la surface de la planète.

En écrivant (1.9) nous avons fait l’hypothèse simplificatrice que le champ magnétique
planétaire est dipolaire, potentiel et que la densité est constante dans tout l’espace, pour que
la vitesse d’Alfvén à la position sub-solaire de la magnétopause soit donnée par vA(RM ) =
vA0 (R0/RMP )3. On peut noter en passant que toutes les planètes du Système solaire sont
caractérisées par une rotation subalfvénique, donc Ω� 1.

Si Υ ≥ 1, la rotation planétaire est suffisamment rapide pour modifier la magnétosphère
par rapport au cas ω = 0 mais où tous les autres paramètres restent inchangés. On parle alors
de rotateur rapide (voir le chapitre 12 de Keiling et al. [2015] écrit par D.J. Southwood). Une
magnétosphère ne sera pas affectée par la rotation planétaire si Υ � 1. On parle alors de
rotateur lent.

Avec la définition (1.9), nous trouvons les valeurs suivantes pour les différentes planètes
du Système solaire (cohérentes avec la classification usuelle entre rotateurs lents et rapides) :
Υ ' 5 pour Jupiter, Υ ' 2 pour Saturne,Υ ' 0.9 pour Uranus, Υ ' 1 Neptune, Υ ' 0.2
pour la Terre et Υ ' 0.0002 pour Mercure. La magnétosphère de la Terre est en effet connue
pour n’être que marginalement affectée par la rotation [Keiling et al., 2015].
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Chapitre 2

Éléments de théorie :
la magnétohydrodynamique (MHD)

That the study of Mathematics and their application to astronomy
are full of interest will be allowed by all who have devoted their time
and attention to these pursuits, and they only can estimate the delight
of arriving at truth, whether it be in the discovery of a world, or of a
new property of numbers.

Mary Somerville, Mechanism of the Heavens
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CHAPITRE 2. ÉLÉMENTS DE THÉORIE :
LA MAGNÉTOHYDRODYNAMIQUE (MHD)

Comme je me suis intéressée aux grandes échelles de l’interaction du vent solaire avec les
magnétosphères planétaires, j’ai mené ce travail dans le cadre théorique de la magnétohydro-
dynamique (MHD), c’est à dire en négligeant les aspects microscopiques de l’interaction. Je
rappelle ici le cadre et les principales équations de cette théorie.

2.1 Le cadre de la théorie

La magnétohydrodynamique est une théorie qui permet de décrire le plasma comme un
fluide unique, conducteur d’électricité et interagissant avec le champ magnétique. Le cadre
de cette théorie repose sur plusieurs hypothèses.

Tout d’abord, le plasma est considéré comme quasi-neutre. Ensuite, le plasma doit être
localisé [Goedbloed and Poedts, 2004]. Cela signifie que l’état du plasma dépend uniquement
des propriétés locales de vitesse, densité, pression, température, champ magnétique, etc. Dans
un gaz classique, cet état est assuré par les collisions. A l’inverse, dans un plasma peu col-
lisionnel, une particule peut transporter sa quantité de mouvement et son énergie sur une
distance comparable, voire plus grande, que les échelles spatiales de variation des quantités
fluides. C’est notamment le cas des particules les plus rapides du plasma étant donné que le
libre parcours moyen augmente comme la vitesse à la puissance quatre. L’état du plasma en
un point dépend alors aussi de l’état du plasma en des points très éloignés. Dans la plupart
des plasmas spatiaux, les collisions sont très rares, voire inexistantes. Par exemple (estimation
faite par Meyer-Vernet [2007], p.53), dans le vent solaire au niveau de l’orbite terrestre, le
libre parcours moyen d’un électron est de l’ordre de l’unité astronomique ! A priori, on ne
peut donc pas écrire les équations de la magnétohydrodynamique pour le vent solaire par
exemple. Cependant, à condition de considérer des échelles de temps et de distance suffisam-
ment grandes, i.e. plus grandes que les échelles auxquelles les phénomènes microscopiques et
cinétiques dominent la physique, on peut considérer que le champ magnétique joue une partie
du rôle des collisions pour localiser le plasma, puisque les particules chargées tournent autour
des lignes de champ magnétique. Pour compléter ce rôle de mélange, les interactions de type
“ondes-particules” peuvent aussi jouer un rôle important [Goedbloed and Poedts, 2004].

Pour avoir d’autant plus de chances que la magnétohydrodynamique décrive correctement
les phénomènes étudiés, on doit donc se placer à des échelles de temps telles que τMHD � Ω−1

p ,
où Ω est ici la fréquence cyclotron des protons, définie par Ωp = |e|B/mp, avec e la charge de
l’électron, B la valeur locale du champ magnétique et mp la masse du proton, et à des échelles
de longueurs telles que λMHD � Rg,p avec Rg,p = vp/Ωp le rayon de giration du proton, avec

vp =
√
kT/mp la vitesse thermique des protons. L’ordre de grandeur de la fréquence cyclo-

tron et du rayon de giration des protons dans le vent solaire au niveau de Mercure, Saturne,
Uranus et de la Terre sont donnés dans le tableau 2.1, en considérant l’intensité du champ
magnétique donnée dans le tableau 1.3.

Tableau 2.1 – Fréquences et rayons de giration des protons dans le vent solaire au niveau de Mercure,
de la Terre, de Saturne et d’Uranus (ordre de grandeur)

Au niveau de l’orbite de : Fréquence cyclotron Rayon de giration
des protons ΩP [rad/s] des protons Rg,p [km]

Mercure (0.4 AU) 1.9 19
la Terre (1 AU) 0.7 26
Saturne (10 AU) 0.096 110
Uranus (20 AU) 0.019 450
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D’autre part, on se place dans un cadre non relativiste, c’est à dire que la vitesse du
plasma et des ondes plasma (ondes sonores, ondes d’Alfvén) est petite devant la vitesse de
la lumière, ce qui permet d’ignorer le courant de déplacement dans les équations de Maxwell
(voir Russell et al. [2016], p.77). Cette approximation est parfaitement justifiée dans le vent
solaire où les vitesses fluides et les vitesses de phase n’excèdent pas les 103km/s.

Enfin, on suppose que, localement, les distributions de vitesse des ions et des électrons
sont quasi maxwelliennes (les deux espèces sont à l’équilibre thermodynamique) et que les
deux espèces sont à la même température.

Le détail de l’établissement des équations de la MHD est longuement déroulé dans Goed-
bloed and Poedts [2004].

2.2 Les équations de la MHD

On considère un plasma complètement ionisé composé d’électrons et protons. Dans le cas
d’un plasma neutre, dans tous les points de l’espace la densité par unité de volume des élec-
trons doit être égale à celle des protons, i.e. n/2 = ne = np. La densité de masse par unité
de volume est bien évidemment % = (mp + me)(n/2) ' mpn/2. La pression du plasma est
alors la somme de la pression des deux espèces : p = pe + pp. La vitesse du son adiabatique
est donnée par c2

V S = γp/% et la vitesse d’Alfvén (voir sous-section 2.4) par v2
A = B2(µ0%)−1.

Pour des écoulement lents (u/c� 1 et c la vitesse de la lumière), les équations de la MHD
régissant l’écoulement d’un plasma dans un champ gravitationnel central dû à une masse M
s’écrivent [Goedbloed and Poedts, 2004] :

Continuité de la masse :
∂%

∂t
= −∇ · (%u) (2.1)

Mouvement : %

(
∂u

∂t
+ u · ∇u

)
= −∇p+ j×B− %g (2.2)

Induction :
∂B

∂t
= −∇×E (2.3)

Énergie :
∂p

∂t
+ u · ∇p+ γp∇ · u =

{
(1− γ)ηj2 (MHD résistive),

0 (MHD idéale)
(2.4)

Maxwell-Gauss : ∇ ·B = 0 (2.5)

Ampère : j = ∇×B

µ0
(2.6)

Ohm : E + u×B =
{
ηj (MHD résistive),

0 (MHD idéale)
(2.7)

où g = −∇Ψ et Ψ le potentiel gravitationnel qui, dans le cas particulier d’une masse cen-
trale M , s’écrit Ψ(r) = −GM/r avec G la constante gravitationnelle et r la distance radiale
au centre de la planète. On a également u la vitesse du plasma, j le courant électrique, B le
champ magnétique, E le champ électrique, µ0 la perméabilité magnétique du vide et γ l’index
polytropique.

Si u et L sont une vitesse et une longueur caractéristiques du problème (e.g. la taille de la
planète et la vitesse du vent) et η la diffusivité magnétique du plasma, on définit le nombre
de Reynolds magnétique, qui est une estimation du rapport entre le terme idéal et le terme
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résistif dans l’équation 2.3 (en posant E = −u×B + ηj) :

Rm = uL

η
(2.8)

qui permet de mesurer si la convection du champ magnétique domine (Rm � 1) la diffusion
magnétique ou non. Dans le premier cas, on est dans le cadre de la magnétohydrodynamique
idéale, dans l’autre on parle de magnétohydrodynamique résistive.

Dans le cas d’un gaz d’électrons et de protons ne possédant que l = 3 degrés de liberté,
l’indice polytropique (ou indice adiabatique) γ = (2 + l)/l = 5/3 est généralement utilisé.
Dans le cas d’une magnétosphère planétaire, les termes gravitationnels dans les équations 2.2
et 2.4 sont souvent négligeables. Par exemple, au niveau de Mercure, la vitesse thermique
d’un proton à 105 K est de l’ordre de 29 km/s contre une vitesse de libération de la surface de
Mercure de l’ordre de (GMM/RM )1/2 ≈ 3 km/s. Au niveau de Saturne et d’Uranus, comme
les échelles de longueur dans la magnétosphère sont très grandes, c’est la distance qui rend
la gravitation négligeable.

2.3 Le théorème du flux et le théorème du gel

La loi d’Ohm (équation 2.7), écrite dans le cadre de la MHD idéale (i.e. η = 0 ) aboutit
à deux théorèmes, dits “théorèmes d’Alfvén” car c’est Alfvén qui en parle le premier en 1942
dans la revue Nature [Alfvén, 1942] :

- Théorème du flux : lorsque η = 0, le flux magnétique à travers un circuit fermé
transporté par le fluide reste constant.

- Théorème du gel : lorsque η = 0, deux particules situées sur une même ligne de champ
magnétique à t = 0 le sont également à t 6= 0.

Le phénomène de reconnexion (voir chapitre 3) est une violation du théorème du gel.

2.4 Les modes MHD

En linéarisant les équations de la MHD autour d’un équilibre statique spatialement uni-
forme, c’est à dire en substituant à chaque variable la somme d’une composante à l’équilibre
et d’une “petite” perturbation, on peut mettre en évidence trois types d’ondes ou “modes”
de propagation. Le champ magnétique introduit une direction privilégiée dans le système.
De ce fait, la vitesse de phase uφ dépend généralement de l’angle θkB, entre la direction de
propagation du mode et la direction locale du champ magnétique :

uφ = uφ(θkB). (2.9)

Le premier mode est le mode d’Alfvén. Il est caractérisé par des fluctuations transverses
par rapport au champ magnétique à l’équilibre (les fluctuations de B et v sont perpendicu-
laires à B0 le champ magnétique à l’équilibre). Il est incompressible (i.e. ∇ · (v) = 0), et sa
vitesse de phase uφ,A dépend fortement de l’angle θkB :

u2
φA = v2

A cos2 θkB (2.10)

où vA est la vitesse d’Alfvén. La vitesse de phase du mode d’Alfvén est donc égale à la
vitesse d’Alfvén parallèlement à B0 et nulle perpendiculairement à B0.
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Figure 2.1 – Figure présentant, en fonction de l’angle θ = θkB entre le vecteur d’onde k et le champ
magnétique B0, la vitesse de phase des différents modes MHD : mode rapide (“R”), mode d’Alfvén
(“A”) et mode lent (“L”). Attention le “c” sur les figures correspond à “cS” dans le reste du texte. On
voit bien sur cette figure que la vitesse de propagation du mode rapide est toujours plus grande que
la vitesse de propagation du mode d’Alfvén, lui même plus rapide que le mode lent. Les lignes en
pointillés montrent les fronts d’onde des modes se propageant avec un angle θ par rapport au champ
magnétique (voir section 2.5). Le profil des relations de dispersion dépend aussi du β (figure de droite :
β < 2/γ, figure de gauche : β > 2/γ).

Les deux autres types d’ondes sont des ondes compressibles. La linéarisation des équations
de la MHD conduit à la relation de dispersion suivante :

u2
φS,F = 1

2{c
2
S + v2

A ±
√

(c2
S + v2

A)2 − 4c2
Sv

2
A cos2 θkB} (2.11)

qui correspond à la relation de dispersion (2.9) pour les ondes magnéto-sonores lentes (pour
le signe “−” dans (2.11)) et pour les ondes magnéto-sonores rapides (pour le signe “+”). cS
est la vitesse du son.

Le mode rapide, comme son nom l’indique, se propage plus vite que le mode d’Alfvén,
lui même plus rapide que le mode lent, quelque soit θkB, l’angle entre le vecteur d’onde et le
champ magnétique à l’équilibre (voir Fig 2.1).

Dans une onde magnéto-sonore rapide/lente, les fluctuations de densité et du module du
champ magnétique sont corrélées/anti-corrélées. Cette différence de comportement des deux
modes compressibles est schématiquement illustrée dans la figure 2.2.

Cette corrélation ou anti-corrélation est souvent utilisée pour différencier les deux modes.
On peut remarquer que le degré de corrélation entre fluctuation magnétique et fluctuation
de densité dépend fortement des paramètres du plasma et de la direction de propagation de
l’onde. Il se mesure quantitativement au travers de la compressibilité parallèle :

C‖ = δn

n

B

δB‖
(2.12)

La compressibilité parallèle du mode d’Alfvén incompressible est logiquement nulle, mais
on peut l’exprimer de manière plus explicite pour les modes lents et rapides, ce qui permet
de déterminer aisément auquel des deux modes on a affaire :

C‖(θ) = v2
A

u2
φ(θ)− c2

S

(2.13)
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Figure 2.2 – Relations entre les fluctuations de densité N et du module du champ magnétique |B|
pour le mode rapide, intermédiaire et lent (provenant de Russell et al. [2016]). On remarque que le
mode intermédiaire, ou mode d’Alfvén, n’affecte pas la densité. Pour le mode intermédiaire, les deux
composantes transverses du champ magnétique sont présentées car ce sont elles qui sont affectées par
la propagation de l’onde. Pour le mode rapide/lent, les fluctuations du module du champ magnétique
et de la densité sont corrélées/anti-corrélées.

où θ est l’angle entre k et le champ magnétique B, vA la vitesse d’Alfvén, cS la vitesse du son
adiabatique et uφ = ω/k la vitesse de phase du mode correspondant (2.11) (voir l’appendice
B de Pantellini and Griton [2016]).

Le mode rapide/lent étant toujours plus rapide/lent que la vitesse du son, sa compressi-
bilité est toujours positive/négative.

2.5 Identification d’un front stationnaire d’onde MHD

Dans un écoulement stationnaire, on peut, sous certaines conditions, identifier des fronts
d’onde stationnaires, comme on peut le voir sur la figure 2.3. Il faut pour cela que la com-
posante de la vitesse du plasma uf perpendiculaire au front compense la vitesse de phase de
l’onde dans cette direction. Le front d’onde reste alors à la même place et n’est pas transporté
par le fluide.

Figure 2.3 – Schéma montrant la condition à respecter sur la vitesse de phase uφ d’un mode pour
qu’il puisse être stationnaire dans un plasma s’écoulant à la vitesse uf .
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Les fronts d’onde stationnaires permettent de reconnâıtre la nature des structures dans
les écoulements stationnaires, comme on le verra au chapitre 4. Il est donc intéressant de
pouvoir les identifier simplement dans les simulations. Cependant, pour les trois modes MHD
présentés dans la section 2.4, la vitesse de propagation de l’onde en un point dépend fortement
de l’angle θkB. Dans Pantellini and Griton [2016], on présente une méthode d’identification
des possibles modes stationnaires en chaque point d’un écoulement également stationnaire.
Nous la résumons ici.

On reprend la méthode de Spreiter and Alksne [1970] pour identifier les modes station-
naires dans un écoulement stationnaire. La méthode repose sur la construction d’un repère
dans lequel l’écoulement est stationnaire, décrit en détail dans la légende de la figure 2.4, dans
lequel on trace le vecteur uf par rapport à l’axe z qui est dans la même direction (mais pas
forcément dans le même sens) que le champ magnétique local. En effet, pour un mode plan
comme celui de la figure 2.3, une vitesse du fluide parallèle au front d’onde, et donc perpen-
diculaire à k, n’altère pas la stationnarité. On reprend donc la configuration de la figure 2.3
dans la figure 2.4 en rajoutant la courbe de la vitesse de propagation uφ qui contraint la
solution. On peut en effet déterminer les solutions à notre problème, à savoir déterminer si
la composante de la vitesse du fluide dans la direction du vecteur d’onde est égale à −uφ, en
utilisant cette courbe de uφ et le théorème de Thalès : un triangle inscrit dans un cercle dont
le diamètre est le plus grand côté dudit triangle est un triangle rectangle. Sur la figure 2.4
(et également sur la figure 2.3), on voit donc que les deux triangles formés par uf d’une part
et u1 et u2 respectivement d’autre part sont deux triangles rectangles.

Figure 2.4 – Procédure graphique extraite de Pantellini and Griton [2016] permettant d’identifier les
fronts d’onde stationnaires dans un plasma s’écoulant à la vitesse uf . Sur la figure, uφ représente la
vitesse de phase du mode en question dans le repère du plasma. Le champ magnétique est dans la
direction z (la composante Bz du champ magnétique peut-être positive ou négative) et l’angle θkB de
l’équation (2.11) représente l’angle par rapport à z. L’orientation de l’axe z est telle que la composante
z de la vitesse d’écoulement uf (mesurée dans le référentiel où l’écoulement est stationnaire) est nulle
ou négative. L’axe x est tel que uf a une composante négative selon x et pas de composante selon
y. Les deux vecteurs u1 et u2 (donnés par l’intersection d’un cercle défini par uf et de la vitesse de
phase uφ) donnent la vitesse de phase et la direction de propagation (dans le référentiel du plasma)
de deux fronts stationnaires de mode lent. ∆f est l’angle entre l’axe z et uf . Il est compris entre 0 et
π/2.
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La courbe bleue sur la figure 2.4 montre la vitesse de phase de l’onde dans ce repère.
Comme u1 et u2 pointent sur cette courbe (u1 sur la partie avec une composante en z né-
gative et u2 sur la partie avec une composante en z positive), ces deux vecteurs représentent
aussi la vitesse de phase de deux modes pour lesquels la vitesse de propagation est égale et
de signe opposé à la composante de la vitesse du fluide normale au front associé. Les fronts
associés sont représentés par des traits pointillés sur la figure 2.3. Ces deux solutions sont les
deux solutions dans le plan défini par uf et le champ magnétique.

Pour obtenir une solution générale, il faut considérer le même problème mais en trois
dimensions, c’est à dire chercher les courbes d’intersection entre la sphère dont le diamètre
est le vecteur uf (dont une section est représentée en traits pointillés roses sur la figure 2.4)
et le volume délimité par le profil de la vitesse de propagation du mode en trois dimensions.

En trois dimensions, dans un repère tridimensionnel où uf reste dans le plan (x,z), le
volume délimité par la relation de dispersion (par exemple du mode lent) est représenté en
vert sur la figure 2.5. En nommant ∆f l’angle entre le vecteur uf de l’écoulement et l’axe z, et
en utilisant des coordonnées cylindriques : 0 < θ < π l’angle polaire par rapport à l’axe z et
0 ≤ ϕ < 2π l’angle azimutal tel que ϕ = 0 le long de x positif, on peut montrer [Pantellini and
Griton, 2016] que, dans l’espace des vitesses, la sphère de diamètre uf passant par l’origine
a pour équation :

|u| = uf{sin ∆f sin θ cosϕ+ cos ∆f cos θ} (2.14)

La solution de notre problème consiste donc à trouver la famille des modes pour les-
quels la vitesse de phase |uφ(θ)| dans la direction de propagation θ se trouve sur la sphère
d’équation 2.14. Il faut donc trouver la direction de propagation θ pour laquelle :

|uφ(θ)| = uf{sin ∆f sin θ cosϕ+ cos ∆f cos θ} (2.15)

en remplaçant |uφ(θ)| par la formule correspondant au mode considéré (Alfvén, rapide ou
lent).

On a donné la solution exacte de cette équation pour le mode d’Alfvén et des solutions
approchées pour les modes lents et rapides, ainsi qu’une étude des erreurs engendrées par
cette approximation dans [Pantellini and Griton, 2016]. Ces solutions nous ont permis de
partir à la recherche des fronts d’onde MHD dans les simulations d’écoulements stationnaires.

En effet, contrairement au cas du mode d’Alfvén, si l’on utilise l’expression (2.11) avec
le signe ”−“ ou le signe ”+“, on ne peut pas trouver une solution analytique simple pour
les fronts d’onde stationnaires de mode respectivement lent ou rapide. Des solutions relati-
vement simples pour les modes lent et rapide nécessitent de passer par des approximations
des vitesses de phase (équations 2.11). Pour le mode lent, dans le cas vA ∼ cS , la qualité
de deux approximations possibles est montrée dans la figure gauche de la figure 2.5. Pour le
mode rapide, on présente de même une comparaison entre la solution exacte et une solution
approchée dans la partie gauche de la figure 2.6. Cette solution a été utilisée pour tracer les
fronts d’onde du mode rapide de la figure 2.7 extraite de [Pantellini and Griton, 2016]. On
remarque que les fronts suivent fidèlement le choc, une claire illustration de son caractère
“rapide”.
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Figure 2.5 – A gauche, valeurs approchées de la vitesse de phase pour trois différentes valeurs de
la vitesse d’Alfvén normalisée a = vA/cS (le coefficient A vaut a2/(1 + a2)), dans le cas du mode
lent. Notons que dans le cas de l’approximation montrée en rouge, quelle que soit la valeur de a elle
se rapproche asymptotiquement de la solution exacte pour a → 0 ou a → ∞. A droite, une vue
en trois dimensions des lobes supérieur et inférieur de la vitesse de phase uφS et la sphère de rayon
uf/2 centrée en −uf/2. La ligne rouge représente la direction −uf et les lignes noires sont les axes
du système de coordonnées. Généralement, l’intersection de ces deux volumes résulte en deux courbes
caractérisées respectivement par uz > 0 et uz < 0. Ces courbes représentent la vitesse de phase de tous
les modes possibles (dans ce cas, des modes de type “lents”) qui restent stationnaires dans l’écoulement
de vitesse uf . Les solutions approchées S1 et S2, correspondant à la courbe pointillée rouge de la figure
de gauche, sont tracées en rose sur les lobes inférieurs et supérieurs, respectivement.

Figure 2.6 – Même légende que pour la figure 2.5, mais pour le mode rapide. En reliant la pointe
de la ligne rouge au tracé rose, on obtient une surface conique de forme irrégulière : le cône de Mach
du mode rapide. Le cône est à symétrie axiale dans la limite où la vitesse d’Alfvén tend vers 0. Dans
ce cas, le champ magnétique devient négligeable et on retrouve le cône de Mach sonique d’un gaz
compressible ordinaire.
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Figure 2.7 – Coupe d’une simulation de l’interaction du vent solaire avec Mercure (sphère grise)
colorée en fonction du profil de température, avec quelques lignes de champ magnétique (lignes blanches
fines), et deux fronts d’onde rapide en jaune, avec le vecteur d’onde respectif en bleu et la vitesse du
plasma u représentée par un vecteur vert. La zone grisée autour de la planète est l’endroit où des
solutions stationnaires n’existent pas pour le mode rapide. Dans le vent solaire, les deux fronts d’onde
stationnaires forment le cône de Mach du mode rapide.
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Chapitre 3

Simulations MHD : aspects
numériques

The Analytical Engine has no pretentions whatever to originate
anything. It can do whatever we know how to order it to perform. It
can follow analysis ; but it has no power of anticipating any analytical
relations or truths. Its province is to assist us in making available
what we are already acquainted with.

Ada de Lovelace
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Le principal objectif de mon travail de thèse est, rappelons-le, de comprendre le rôle de la
rotation planétaire dans l’interaction entre le vent solaire (qui est un plasma) et les planètes
du Système solaire. Les outils disponibles pour effectuer cette étude sont grossièrement classés
en trois catégories : les modèles théoriques, les observations (depuis la Terre ou les données
in situ) et les simulations numériques. Dans la mesure où je souhaite pouvoir analyser le
comportement du plasma et du champ magnétique en trois dimensions, dans des situations
dépendantes du temps et sur de grandes échelles spatiales et temporelles, la méthode des
simulations numériques est l’outil le mieux adapté pour mes travaux de recherche. Dans ce
cadre, je m’appuie sur des travaux antérieurs utilisant les trois méthodes évoquées : modéli-
sation, analyse de données et simulations.

Les simulations numériques permettent en effet de calculer l’évolution dans le temps d’un
volume de plasma en intégrant les équations non-linéaires dont la structure dépend de la
finesse de la description recherchée (description fluide ou cinétique par exemple). En dehors
de cas théoriques très simples, les équations de la physique des plasmas ne peuvent pas être
résolues analytiquement, et encore moins “à la main”. On utilise des codes de simulations
pour résoudre les calculs en utilisant des méthodes numériques.

Pour comprendre l’interaction du vent solaire avec des planètes magnétisées en rotation
nous aurions a priori plusieurs cadres théoriques possibles (mentionnés dans le chapitre précé-
dent). Parmi les descriptions des phénomènes physiques caractérisant les plasmas, la théorie
cinétique statistique semble à première vue la plus complète puisqu’elle permet de prendre
en compte les propriétés microscopiques du plasma. On n’y décrit pas toutes les particules,
mais plutôt la probabilité d’une particule à se trouver à tel endroit à tel moment. En effet,
si on connâıt les fonctions de distribution des particules à un état initial, on sait exactement
comment elles évoluent grâce à des équations de type équations de Boltzmann. Du point de
vue numérique, malheureusement, cette théorie demande un temps de calcul faramineux, et
l’on ne l’utilise que sur de très petites échelles, souvent en une ou deux dimensions (ce qu’on
appelle par exemple les codes “Vlasov”). En considérant des “particules” et en leur appliquant
les équations de Maxwell et les lois de Newton, on peut gagner du temps de calcul (par
exemple dans les codes dits “hybrides”, ou encore les codes PIC “Particles in Cells”), même
si le nombre et les propriétés de ces particules sont loin de la réalité. Mais même avec ces ar-
rangements, les coûts en calcul sont prohibitifs 1. Le meilleur moyen d’étudier “efficacement”
l’interaction du vent solaire avec des planètes magnétisées reste donc l’approche fluide.

Dans la considération “fluide”, on perd de l’information sur les phénomènes “cinétiques”,
c’est à dire les déformations fortes des fonctions de distribution par rapport à la distribution
maxwellienne. Mais ces phénomènes peuvent être approfondis dans un second temps ou de
manière plus localisée, à partir de simulations globales effectuées dans le cadre de l’approche
fluide, ou “magnétohydrodynamique” dans notre cas (voir chapitre précédent). Théorique-
ment, les équations fluides forment une suite infinie d’équations différentielles exactes, obte-
nues en prenant les moments de l’équation de Vlasov. Ce sont des équations de conservation

1. Prenons l’exemple de la simulation d’un Uranus en rotation super rapide qui est discuté au chapitre
6. La période de giration d’un proton dans un champ de 1 nT est de tp = 2πmp/(eB) = 1 min. Afin de
bien résoudre le mouvement dans le temps il faut un minimum de 30 pas de temps par giration, c’est-à-dire
∆t = 2 s. Cela nous donne donc un nombre de pas de temps total de Nt = 8.5h/10s ' 15.3 × 103. Afin
de résoudre spatialement la giration du proton dont le rayon de giration est de l’ordre de 100 km dans la
magnétogaine d’Uranus, il est raisonnable de considérer un maillage avec une résolution minimale de ∆x '
20km. Le nombre de cellules dans l’espace, pour un domaine sphérique de 500 RU de rayon, est alors de
Ncell = 4

3π(500RU )3/(20km)3 ' 1 × 1018. Si on prend dix particules par cellule en moyenne (ce qui risque
d’être insuffisant), cela demande donc d’interpoler les positions et les vitesses des particules sur le maillage
(pour calculer les courants et les densités) et de résoudre les équations d’avancement des particules dans le
temps Ntot = 10×Ncell ×Nt ' 1.5× 1023 fois, sans oublier qu’il faut aussi du temps de calcul pour intégrer
(à chaque pas de temps également) les équations de Maxwell sur cette immense grille.
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et chacune relie la dérivée temporelle du “moment” d’ordre n (l’intégrale de la fonction de dis-
tribution multipliée par une puissance n de la vitesse) à la dérivée spatiale du moment d’ordre
n−1. C’est donc un système infini. Dans la pratique, il faut bien s’arrêter quelque part. Après
avoir obtenu une relation sur la densité (ordre 0), la vitesse (ordre 1), la température (ordre
2), on s’arrête généralement à l’ordre 3 en écrivant une relation de fermeture sur le flux de cha-
leur. Le choix de cette relation de fermeture est une des grandes difficultés des modèles fluides.

Dans ce chapitre, je vais présenter les caractéristiques du code de simulation que j’ai
utilisé, MPI-AMRVAC, un code en accès libre adapté à la simulation d’écoulements magné-
tohydrodynamiques. Ensuite, je préciserai les aspects du code dont j’ai modifié la structure.
Enfin, j’expliciterai le rôle de la diffusivité numérique dans la régulation de la reconnexion
magnétique et l’établissement de l’ionosphère. Je terminerai par une brève exposition des
améliorations du code envisageables à ce jour.

3.1 Présentation du code MPI-AMRVAC

Le code de simulation MPI-AMRVAC (librement accessible sous la licence Academic Free
License v3.0) est basé sur la résolution d’équations aux dérivées partielles écrites sous la
forme :

∂tU +∇ · F(U) = Sphys(U, ∂iU, ∂i∂jU,x, t) (3.1)

c’est à dire des équations de conservation sur l’ensemble de variables U(x, t), contrôlé par
les flux F(U), conservation possiblement annulée par l’ajout de termes sources Sphys (voir
Keppens et al. [2012], qui en plus de brièvement présenter les autres codes MHD permettant de
simuler des situations astrophysiques en trois dimensions, détaille la philosophie du code MPI-
AMRVAC et dresse un bilan de ses différentes fonctionnalités). Parmi les modules “physiques”
préparés pour l’utilisateur, on trouve entre autre l’ensemble des équations de la MHD non-
relativiste, avec la possibilité de “découpage” du champ magnétique : on pose B comme étant
la somme de deux composantes, un champ de référence donné analytiquement par l’utilisateur
B0 et un champ résiduel (pas nécessairement petit) B1 = B−B0. En réécrivant les équations
de la MHD avec un champ de référence B0 potentiel et indépendant du temps, on retrouve
les équations sans dimension (les détails de la normalisation sont précisés dans la section
3.6) de la version de 2012 de MPI-AMRVAC :

∂tρ+∇ · (uρ) = 0 (3.2)

∂t(ρu) +∇ · (uρu−BB + B0B0) +∇(ptot − 1
2B2

0) = 0 (3.3)

∂te1 +∇ · [v(e+ ptot −B ·B0)−B1B · u] = ∇ · (B1 × ηJ1) (3.4)

∂tB1 +∇ · (uB−Bu) = −∇× (ηJ1) (3.5)

où ρ est la densité de masse, p la pression du gaz, u la vitesse du plasma, e = p/(γ − 1) +
ρ1

2u2 + 1
2B2 l’énergie totale, e1 = p/(γ − 1) + ρ1

2u2 + 1
2B2

1, et ptot = p + 1
2B2 la pression

totale. C’est dans ces deux dernières équations que se cache notre relation de fermeture, à
savoir une fermeture de type adiabatique D/Dt(p/ργ) = 0. J1 = ∇ × B1 est le courant dû
au champ magnétique résiduel non potentiel et η la diffusivité magnétique. Dans le cas non-
résistif (η = 0), tous les termes à droite des équations (3.4)-(3.5) disparaissent.

Les équations sont le plus souvent intégrées en utilisant un schéma de type Lax-Friedrichs
(voir section 3.5) à deux ou quatre pas (“TVDLF” dans MPI-AMRVAC), un schéma permet-
tant de capturer des chocs complexes (problème dit de Riemann) sans créer d’oscillations non
physiques avec une haute résolution [Benna et al., 2010]), associé à un limiteur de gradient
minmod [Roe, 1986]. Une correction de Powell [Powell et al., 1999] est également utilisée par
le code pour s’assurer que ∇ ·B = 0 ( option “powell” dans MPI-AMRVAC).
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3.2 Le choix du domaine de simulation

MPI-AMRVAC a été choisi en partie pour la possibilité offerte par le code de travailler sur
une grille en coordonnées sphériques(r, θ, φ), un repère naturel pour l’étude des planètes : en
plaçant la planète au centre d’un domaine sphérique, les mailles sont en effet naturellement
mieux résolues près de la planète, là où le champ magnétique varie le plus fortement. On peut
donc lancer des simulations sans même avoir à utiliser de raffinement comme c’est souvent le
cas dans les simulations utilisant des grilles cartésiennes. Avec les progrès des différents codes,
on observe une tendance globale à passer aux simulations de magnétosphères planétaires sur
un maillage sphérique (voir Jia et al. [2012] par exemple). Le domaine est délimité par deux
coquilles sphériques, appelées respectivement bord interne et bord externe. Il est construit à
partir d’un repère cartésien dans le code de simulation. L’axe z, qui correspond à l’axe z à
partir duquel est mesuré l’angle θ du repère sphérique, définit l’anti-direction du vent solaire.
L’axe x est tel que l’axe de rotation de la planète, fixe par rapport à la direction du vent
solaire tout au long de la simulation, est contenu dans le plan x, z. L’axe y complète un repère
cartésien orthonormé direct.

Solar wind flow

Figure 3.1 – Représentation de notre domaine de simulation (le bord interne, en rose, a été volontai-
rement grossi pour la représentation). Le bord interne correspond la plupart du temps à l’ionosphère
de la planète. Le vent solaire est dirigé selon l’axe −z, tout le long de la coque sphérique côté jour. La
planète est au centre.

Le domaine est découpé en blocs permettant de résoudre les équations en parallèle (MPI-
AMRVAC est en effet un code parallélisé). 2

2. Le choix du nombre de points de grille dans les dimensions r, θ et φ dépend du nombre total de mailles
que l’on souhaite avoir par bloc et du nombre de blocs dans la direction en question (il faut prendre un compte
les cellules “fantômes” qui permettent au code de faire le lien entre différents blocs). Par exemple, le nombre
de points de maille dans la direction radiale doit être un multiple de [n1 − 2n2], avec n1 le nombre de points
de grille dans un bloc dans la direction r et n2 le nombre de cellules fantômes. Par exemple, pour n1 = 10
cellules par bloc et n2 = 2 cellules fantômes, on pourra prendre 3× (10− 2× 2) = 3× 6 = 18 points dans la
direction r, ce qui revient à dire que sans raffinement on aura 3 blocs dans la direction radiale.
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3.3 Les conditions aux bords

Les conditions aux bords de la simulation sont d’une très grande importance puisqu’elles
déterminent pour beaucoup l’évolution de la simulation. Dans la situation présente, il y a
deux bords du domaine de simulation : le bord interne, coquille sphérique centrée sur la pla-
nète, et le bord externe, également coquille sphérique (voir Fig. 3.2).

Au niveau du bord externe, on impose les conditions du vent solaire, qui entre dans le
domaine selon la direction −z. Si la densité dans une des cellules proche du bord externe
dépasse de plus d’1% la valeur pour le vent solaire, alors on suppose que le bord est atteint
par une perturbation réelle engendrée dans le domaine et on impose une condition au bord de
type Neumann, à savoir ∂r = 0 sur toutes les quantités physiques, ce qui permet au plasma
de quitter librement le domaine de simulation, notamment en aval de la planète.

Figure 3.2 – Représentation schématique du domaine de simulation, centré autour de la planète (en
noir, au centre), et compris entre le bord interne (en rose) et le bord externe (en bleu). Au bord externe,
les conditions sont celles du vent solaire (symbolisé par les flèches grises) sauf lorsqu’une perturbation
atteint le bord, auquel cas des conditions de Neumann sont appliquées à toutes les quantités. Au
bord interne, situé généralement à quelques rayons de la planète, les conditions peuvent varier d’une
simulation à l’autre. Le plus souvent, la densité, la pression, les composantes non radiales de la vitesse
du fluide, ainsi que le champ de référence B0 sont imposés alors que des conditions de type Neumann
sont appliquées aux autres quantités.

C’est au bord interne que le traitement est le plus délicat. Je reviens plus en détail sur le
traitement de l’ionosphère dans la sous-section 3.5.2. Outre le problème des forts gradients
liés au champ magnétique fort de la planète que nous détaillons dans la sous-section suivante,
le champ magnétique intrinsèque de la planète pose un autre problème majeur du fait de sa
forte intensité. En effet, plus le champ magnétique est fort, plus la vitesse des ondes, et en
particulier celle des ondes d’Alfvén, est élevée. Ainsi, pour pouvoir propager des informations
qui voyagent à des vitesses très élevées, le code de simulation doit réduire le pas de temps
afin de respecter la condition de stabilité CFL (voir Courant et al. [1928]). Or il faut bien que
la simulation avance, sinon on pourrait y rester des siècles. C’est pour cela qu’à l’exception
de Mercure, on place généralement le bord interne de la simulation non pas exactement au
bord de la planète, mais à une distance suffisamment grande pour que la valeur de la vitesse
d’Alfvén ait pu décrôıtre à un niveau acceptable tout en évitant de trop approcher le bord
interne des frontières caractéristiques de la magnétosphère telle que, par exemple, la magné-
topause.
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Une fois cette distance du bord interne fixée, les conditions sur les différentes quantités
physiques dépendent de la planète considérée : Mercure n’est pas traitée de la même manière
que Saturne ou Uranus. On impose généralement une valeur pour la densité et la pression. On
utilise une condition au bord de type Neumann pour le champ magnétique B1 (voir section
3.4). Pour la vitesse, dans le cas des rotateurs rapides, on impose la vitesse de co-rotation
et on annule la composante radiale. Pour les simulations extraites de nos publications, nous
invitons le lecteur à consulter dans les annexes les paramètres desdites simulations.

3.4 A propos de la technique de la décomposition du champ
magnétique

Du point de vue numérique, les simulations des magnétosphères d’étoiles ou de planètes
sont particulièrement délicates à réaliser à cause des caractéristiques du champ magnétique
intrinsèque de ces objets. Ce champ magnétique intrinsèque est en effet à la fois très intense,
permanent, et surtout son intensité diminue rapidement avec la distance radiale. Or, un gra-
dient excessif à l’échelle de la maille est une source d’erreur et il y a donc risque de voir le
champ magnétique de la planète disparâıtre au cours du temps s’il n’est pas traité correcte-
ment.

Figure 3.3 – Représentation schématique illustrant le “problème” du champ magnétique intrinsèque.
Le champ magnétique, par exemple ici un dipôle, change beaucoup d’intensité (représentée par l’in-
tensité de la couleur rouge) d’un point de la grille de simulation (traits épais noirs) à un autre.

Reprenons plus en détail ce problème du champ magnétique intrinsèque. Le champ ma-
gnétique intrinsèque des objets astronomiques est généralement constant au cours du temps
par rapport au temps de relaxation de la magnétosphère tout entière. Il décrôıt très rapide-
ment en fonction de la distance radiale (tout comme la vitesse d’Alfvén) sur des distances
de l’ordre de la taille caractéristique de la magnétosphère, alors que, comme le montre Ta-
naka [1994], la composante “libre” du champ magnétique, celle qui résulte de l’écoulement du
plasma autour de la planète, ne varie pas de plus d’un facteur 10 dans toute la magnétosphère.
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En termes techniques, on dit donc que le champ magnétique intrinsèque présente de forts
“gradients”, c’est-à-dire qu’il change fortement de valeur d’un point à l’autre de la maille
(comme on peut le voir sur le figure 3.3). Or le code de simulation est normalement conçu
pour limiter les gradients, qui sont autrement de possibles sources d’erreur. Ainsi, pour conser-
ver l’information sur le champ magnétique intrinsèque sans devoir augmenter la résolution de
la grille du domaine de simulation, Tanaka [1994] a proposé de résoudre les équations de la
MHD en découpant le champ magnétique total ~B en deux parties : un champ de référence B0,
dont l’on donne l’expression analytique à chaque pas de temps en tout point de la grille, et un
champ résiduel B1 calculé numériquement par le code (voir Figure 3.4). Cette technique de
“découpage” du champ magnétique a été utilisée depuis dans presque toutes les simulations
de magnétosphères de planètes (on peut citer, par exemple, les études récentes de Saturne
[Jia et al., 2012], Jupiter [Chané et al., 2017], ou Uranus [Cao and Paty, 2017]).

Figure 3.4 – Représentation schématique de la méthode du découpage du champ magnétique de
Tanaka [1994]. On donne analytiquement un champ de référence B0, généralement celui qui présente
de forts gradients dans le domaine de simulation, puis on laisse le code calculer numériquement le
champ B1 pour que la somme des deux donne le champ magnétique total qui est celui qui respecte
les équations de la MHD.

Cependant, les équations écrites par Tanaka [1994] ne fonctionnent que si le champ B0
est potentiel (qui ne crée pas de courant) et indépendant du temps. Plus récemment, Gom-
bosi et al. [2002] a proposé une réécriture des équations pour un B0 qui dépend du temps,
modification nécessaire si l’on veut simuler des planètes qui tournent dans un repère inertiel.

De mon côté, j’ai ajouté les termes sources nécessaires dans MPI-AMRVAC pour m’as-
surer que l’on puisse utiliser un champ de background donné analytiquement dépendant du
temps et possiblement non potentiel. Il fallait pour cela vérifier tous les termes liés au champ
magnétique et au courant, afin de s’assurer qu’aucun terme ne manquait dans les équations.
Contrairement à ce qui est fait par l’équipe du Michigan (voir notamment Tóth et al. [2004])
ou même la récente adaptation de Xia et al. [2018], j’ai fait le choix d’implémenter l’expres-
sion analytique de la dérivée temporelle de B0, ainsi que celle de tous les termes nécessaires
dans le cas d’un B0 non potentiel.

Les termes sources à ajouter dans MPI-AMRVAC dans le cas d’un B0 potentiel dépendant
du temps sont en rouge ci-dessous :

∂tρ+∇ · (uρ) = 0 (3.6)

∂t(ρu) +∇ · (uρu−BB + B0B0) +∇(ptot − 1
2B2

0) = 0 (3.7)

∂te1 +∇ · [u(e+ ptot −B ·B0)−B1B · u] = −B1 · ∂tB0 +∇ · (B1 × ηJ1)(3.8)

∂tB1 +∇ · (uB−Bu) = −∂tB0 −∇× (ηJ1) (3.9)

avec les mêmes notations que précédemment.
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3.4.1 Application au cas d’une magnétosphère planétaire

Maintenant, il me reste à définir proprement ce qu’on donnera comme expression ana-
lytique pour le champ de référence B0. Tout d’abord, je vais considérer un champ ma-
gnétique planétaire axi-symétrique Bp défini par une expansion multipolaire sous la forme
Bp =

∑n
l=1(Bl

p,rer +Bl
p,θeθ +Bl

p,ϕeϕ) en coordonnées sphériques, θ étant la colatitude, com-
prise entre 0 et Π, et φ la longitude, comprise entre 0 et 2Π :

Bl
p,r(r, cos θ) = (l + 1)ψl

r
(3.10)

Bl
p,θ(r, cos θ) = ψlAl

r
(3.11)

Bl
p,ϕ(r, cos θ) = 0 (3.12)

avec ψl(r, cos θ) =
(

1
r

)l+1
glPl(cos θ), où gl sont des coefficients numériques, Pl désigne le

polynôme de Legendre de degré l et Al(cos θ) =
(
Pl−1(cos θ)

cos θPl(cos θ) − 1
)

l cos θ
(1−cos2 θ)1/2 , Al(0) = 1.

Une fois ce champ planétaire Bp défini, je lui ajoute le champ magnétique constant BVS
du vent solaire pour former le champ de référence B0 (voir Fig. 3.5). Il me reste encore à don-
ner l’expression analytique de ∂tB0, qui est finalement la dérivée temporelle de Bp puisque
BVS est constant.

Figure 3.5 – Représentation schématique du choix de notre champ de référence B0, composé du champ
magnétique planétaire (que l’on définit jusqu’au delà du bord externe du domaine de simulation) et
du champ magnétique du vent solaire.
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Prenons le cas qui nous intéresse dans cette thèse, à savoir un Bp tournant autour d’un axe
de rotation défini par le vecteur ω (ω = |ω| étant la vitesse angulaire de rotation) traversant
le centre de l’expansion multipolaire du champ magnétique r = 0. Dans ce cas, le terme
∂tB0 = ∂tBp qui apparâıt dans l’équation (3.9) peut s’écrire :

∂tB0 = ∇× (vcor ×Bp) = ω ×Bp − vcor · ∇Bp (3.13)

avec vcor ≡ ω × r la vitesse de co-rotation au point r. Le premier terme de la partie droite
de l’équation (3.13) se calcule facilement, quelle que soit l’orientation du vecteur de rotation
ω. Le second terme de la partie droite de l’équation (3.13) requiert au contraire le calcul
explicite des dérivées partielles spatiales de B0 qui, dans ce cas, s’écrivent :

∂rB
l
0,r(r, cos θ) = −(l + 1)(l + 2)glPlr−(l+3) (3.14)

∂θB
l
0,r(r, cos θ) = −Bl

rAl (3.15)

∂rB
l
0,θ(r, cos θ) = −(l + 1 + r)ψlAl

r
(3.16)

∂θB
l
0,θ(r, cos θ) = −

(
A2
l − ∂θAl

) ψl
r

(3.17)

∂θAl(cos θ) = l(l + 1)(P 2
l − Pl−1Pl+1)

(1− cos2 θ)P 2
l

. (3.18)

Je note pour terminer que tout ceci est calculé dans le repère du champ magnétique de
la planète, et que dans la pratique j’ai utilisé une matrice de transformation (dépendante du
temps) pour calculer les composantes de Bp et ∂tB0 dans le repère inertiel de la simulation
dans lequel les équations 3.6-3.9 s’appliquent.

Je note également que cette décomposition peut s’appliquer au cas d’une étoile en rotation.

3.5 A propos de la diffusion numérique dans la méthode Lax-
Friedrichs

Je vais mentionner plusieurs fois dans cette thèse le rôle de la diffusion numérique. Cette
diffusion, dans nos simulations, est une conséquence de la résolution finie du maillage numé-
rique. Son importance dépend de la méthode utilisée pour intégrer les équations.

Pour mieux comprendre ce qu’est la diffusion numérique, considérons une situation simple
présentée dans la figure 3.6. On considère un plasma s’écoulant en deux dimensions dans un
repère cartésien à la vitesse u = ux, dans un champ magnétique B = B(x)y.

Figure 3.6 – Configuration simple permettant d’évaluer le coefficient de diffusion de la méthode
Lax-Friedrichs.
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On se place dans le cadre de la MHD idéale. L’équation d’induction ∂tB = ∇× (u×B)
donne alors ∂tB = −u∂xB. On observe alors que l’erreur sur le calcul de ∂tB (et qui est
donc la source de la diffusion) dépend de la précision du calcul de la dérivée spatiale ∂xB.
Comme illustrée dans la figure 3.7 la méthode de Lax-Friedrichs calcule la dérivée au point
x en utilisant les valeurs de B des points du maillage en x + δx et x − δx suivant ∂xB '
[B(x+ δx)−B(x− δx)]/2δx.

Figure 3.7 – Approximation de la dérivée ∂xB dans le cadre de la méthode de Lax-Friedrichs. En
vert la pente “exacte”, en rouge la pente approximée. En outre, pour des raisons de stabilité, dans
Lax-Friedrichs l’avancement dans le temps de B(x, t) à B(x, t + δt) prend B(x, t) comme point de
départ.

Comme je le disais, la méthode de Lax-Friedrichs a pour but d’avancer les équations dans
le temps. Évaluons donc l’erreur de la méthode lors du calcul de la valeur du champ magné-
tique au temps t+ δt en fonction de l’état du système au temps t :

B(x, t+ δt) = B(x, t)− u(x)∂B
∂x

δt (3.19)

Cependant l’équation 3.19 décrit généralement une évolution instable. Afin de garantir la
stabilité, la méthode de Lax-Friedrichs remplace B(x, t) par B(x, t) = 1

2 [B(x−δx)+B(x+δx)]
comme sur la figure 3.7. L’avancement s’écrit alors :

B(x, t+ δt) = B(x, t)− u(x)∂B
∂x

δt (3.20)

Si l’on prend le développement de Taylor B(x±δx) = B(x)±B′(x)δx+B′′(x)(δx)2/2+ ...
on peut écrire que B(x) = B(x) +B′′(x)(δx)2/2 et l’équation 3.20 devient :

B(x, t+ δt)−B(x, t) = B′′(x)(δx)2

2 − u(x)∂B
∂x

δt (3.21)

En divisant par δt on obtient finalement l’équation suivante, où apparâıt un terme diffusif
(car dépendant de la dérivée seconde de B) dont le coefficient (en rouge) est une fonction de
la discrétisation du maillage :

∂B

∂t
= B′′(x)(δx)2

2δt − u(x)∂B
∂x

(3.22)

Le coefficient estimé ici nous permettra d’en évaluer grossièrement la diffusivité numérique
dans les simulations.
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3.5.1 A propos de la reconnexion

On parle de reconnexion magnétique lorsque la topologie du champ magnétique change
et que la connexion magnétique entre les particules fluides est réarrangée (voir Fig. 3.8). On
sort alors du cadre de la MHD idéale, car les lignes de champ se brisent pour se reformer
d’une autre manière. La reconnexion n’est possible que s’il y a diffusion magnétique. Elle
s’accompagne d’une dissipation d’énergie magnétique, qui se transforme en énergie interne
(augmentation de la température) et en énergie cinétique dirigée. D’un point de vue plus
pratique, les zones de reconnexion magnétique sont facilement repérables, car le champ ma-
gnétique y est en général très faible et la température élevée, ce qui implique des valeurs
particulièrement élevées du β du plasma à ces endroits.

Figure 3.8 – Illustration d’un point de reconnexion de lignes de champ magnétique. Les flèches
noires montrent le mouvement du plasma et celui des lignes de champ magnétique ; les lignes rouges
se rapprochent, advectées par l’écoulement, jusqu’à se reconnecter pour former les lignes bleues qui
s’écartent de la zone de reconnexion.

Dans une simulation basée sur les équations de la MHD idéale, le terme de diffusion
magnétique est nul par construction et, par conséquent, la reconnexion n’y est pas possible.
Cependant, comme on le verra plus loin, la reconnexion est un ingrédient essentiel dans la
structuration des magnétosphères planétaires. Dès lors, le recours à la MHD résistive (η non
nul dans les équations (3.6)-(3.9)) semble nécessaire. Or, il se trouve que la diffusion numé-
rique dont il a été question ci-dessus rend ce recours superflu.

3.5.2 Le cas de l’ionosphère

Dans la physique magnétosphérique, l’ionosphère joue un rôle essentiel puisque c’est elle
qui, du fait de sa résistivité électrique, permet aux courants électriques de circuler à la surface
de la planète.

Une fois encore, la résistivité numérique s’avère généralement suffisante pour ne pas avoir
à ajouter une résistivité ionosphérique spécifique au bord interne de la simulation. Le champ
résistif n’est donc pas complètement mâıtrisé dans la simulation mais il peut être mesuré
a posteriori, une fois la simulation réalisée. Par exemple, dans le cas d’une simulation de
Saturne, on obtient la carte du champ électrique résistif Eres = (vcorot −u)×B (où vcorot =
~ω × r est la vitesse de co-rotation) sur le bord interne de la simulation (voir Fig. 3.9). En
calculant le courant j = ∇×B au bord interne on peut, en le divisant par la valeur de Eres,
obtenir la valeur de la conductivité numérique.
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Figure 3.9 – Représentation de la valeur du champ électrique résistif Eres = (vcorot − u) × B sur
le bord interne de la simulation. L’axe de rotation de la planète est indiqué par un trait épais bleu
foncé, la direction du vent solaire est marquée par le trait épais rouge en bas à droite de la figure (le
trait rouge pâle à gauche complète le repère). Cette simulation est celle nommée “Nr” dans le chapitre
5. Les flèches noires sont proportionnelles en taille à l’intensité de la vitesse du plasma sur le bord
interne et montrent la direction de celui-ci. Les endroits où la vitesse du plasma va à l’encontre de la
vitesse de co-rotation, notamment près du pôle, sont les endroits où l’on s’éloigne le plus de la MHD
idéale et Eres y est particulièrement élevé.

3.6 Paramètres de simulation utilisés et normalisations

Les paramètres des simulations décrites dans ce manuscrit sont détaillés soit dans les
papiers d’où proviennent les figures, soit dans les chapitres correspondant. En MHD, les
paramètres importants sont des paramètres sans dimension (la normalisation est faite par
rapport aux valeurs des paramètres dans le vent solaire, en utilisant les grandeurs caractéris-
tiques présentées dans le tableau 3.1) :

1. la valeur du γ, qui vaut toujours 5/3 dans toutes les simulations que j’ai effectuées,

2. la valeur du βV S dans le vent solaire

3. la valeur du nombre de Mach dans le vent solaire MV S

4. la valeur du rapport α = g 0
1 /|BV S |, ainsi que les rapports g 0

l /g
0

1 pour l ≥ 2 pour
donner les coefficients de l’expansion multipolaire pour le champ magnétique planétaire

Les paramètres des simulations de Mercure sont en effet présentés dans le tableau 4.1.
Ceux des simulations du rotateur rapide stationnaire (Saturne) sont résumés dans le tableau
5.1. Enfin, ceux des simulations de l’étude d’Uranus sont dans le tableau 6.1.

Je note ici que le paramètre Υ (défini en section 1.3) peut également être calculé en
fonction des paramètres d’entrée des simulations :

Υ = 36
π

Ω
(

α2

γβV SM2
V S

)2/3

= 36
π

ωR0
αvV SA

(
α2

γβV SM2
V S

)2/3

(3.23)

42



CHAPITRE 3. SIMULATIONS MHD : ASPECTS NUMÉRIQUES

Tableau 3.1 – Normalisations utilisées. L’index 0 indique la valeur de normalisation et V S la valeur
dans le vent solaire. On rappelle que m = mp/2. Rp est le rayon du bord interne, soit celui de la
planète ou plusieurs fois celui de la planète.

Normalisation Vent Vent après normalisation
espace L Rp = L 1

vitesse c0 =
(
γ
p0

%0

)1/2
cV S = c0 1

temps t0 = L

c0
tV S = t0 1

densité n0 = ne + np nV S = n0 1
densité de masse %0 = mn0 %V S = %0 1
pression p0 = %0c

2
0 pV S = p0/γ 1/γ = 3./5.

champ magnétique B0 BV S = B0

(
βV Sγ

2

)−1/2 (
βV Sγ

2

)−1/2

3.7 Améliorations possibles

Pour optimiser le temps de calcul des simulations nécessitant un très grand domaine de
simulation (telles que celles présentées dans le chapitre 6, section 6.2), j’ai besoin d’implé-
menter notre traitement du champ magnétique dans la nouvelle version de MPI-AMRVAC,
dont une description a été publiée récemment par Xia et al. [2018]. En effet, cette nouvelle
version permet de construire des domaines de simulation en coordonnées sphériques tout en
gardant l’aspect des cellules constant dans tout le domaine de simulation, contrairement à ce
que propose la version de 2012 utilisée durant ma thèse.

Lorsque j’ai rendu visite à l’équipe de Rony Keppens qui développe MPI AMRVAC à l’uni-
versité KU Leuven pour y donner un séminaire en novembre 2017, j’ai découvert que cette
équipe effectue des simulations de magnétosphères stellaires plongées dans un vent stellaire
variable. Comme je l’explique dans la section 1.1.2, le vent solaire est en fait très variable,
partout dans l’héliosphère. Jia et al. [2012] a d’ailleurs effectué une simulation de la magné-
tosphère de Saturne au cours de laquelle le vent solaire change quatre fois de propriétés. La
possibilité de simuler un vent solaire variable est l’amélioration nécessaire pour poursuivre
les travaux sur la magnétosphère de Mercure, Saturne mais aussi sur celle d’Uranus, puisque
les données de Voyager II montrent que le vent solaire était assez variable au moment où la
sonde est entrée dans la magnétosphère d’Uranus.

Une autre amélioration possible, plus complexe à implémenter, serait de pouvoir consi-
dérer un champ magnétique planétaire qui ne soit pas axi-symétrique. Ceci me donnerait
davantage de liberté pour simuler des configurations plus complexes que celles présentées
dans la suite de ce manuscrit, en particulier pour la magnétosphère d’Uranus.
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Chapitre 4

Magnétosphère sans rotation,
ou cas du rotateur lent extrême

I wanted to be involved in space exploration, absolutely. I also wanted
to be one of those scientists who’s involved with society and who is
aware of what our technologies mean to the world and what the world
means to technological development, because it’s not a one-way street.

Mae Jemison, astronaute de la navette spatiale en septembre 1992,
interview par P. Lipp publiée sur le site Graduating Engineer en 1999
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Figure 4.1 – Vue d’artiste de la sonde japonaise d’étude magnétosphérique MMO de BepiColombo
en orbite autour de Mercure. Crédits : JAXA

Afin de commencer mon étude de l’influence de la rotation planétaire dans l’interaction
entre le vent solaire et une magnétosphère planétaire, j’étudie une planète “témoin”, où la
rotation planétaire est beaucoup trop lente au vu de la taille de la magnétosphère et des
propriétés du vent solaire pour jouer un rôle non négligeable : le meilleur exemple que nous
ayons de ce cas est la magnétosphère de Mercure.

La magnétosphère de Mercure n’a été observée que par la sonde Mariner 10 (de la NASA),
qui a effectué trois survols de la planète, entre mars 1974 et mars 1975, et par la sonde MES-
SENGER qui a effectué trois survols de Mercure en 2008 avant de se placer en orbite autour
de la planète en 2011.

Les premières mesures in situ ont donc été prises par la sonde Mariner 10, qui a quitté la
Terre en 1973. Seuls les premier et troisième survols de Mercure ont permis alors d’étudier le
champ magnétique. On pensait à l’époque que Mercure serait comme la Lune, et ne posséde-
rait pas de champ magnétique intrinsèque. Or, quelques minutes avant le premier passage de
Mariner dans l’ombre de la planète, la sonde a brutalement traversé une onde de choc [Ogilvie
et al., 1974], révélatrice d’une interaction importante du champ intrinsèque de Mercure avec
le vent solaire, à l’image d’autres planètes comme la Terre.

Trente-cinq ans plus tard, la sonde MESSENGER décolle à son tour pour s’envoler vers
Mercure. Elle passe une première fois à proximité de la planète (200 km d’altitude) le 14 Jan-
vier 2008, puis à nouveau le 6 Octobre 2008 et le 29 Septembre 2009 (cette fois-ci à 228 km
d’altitude). Ce n’est que le 18 Mars 2011 que MESSENGER se place définitivement en orbite
autour de Mercure, jusqu’à sa fin de mission le 30 avril 2015. Le magnétomètre de MESSEN-
GER a effectué des mesures de la valeur du champ magnétique assez précises, permettant
ainsi de préciser les modèles de la magnétosphère imaginés avec les données de Mariner 10.
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Cependant, MESSENGER ne fournit pas des données suffisamment complètes pour com-
prendre en détail les interactions avec le vent solaire, notamment parce qu’aucun relevé concer-
nant les propriétés du vent solaire au niveau de Mercure (vitesse, température, densité) n’a
pu être effectué simultanément avec les mesures de champ magnétique. C’est pour cela que la
mission Bepi-Colombo, collaboration de l’Agence spatiale européenne (ESA) et de l’Agence
d’exploration spatiale japonaise (JAXA), va prendre le relais.

Cet aspect sort évidemment du cadre de ma thèse, mais au moment où j’écris ces lignes,
BepiColombo est en Guyane, son lancement étant prévu pour octobre ou novembre 2018. Les
deux sondes de la mission se placeront en orbite autour de Mercure dans sept ans. Le satel-
lite japonais MMO (Mercury Magnetospheric Orbiter, voir Fig. 4.1, récemment surnommé
Mio) permettra d’explorer pour la première fois le plasma dans l’environnement herméen,
comme la sonde Cassini a permis d’explorer la magnétosphère de Saturne. MMO emportera
notamment un instrument du LESIA (Laboratoire d’Etudes spatiales et d’Instrumentation
en Astrophysique), baptisé SORBET (acronyme pour “Spectroscopie des Ondes Radio et du
Bruit Électrostatique Thermique”, voir Moncuquet et al. [2006]). Ce spectromètre a été conçu
pour mesurer, en utilisant les radio-fréquences, la densité des électrons et leur température
par la méthode du QTN (”Quasi-Thermal-Noise”, voir Meyer-Vernet et al. [2017]).

4.1 Simuler l’interaction du vent solaire avec Mercure

Pourquoi simuler l’interaction du vent solaire avec Mercure ? L’axe magnétique de Mer-
cure est perpendiculaire au plan de l’écliptique, confondu avec l’axe de rotation de la planète.
Après le second survol de Mercure par MESSENGER, un article publié dans la célèbre revue
Science par Slavin et al. [2009] a présenté un schéma global de la magnétosphère de Mercure
telle qu’elle aurait été lorsque MESSENGER l’a traversée. Cet article est particulièrement
intéressant car, en plus de présenter un état-de-l’art assez complet des recherches conduites
sur la magnétosphère de Mercure à cette époque, il pose également la plupart des grandes
questions soulevées par les premières données de la sonde MESSENGER.

Figure 4.2 – Schéma global de la magnétosphère de Mercure lors du second survol de MESSENGER,
extraite de Slavin et al. [2009]
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La principale conclusion de cet article est que la magnétosphère de Mercure est encore plus
gouvernée par les phénomènes de reconnexion que la magnétosphère terrestre. Pour en arriver
à cette conclusion, Slavin et al. [2009] ont comparé les données des deux premiers survols. En
effet, lors du premier survol du 14 janvier 2008, le champ magnétique interplanétaire était
essentiellement orienté vers le nord tandis qu’au second, celui du 6 octobre 2008, le champ
magnétique interplanétaire était au contraire orienté vers le sud. Ces deux situations pré-
sentent donc l’avantage de pouvoir comparer les propriétés de la magnétosphère herméenne
dans le cas où la reconnexion au nez de la magnétopause n’est pas favorable (premier cas)
et dans le cas où elle est favorable (second cas, voir schéma de la figure 4.2). Dans ce second
cas, on observe alors un cycle de Dungey [Dungey, 1961] (voir Figure 1.8) qui dure environ
deux minutes. Les auteurs de Slavin et al. [2009] comparent la brièveté de ce cycle de Dungey
par rapport à celui de la Terre (environ une heure), de Saturne (environ une semaine) et
de Jupiter (environ un mois). Ce cycle de Dungey très court, lié à la très petite taille de la
magnétosphère herméenne (le distance moyenne de la position subsolaire de la magnétopause
est estimée à 1, 4RM à partir du centre de la planète (RM = 2440km)) participe à rendre plus
intenses les effets de la reconnexion magnétique par rapport à d’autres planètes. L’article
conclut que, de manière générale, la magnétosphère de Mercure est “probablement” plus sen-
sible aux conditions physiques dans le vent solaire et aux propriétés (intensité et orientation)
du champ magnétique interplanétaire que la Terre.

Les simulations numériques sont une manière d’étudier le rôle de l’intensité et de la direc-
tion du champ magnétique interplanétaire, mais aussi des autres propriétés du vent solaire
dans l’interaction du vent solaire avec la magnétosphère herméenne, notamment en ayant
recours à des études paramétriques.

Toutes les autres magnétosphères du Système solaire autres que celle de Mercure sont
beaucoup plus grandes que leur planète et l’approche cinétique est alors rédhibitoire en temps
de calcul. Le cas de Mercure est très particulier : son champ magnétique est faible et sa ma-
gnétosphère est à peine plus grande que la planète, ce qui permet d’effectuer des simulations
cinétiques en des temps de calcul raisonnables. Par exemple, Trávńıček et al. [2007] explorent
l’influence de la pression du vent solaire et Trávńıček et al. [2010] proposent une comparaison
entre le cas de l’IMF orienté vers le nord et le cas de l’IMF orienté vers le sud. Trávńıček et al.
[2007] concluent que plus la pression dynamique du vent solaire est grande, plus la tempéra-
ture est élevée dans le choc, et plus la position sub-solaire de la magnétopause se rapproche
de la planète. En effet, dans leur simulation du cas de haute pression (np,VS = 73cm−1,
BVS = 46nT et vVS = 600km/s), ils mesurent la magnétopause à 1.2RM du centre de Mer-
cure, tandis que pour un vent solaire à plus basse pression (np,VS = 32cm−1, BVS = 21nT et
vVS = 250km/s), ils la mesurent à 1.7RM. Outre ces résultats que l’on retrouve aussi dans les
simulations MHD (voir sections suivantes), ces simulations hybrides permettent de mettre en
avant des phénomènes inaccessibles pour les codes MHD, tels que la formation d’un pré-choc
constitué des ions qui rebondissent en amont de la zone du choc quasi-parallèle et repartent
dans le sens contraire au flot de vent solaire. Dans Trávńıček et al. [2010], on lit que lorsque
l’IMF est orienté vers le nord, ce pré-choc se forme dans l’hémisphère sud, et vice-versa. Wang
et al. [2010] ont également réalisé des simulations hybrides présentant les différences entre les
deux cas d’orientation nord-sud ou sud-nord pour le champ magnétique interplanétaire. Une
autre équipe, encore à partir d’un code hybride, a pu expliquer l’observation d’une “double
magnétopause” observée dans les données MESSENGER : Müller et al. [2012] expliquent que
la couche de courant la plus interne, moins intense mais orientée de la même façon que la
couche de courant correspondante à la magnétopause au sens classique du terme, est due à
des gradients de pression, eux-mêmes dus au mouvement de giration des protons captursé sur
les lignes de champ magnétiques fermées qui se répercutent d’un pôle à l’autre.
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Les simulations bi-fluides [Benna et al., 2010, Kidder et al., 2008] sont également in-
téressantes et permettent, outre l’étude des paramètres déjà sus-mentionnés, de tracer des
cartes de précipitation des ions du vent solaire sur la surface de Mercure. Ces cartes de pré-
cipitations sont différentes en fonction de l’orientation du champ magnétique interplanétaire
puisque celles-ci gouvernent les zones de reconnexion, zones à travers lesquelles les particules
du vent solaire peuvent pénétrer dans la magnétosphère.

J’utilise ici notre code MHD afin de pouvoir étudier rapidement (en termes de temps de
calcul, les simulations MHD sont considérablement plus rapides que les simulations hybrides)
la configuration du champ magnétique et les propriétés élémentaires de la magnétosphère
(position, forme et intensité du choc, position de la magnétopause, position des cornets po-
laires et zones de reconnexion), dans la suite d’autres études MHD de la magnétosphère de
Mercure [Kabin et al., 2000, Ip and Kopp, 2002, Jia et al., 2015].

4.2 Influence du nombre de Mach et du β dans le vent solaire

Comme le soulignent Russell et al. [2016] (chapitre 7 en particulier), une des caractéris-
tiques physiques les plus universelles de l’interaction du vent solaire avec une magnétosphère
planétaire est la formation d’un choc en amont de la planète. Ce choc est dû à la rencontre
du vent solaire supersonique avec l’obstacle que constitue la planète magnétisée. Cependant,
comme Petrinec and Russell [1997] le rappellent dans leur introduction, si certaines relations
physiques peuvent être calculées analytiquement, les propriétés du plasma dans la magné-
togaine ne peuvent être étudiées que par des simulations numériques, du fait de la grande
non-linéarité des équations qui régissent l’écoulement.

Néanmoins, comme on peut le voir entre autre chez Petrinec and Russell [1997], les re-
lations de Rankine-Hugoniot décrivant la variation des grandeurs physiques (champ magné-
tique, vitesse, densité et pression du plasma) au travers du choc montrent que cette variation
dépend essentiellement de la valeur du nombre de Mach et du β du plasma en amont du choc,
c’est à dire dans le vent solaire. Comme les valeurs exactes des coefficients de proportionnali-
tés de Petrinec and Russell [1997] on été établies à partir de mesures dans la magnétosphère
terrestre, on ne peut pas les utiliser directement pour la magnétosphère de Mercure mais on
peut cependant noter que, par exemple, la position sub-solaire du choc dépend essentielle-
ment de la valeur du nombre de Mach. En effet, dans Spreiter et al. [1966], une première
approximation de la position sub-solaire du choc en fonction de la position de l’obstacle (i.e.
la magnétopause) est donnée à l’issue de nombreux calculs, pour des nombres de Mach dans
le vent solaire MVS = vVS/cVS supérieurs ou égaux à 5, par la relation :

Rchoc
RMP

= 1 + 1.1(γ − 1)M2
VS + 2

(γ + 1)M2
VS

(4.1)

J’ai voulu comparer les valeurs attendues en utilisant cette équation pour un jeu de simu-
lations où, à partir d’une simulation de référence, j’effectue plusieurs simulations en variant
le nombre de Mach (dans la réalité, cela pourrait par exemple correspondre à un change-
ment de vitesse du vent solaire). Ma simulation de référence prend des valeurs moyennes
des paramètres du vent solaire au niveau de Mercure et utilise comme orientation du champ
magnétique interplanétaire la spirale de Parker dans le cas non favorable à une reconnexion
au point sub-solaire de la magnétopause, et pour celui de la planète le modèle d’Anderson
et al. [2011] (voir Tableau 4.1).

Les résultats de trois de ces simulations, pour MVS = 4, 5 et 6, sont montrés dans la figure
4.3. Sur les figures j’ai indiqué la position sub-solaire de la magnétopause. Si je mesure la
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Tableau 4.1 – Paramètres des simulations utilisés pour étudier l’influence respective du nombre de
Mach et du β du plasma dans le vent solaire dans son interaction avec Mercure

MVS βVS BVS Modèle pour
Nom de la simulation [nT] le champ planétaire
Mercury REF 5 0.5 16 Anderson 2011
Mercury Mach 1 4 0.5 16 Anderson 2011
Mercury Mach 2 6 0.5 16 Anderson 2011
Mercury Mach 10 10 0.5 16 Anderson 2011
Mercury beta 1 5 0.9 16 Anderson 2011
Mercury beta 2 5 1.1 16 Anderson 2011
Mercury beta 3 5 1.5 16 Anderson 2011

Figure 4.3 – Coupes dans le plan méridional de quatre simulations différentes de par le nombre de
Mach donné pour le vent solaire, valant respectivement 4, 5 (simulation de référence), 6 et 10 (β = 0.65
pour toutes les simulations). Les couleurs correspondent au profil de la pression (pour MVS = 10, la
pression monte à 80 dans la magnétogaine juste après le choc), laissant apparâıtre clairement la
position et l’intensité du choc, et où l’on a mesuré la distance sub-solaire de la magnétopause, donnée
par rapport au rayon de Mercure. La configuration du champ magnétique est visible.
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position du choc, je trouve respectivement les positions 2.9RM, 2.5RM et 2.2RM. Si j’utilise la
relation 4.1 avec les positions respectives de la magnétopause 1.9RM, 1.7RM et 1.55RM, j’ob-
tiens les positions du choc suivantes : 2.5RM, 2.2RM et 2.0RM. La différence entre les valeurs
mesurées et celles calculées avec l’équation 4.1 s’expliquent en partie par le fait que le modèle
utilisé pour établir la relation 4.1 ne prend pas en compte le décentrage du dipôle magné-
tique de Mercure, qui est décalé vers le nord de la planète de 0.196RM [Anderson et al., 2011].

Finalement, la position du choc dépend surtout de la position de la magnétopause, qui
dépend quant à elle de plusieurs paramètres MHD (voir la relation 1.6 établie au chapitre 1,
section 1.3) et en particulier du nombre de Mach et du β dans le vent solaire. En laissant
chaque fois tous les autres paramètres constants, j’ai tracé l’évolution de RMP en fonction
du nombre de Mach, puis du β dans le vent solaire, évolution tracée sur deux graphiques
présentés en figure 4.4 (les paramètres MHD utilisés sont ceux de la simulation de référence).

Figure 4.4 – Evolution de la distance subsolaire de la magnétopause pour un nombre de Mach MVS
croissant (figure de gauche, le β étant fixé à 0.5) et pour un βVS croissant (où MVS = 5), les autres
paramètres étant respectivement fixés, en utilisant la relation 1.6 établie au chapitre 1, section 1.3. Les
points noirs ont été ajoutés pour montrer les valeurs mesurées dans les simulations correspondantes.

Les mesures de la magnétopause dans les simulations avec des βVS différents (ce qui, en
réalité, pourrait correspondre par exemple à des différences de densité et/ou de température
dans le vent solaire) sont en accord avec les prédictions de la courbe de droite de la figure 4.4.
Pour βVS = 0.5, 0.9, 1.1 et 1.5, on trouve respectivement la magnétopause à 1.7RM, 1.45RM,
1.4RM et 1.3RM. Le décalage constant observé avec la courbe théorique vient du fait que
le champ magnétique est normalisé dans la simulation et qu’il n’est de toute façon pas un
simple dipôle.

Qualitativement parlant, je retrouve ici des résultats attendus : plus le nombre de Mach
(ou le β) du vent solaire est élevé, plus la magnétopause se rapproche de la planète (et pas uni-
quement à son nez, de manière globale la magnétosphère rétrécit avec l’augmentation de ces
deux paramètres) et plus le choc s’intensifie (on pourrait rejoindre la conclusion de Trávńıček
et al. [2007] comme quoi la température dans la magnétogaine sera d’autant plus élevée que
la pression du vent solaire est forte). Dans les simulations de Trávńıček et al. [2007], on a
βp = βe = 0.5, donc le βVS vaut 1. Cette valeur correspond, au vu des valeurs de la densité des
protons dans le vent solaire, de la vitesse du vent et de l’intensité de l’IMF mentionnées dans
l’article, à un nombre de Mach de 5 dans le vent solaire pour le cas “pression forte” et à un
nombre de Mach de 3 pour le cas “pression faible”. Leur cas “pression haute” correspond donc
grosso modo à ma simulation “Mercury beta 2” décrite dans la table 4.1. Dans la simulation
hybride, la magnétopause est alors mesurée à 1.7RM tandis que je la mesure à 1.4RM, soit 82
% de la valeur de Trávńıček et al. [2007].
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Figure 4.5 – Même description que pour la figure 4.3 mais pour deux simulations différant de par la
valeur du β dans le vent solaire. La simulation de référence est à gauche, celle pour le β = 1.5 est à
droite, et la magnétopause se trouve alors à 1.3RM du centre de Mercure.

En gardant une vitesse de vent solaire constante égale à 400 km/s, j’ai évalué, en consi-
dérant les plus basses valeurs de température des électrons dans le vent solaire au niveau de
Mercure [Moncuquet et al., 2006], que le nombre de Mach pouvait monter jusqu’à une valeur
de 10. Si la vitesse du vent solaire augmente également, on peut imaginer des nombres de
Mach jusqu’à deux ou trois fois plus élevés. Cependant, l’étude d’événements particulièrement
violents comme le passage d’une CME ne sera pas abordée ici. Une étude des propriétés du
vent solaire au niveau de l’orbite de Mercure a été récemment publiée par James et al. [2017].

4.3 Comparaison de deux modèles de champ magnétique pla-
nétaire

L’un des enjeux majeurs de la mission MESSENGER et désormais de BepiColombo est
de déterminer la nature et l’origine du champ magnétique de Mercure. Cette question est liée
à de nombreuses autres interrogations, notamment sur le rôle et la nature de la composition
interne de la planète.

Pour répondre à cette question, plusieurs équipes scientifiques travaillent pour comparer
les données des sondes spatiales, mais aussi les données mesurées au sol (comme des obser-
vations spectroscopiques dans l’UV faites avec des télescopes terrestres), à des simulations
numériques de la magnétosphère de Mercure, à des modèles de dynamo interne, à des calculs
mathématiques, des expériences de laboratoire, etc. Un historique des études et des différents
modèles du champ magnétique de Mercure peut être lu chez Heyner and Wicht [2014].

Dans le cadre de la préparation de la mission BepiColombo, j’ai effectué des simulations
en utilisant deux modèles de champ magnétique pour Mercure : celui communément utilisé
par la communauté, établi à partir des données MESSENGER sur toute sa phase orbitale par
Anderson et al. [2011], et l’autre développé par une équipe française et publié par Richer et al.
[2012] dans le cadre de simulations hybrides de l’interaction du vent solaire avec Mercure, en
comparant également avec des données MESSENGER.

Le modèle d’Anderson et al. [2011] est un dipôle avec une composante quadripolaire suf-
fisante pour décaler le dipôle d’un peu plus de 400 km vers le nord par rapport à l’équateur
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Figure 4.6 – Exemple d’une orbite de MESSENGER tracée en utilisant le logiciel de visualisation de
données AMDA, le 23 avril 2011 (orbite utilisée dans Richer et al. [2012] pour la comparaison avec
les données). On peut noter la différence d’altitude de la sonde entre l’hémisphère nord de Mercure
où MESSENGER passe très près de la planète et l’hémisphère sud.

géographique de Mercure. Celui de Richer et al. [2012] est un modèle où l’intensité du qua-
dripôle est presque équivalente à celle du dipôle. Comme chacun de ces deux modèles a été
établi à partir des données MESSENGER, collectées près du pôle nord et loin du pôle sud
(voir figure 4.6), les profils de champ magnétique le long d’une trajectoire de MESSENGER
introduite dans la simulation (par exemple celle utilisée par Richer et al. [2012], le 23 avril
2011) se ressemblent beaucoup. En effet, que l’IMF soit orienté vers le nord (cas non favorable
à une reconnexion au nez de la magnétopause et dans la queue, voir Fig. 4.7) ou vers le sud
(cas favorable à une reconnexion au niveau du nez de la magnétopause et à une configuration
globale de type cycle de Dungey, voir Fig. 4.8), on note que la configuration du champ ma-
gnétique obtenue dans chacune des simulations est sensiblement la même dans l’hémisphère
nord, là où l’orbite de MESSENGER passe près de la planète. Dans l’hémisphère sud, on ob-
serve au contraire de grosses différences mais à des altitudes en dessous desquelles est passée
MESSENGER.

Par exemple, dans le cas où l’IMF est orienté vers le nord, on peut voir (voir Figure 4.7)
de beaux points X dans la simulation utilisant le modèle d’Anderson : un juste au dessus du
pôle nord, l’autre côté nuit, un peu derrière le pôle sud. Dans cette même configuration mais
avec le modèle de Richer, on note que les lignes fermées côté nuit s’étendent moins loin dans
la queue, et qu’il n’y a pas une, mais deux zones de reconnexion dans l’hémisphère sud, dues
justement à la forme quadripolaire du champ planétaire. Dans le cas où l’IMF est orienté
vers le sud (voir Fig. 4.8), on note également deux zones de reconnexion dans l’hémisphère
sud pour Richer, contre une seule pour Anderson (celle côté jour). Cependant, le point X
dans la queue est nettement plus proche de la planète dans le cas du modèle de Richer, et
se trouve légèrement dans l’hémisphère nord, tandis que chez Anderson le point X est plutôt
dans l’hémisphère sud. C’est donc là qu’il faudrait chercher à discriminer les deux modèles
dans les données de MESSENGER.
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Figure 4.7 – Coupe méridionale de deux simulations permettant de comparer deux modèles de champ
magnétique : le dipôle décalé vers le nord de Anderson et al. [2011] (en haut) et le quadripôle proposé
par Richer et al. [2012] (en bas). Ces deux simulations ont été effectuées avec une orientation de l’IMF
(vers le nord) qui n’est pas favorable à une reconnexion au nez de la magnétopause. On peut cependant
noter les deux zones de reconnexion au dessus des pôles nord et sud (légèrement côté nuit) pour le
cas d’Anderson tandis que dans le cas du modèle de Richer il y a deux zones de reconnexion dans
l’hémisphère sud, une côté jour et une côté nuit.
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Figure 4.8 – Même légende que pour la figure 4.7. Cependant ici, les deux simulations ont été
effectuées avec une orientation de l’IMF (vers le sud) favorable à une reconnexion au nez de la ma-
gnétopause. On peut voir clairement les deux zones de reconnexion l’une côté jour, légèrement au sud
et l’autre côté nuit pour le cas d’Anderson, tandis que dans le cas du modèle de Richer il y a encore
une fois deux zones de reconnexion dans l’hémisphère sud, une côté jour et une côté nuit, et la zone
de reconnexion côté queue est plus proche de la planète.
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Lorsque l’on injecte dans les simulations l’orbite de la sonde MMO de BepiColombo, on
observe par contre une très grande différence entre les deux profils de champ magnétique dès
que l’on passe dans l’hémisphère sud de Mercure, comme on peut le voir sur la figure 4.9.
Nous avons le temps, d’ici l’arrivée de BepiColombo à Mercure, d’approfondir au travers des
simulations MHD les différences attendues le long de l’orbite des sondes de BepiColombo
(MMO, certes, mais aussi MPO, qui emporte elle aussi des instruments mesurant le champ
magnétique et les paramètres du plasma) pour différents modèles de champ magnétique. La
question du modèle du champ magnétique de Mercure est en effet une question toujours
d’actualité. Les recherches théoriques sur le modèle mathématique décrivant au mieux les ob-
servations ne sont pas toujours compatibles avec les explications avancées par les spécialistes
des modèles de compositions internes, et des études continuent d’être publiées à propos du
traitement des données de MESSENGER et des conclusions qui en sont tirées à propos du
modèle de champ magnétique (comme par exemple la récente étude de Thébault et al. [2018]).

Figure 4.9 – Extrait d’une présentation à l’équipe scientifique de BepiColombo lors de la seizième
réunion de la Science Working Team (SWT) à Matera en octobre 2017. En haut, on voit deux coupes
méridionales du profil de densité obtenu dans des simulations de l’interaction du vent solaire avec
Mercure avec le modèle d’Anderson (à gauche) et le modèle de Richer (à droite). On y voit en blanc
l’orbite de MMO à l’aphélie de Mercure. Le petit dessin représente l’endroit de l’orbite où commence
le profil tracé dans les figures du bas, de gauche à droite le long de la ligne blanche dans les figures
du haut, où l’axe des abscisses représente le temps en minutes le long de l’orbite en question, et l’axe
des ordonnées donne la valeur du champ magnétique mesuré dans les simulations pour chacun des
modèles. On voit clairement que les différences entre les deux modèles sont fortes le long de l’orbite
de MMO.
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4.4 Possibilité de l’existence de fronts stationnaires de mode
lent dans la magnétosphère de Mercure

Nous avons découvert, dans des simulations de l’interaction du vent solaire avec Mercure
que, dans certaines configurations, des fronts de mode lent stationnaires existent dans les
simulations. Or, dans une approche magnétohydrodynamique du problème, les ondes MHD
jouent un rôle essentiel dans la formation des différentes structures résultant de l’interaction
du vent solaire avec une magnétosphère planétaire. Par exemple, comme on peut le voir dans
la figure 2.7 du chapitre 2, le choc est lui-même un front stationnaire de mode rapide. La
magnétopause est un front stationnaire de mode d’Alfvén. Quel rôle joue le mode lent dans
la construction de la magnétosphère d’une planète comme Mercure ?

Figure 4.10 – Figure extraite de Pantellini et al. [2015] présentant une coupe d’une simulation de la
magnétosphère de Mercure, à gauche, et l’évolution de plusieurs paramètres du plasma le long du trait
blanc tracé dans la figure de gauche. Figure de gauche : le vent solaire arrive de la gauche, Mercure est
au centre, et l’on voit la configuration des lignes de champ magnétique colorées en fonction du profil
de pression (voir Pantellini et al. [2015] pour le détail de l’échelle de couleur et des paramètres de la
simulation). A droite : évolution de le densité (trait pointillé mauve), de la pression (trait plein noir),
de la vitesse (trait vert), de l’angle entre le vecteur d’onde et le champ magnétique (bleu) et du champ
magnétique (rouge) dans les unités normalisées de la simulation. Les flèches montrent l’endroit où un
front de mode lent joue un rôle de raréfaction du plasma (accompagné d’une hausse de l’intensité du
champ magnétique, ce qui est conforme à une compressibilité négative, comme prévu pour le mode
lent par l’expression de compressibilité 2.13) puis un rôle de compression.

Nous avons détecté des fronts stationnaires de mode lent dans l’hémisphère sud de Mer-
cure, côté jour, un peu en amont de la magnétopause, et cette première découverte est détaillée
dans Pantellini et al. [2015]. Nous avons en effet montré dans ce papier que les fronts de mode
lent stationnaires jouent un rôle important dans la magnétogaine pour rabattre ou écarter
les lignes de champ magnétique et leur permettre d’épouser le contour défini par la magné-
topause. Les sources de mode lent sont les régions où les lignes de champ magnétique sont
particulièrement “pliées”, souvent proches des zones de reconnexion, mais également juste en
amont du nez de la magnétopause.

Nous avons confirmé la présence de ces fronts stationnaires de mode lent en appliquant
dans nos simulations la méthode d’identification des fronts d’onde MHD développée dans
Pantellini and Griton [2016] (voir Fig. 4.11), en mesurant la compressibilité parallèle le long
d’une direction de forte variation de n et de B (cf Fig.4.12).
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Figure 4.11 – Figure extraite de Pantellini and Griton [2016] présentant une coupe d’une simulation
de la magnétosphère de Mercure. Le vent solaire arrive de la gauche, la zone grise dans le coin en haut
à droite est un bout de la surface de Mercure. Les couleurs montrent le profil de pression p et l’on
voit clairement le choc. Les lignes fines et blanches sont des lignes de champ magnétique et les lignes
épaisses et jaunes sont deux fronts stationnaires de mode lent (solutions de l’équation 2.15). Ces deux
fronts d’onde se propagent dans des directions quasiment opposées avec les vecteurs d’onde k1 et k2,
respectivement. Dans Pantellini and Griton [2016], on spécule que le mode k2 ne peut être alimenté
par la zone source putativement localisée en amont du nez de la magnétopause. En effet, la vitesse de
groupe du mode lent étant dirigée essentiellement le long du champ magnétique, seul le front de k1
semble pouvoir relier la source d’énergie et la zone où le mode lent est observé.

Figure 4.12 – Figure de gauche : même légende que pour la Figure 4.11 mais où seul le front station-
naire de mode lent associé au vecteur d’onde k1 est présenté (ligne épaisse jaune). Figure de droite :
profil de la densité du plasma n, de l’intensité du champ magnétique B, et de la compressibilité pa-
rallèle mesurée C‖ et théorique (cas du mode lent) C‖S le long du trait noir et blanc de la figure de
gauche. On peut noter que la compressibilité parallèle C‖ devient négative et se rapproche de C‖S à
la distance 0.4, suggérant une transition entre une structure dominée par le mode rapide et une autre
dominée par le mode lent.
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4.5 Conclusions sur la structure MHD d’une magnétosphère
sans rotation

L’étude du cas de Mercure est une première étape importante dans notre compréhension
du rôle de la rotation planétaire dans l’interaction du vent solaire avec une magnétosphère
planétaire. En effet, comme je peux clairement négliger la rotation de la planète dans mes
simulations (176 jours pour une journée herméenne (58 jours de rotation sidérale) contre un
cycle de Dungey d’environ trois minutes), ces simulations me permettent de comprendre le
rôle des différents paramètres du vent solaire (nombre de Mach, β, orientation de l’IMF) et
de ceux liés à la planète (par exemple, rôle du modèle de champ magnétique et différences
entre dipôle et quadripôle) en l’absence de rotation planétaire.

Outre l’influence des paramètres du vent solaire, j’ai rappelé le rôle essentiel des modes
MHD dans la structuration de la magnétosphère de Mercure et notamment dans l’organisa-
tion globale du champ magnétique. Par exemple, le mode lent permet d’aligner ou d’écarter
le champ magnétique de la direction de propagation du plasma dans la magnétogaine, comme
le montre la figure 4.13, à partir des possibles sources liées aux zones de reconnexion et à la
zone de compression du plasma en amont du nez de la magnétopause.

Figure 4.13 – Figure extraite de Pantellini et al. [2015] et montrant la structure globale du champ
magnétique dans une simulation de la magnétosphère de Mercure (au centre). Les contours rouges
délimitent les régions de sources ponctuelles de modes lents pouvant être émis perpendiculairement
à l’écoulement sans être advectés. Ainsi, dans la quasi-totalité de la magnétogaine, excepté près du
nez, tout mode lent émis par une source ponctuelle est advecté. Les lignes nommées “compression”
(magenta, tirets larges) montrent la position des fronts de mode lent qui peuvent être des chocs. Les
lignes nommées “rarefaction” (cyan, tirets courts) donnent une position approchée des fronts de mode
lent responsables de la raréfaction du plasma. La “source” (trait plein, vert clair) montre la position
du lieu de génération des modes lents.
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Les enjeux majeurs des simulations actuelles et futures sont d’étudier plus en détail le rôle
du vent solaire sur la forme et les propriétés de la magnétosphère herméenne, notamment lors
du passage de CME (voir par exemple l’étude récente de Exner et al. [2018]). Il sera également
intéressant de sortir du cadre stationnaire pour étudier des simulations dynamiques avec un
vent solaire variable, afin de préparer au mieux l’analyse des futures données de BepiColombo.
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Chapitre 5

Magnétosphère en rotation rapide,
cas stationnaire

But star-gazing is not science. The entrance to astronomy is through
mathematics. You must make up your mind to steady and earnest
work. You must be content to get on slowly if you only get on
thoroughly.

Maria Mitchell, in Maria Mitchell : Life, Letters, and Journals (1896)
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Je poursuis mon étude du rôle de la rotation planétaire en faisant un bond de dix unités
astronomiques dans le Système solaire : Saturne, dont la période de rotation est de dix heures
seulement, présente la particularité – unique dans notre Système solaire – d’avoir un axe
de champ magnétique parfaitement aligné avec son axe de rotation. Nous avons donc là un
exemple de rotateur rapide, certes, mais stationnaire, comme on peut le voir sur la figure 5.1.

Figure 5.1 – Représentation schématique reprise de la figure 2 de l’introduction, illustrant la problé-
matique de l’étude du rôle de la rotation planétaire dans l’interaction du vent solaire avec une planète
dans la configuration de Saturne à l’équinoxe.

Pour comprendre comment la rotation de la planète affecte la structure globale du champ
magnétique et de l’écoulement du plasma dans la magnétosphère, je vais simuler l’interaction
du vent solaire avec une planète qui présente la même configuration que Saturne en ce qui
concerne les deux caractéristiques qui nous intéressent : l’orientation des axes et le paramètre
Υ : je veux en effet comprendre l’interaction du vent solaire avec une planète qui soit un
rotateur rapide stationnaire.

J’ai choisi de considérer un vent solaire moyen au niveau de l’orbite de Saturne et de faire
varier essentiellement deux paramètres : d’une part, l’orientation de l’IMF (en vert sur la
figure 5.1) afin de comparer son influence sur le rotateur rapide par rapport à son influence
sur le rotateur lent et d’autre part la vitesse de rotation de la planète – la grande nouveauté
par rapport au cas présenté au chapitre 4. La configuration présentée dans la figure 5.1, où
l’axe de rotation de la planète est orthogonal à la direction de propagation du vent solaire,
est celle de Saturne à l’équinoxe (au solstice, l’axe de rotation est incliné d’un angle de 27°

par rapport à la normale à l’écliptique).

Au cours de l’été 2017, j’ai effectué plusieurs simulations d’une planète comparable à Sa-
turne, avec des paramètres peu réalistes (ces paramètres sont donnés dans le tableau 5.1). Ces
paramètres ont été choisis car ils permettent d’effectuer une simulation de rotateur rapide
optimisé en terme de temps de calcul, notamment en prenant un rapport α faible, ce qui
réduit la taille du domaine de simulation. Les ingrédients principaux de notre comparaison
avec Saturne (l’alignement de l’axe magnétique avec l’axe de rotation et le caractère de ”rota-
teur rapide”) étant malgré tout conservés, j’ai pu comparer mes simulations aux simulations
publiées depuis vingt ans dans la littérature. Je m’en suis servie pour valider la version de
MPI-AMRVAC adaptée à la simulation de rotateur rapide et pour approfondir ma compré-
hension des phénomènes magnétosphériques liés à la rotation. A partir de la section 5.2, les
simulations présentées ne sont donc pas des simulations de la magnétosphère de Saturne, mais
bien d’un rotateur rapide stationnaire générique.
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5.1 Simulations et modèles de la magnétosphère de Saturne
(ou de Jupiter)

Du point de vue historique, les simulations numériques de l’interaction du vent solaire avec
des planètes magnétisées sont apparues au cours des années 1980, lorsque les ordinateurs sont
devenus suffisamment puissants pour traiter des domaines de simulations suffisamment grands
sur des intervalles de temps suffisamment longs pour atteindre l’état stationnaire. Ces pre-
mières simulations, inspirées du cas terrestre, ont d’ailleurs été répertoriées par Brecht [1985].
Cependant, point de rotation planétaire dans ces simulations ! Il faut attendre la moitié des
années 1990 pour imposer une vitesse de co-rotation au niveau du bord interne des simula-
tions, dans des domaines en trois dimensions. Cet intérêt pour les magnétosphères affectées
par la rotation planétaire a été motivé par l’essor des explorations in situ des planètes géantes
(missions Voyager I et II, Pioneer 10 et 11, Cassini pour Saturne et Galileo (et même Ulysses)
pour Jupiter) et l’arrivée des premières données.

Revenons aux simulations numériques. Les pionniers, comme Miyoshi and Kusano [1997]
ou Ogino et al. [1998] ont commencé par des simulations dans lesquelles l’axe de rotation
planétaire et l’axe du champ magnétique de la planète sont confondus, et perpendiculaires à
un écoulement de vent solaire non magnétisé. A l’époque, ces équipes les ont utilisées comme
une approximation de la configuration de Jupiter, où ces deux axes sont pourtant séparés par
un angle de 10° dans la réalité. Ces travaux de la première heure ont le mérite de présenter les
premières vues en trois dimensions des magnétosphères en rotation rapide et en particulier
de la circulation de plasma dans le plan équatorial (voir en figure 5.2 la figure 2 de Ogino
et al. [1998]). On y retrouve les grandes caractéristiques du schéma de circulation du plasma
proposé par Vasyliunas [1983] (en négligeant, pour simplifier, le champ magnétique du vent
solaire) que l’on peut voir en figure 5.3.

Figure 5.2 – Figure extraite de Ogino et al. [1998], présentant une carte de la pression (échelle de
couleur logarithmique), et la direction de l’écoulement (flèches oranges, dont la longueur dépend de la
vitesse du plasma), dans le plan de l’écliptique d’une simulation de la magnétosphère de Jupiter.
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La figure 5.3 présente le schéma attendu par le théoricien Vasyliunas pour l’écoulement
dans le plan équatorial d’une magnétosphère comme celle de Jupiter [Vasyliunas, 1983], pour
expliquer comment le plasma apporté au système par les sources internes à la magnétosphère
peut être évacué hors de la magnétosphère. En effet, Vasyliunas explique que, dans le cadre
de la magnétohydrodynamique, la vitesse du plasma juste au dessus de l’ionosphère doit être
celle de l’atmosphère neutre présente sous l’ionosphère. A l’équateur, la vitesse de l’atmo-
sphère neutre est donnée par vn = Ωr où Ω est la vitesse angulaire de la planète et r la
distance radiale par rapport au centre de la planète. Théoriquement, les pieds des lignes de
champ magnétique fermées vont alors se déplacer à cette vitesse de co-rotation. Cependant,
un tube de flux de plasma ne peut pas être maintenu indéfiniment loin de la planète à une
vitesse de co-rotation par une tension magnétique dirigée vers la planète. En effet, imaginons
une particule fluide qui évolue en co-rotation suffisamment loin de la planète. La ligne de
champ magnétique associée à cette particule fluide est alors toujours fermée, ses deux pieds
ancrés sur la planète, mais se trouve très étirée. La tension magnétique est alors très forte.
Si elle devient trop forte, alors la ligne se brise et il y a reconnexion, comme c’est expliqué
schématiquement dans la partie droite de la figure 5.3. Cela n’arrive que dans la queue de
la magnétosphère, côté nuit, car côté jour la pression du vent solaire s’ajoute à la tension
magnétique pour contenir les lignes fermées près de la planète. L’écoulement de plasma vers
la queue est appelé “vent planétaire” [Hill et al., 1974, Michel and Sturrock, 1974]. Ce schéma
théorique, très connu dans la communauté des spécialistes des magnétosphères planétaires,
ignore toute interaction avec un champ magnétique interplanétaire et Vasyliunas précise qu’il
n’a aucune idée d’où se trouvent les points “x” (zones de reconnexion) et les lignes magné-
tiques en “o”, et que moult points de ce schéma méritent encore d’être approfondis.

Figure 5.3 – Figure extraite de Vasyliunas [1983], et montrant les caractéristiques principales de
l’écoulement du plasma dans le plan équatorial (à gauche) d’une magnétosphère comme celle de Jupi-
ter, avec un détail de la configuration des lignes de champ magnétique dans quatre coupes méridionales
numérotées de 1 à 4, montrées dans le schéma de gauche. Au niveau de la ligne numérotée 3, on voit
sur la configuration présentée à droite un point “x” et une ligne “o”.

Récemment, Southwood and Chané [2016] ont publié un papier où ils distinguent, dans
un modèle en trois dimensions, le rôle du cycle de Vasyliunas de celui du rôle du cycle de
Dungey (en présence, donc, d’un vent solaire magnétisé). Leur raisonnement montre que
le cycle de Vasyliunas concerne le plasma lourd, produit à proximité de la planète, tandis
que le cycle de Dungey affecte le déplacement du plasma plus léger, originaire du vent so-
laire, qui pénètre dans la magnétosphère à travers les zones de reconnexion (voir la figure 5.4).
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Figure 5.4 – Figure extraite de Southwood and Chané [2016] présentant les rôles distincts des cycles
de Vasyliunas et Dungey dans une vue qui se veut“3D”. La zone en gris clair montre le cycle de Dungey
sur du plasma léger qui vient du vent solaire, entre dans la magnétosphère par une zone de reconnexion
en amont côté matin (représentée par une succession de petites croix noires), passe par dessus le pôle
de la planète et redescend vers le plan équatorial côté nuit. En gris plus foncé, en-dessous, on voit
une partie de la région affectée par le cycle de Vasyliunas et contenant du plasma plus lourd, dont la
source se trouve dans le plan équatorial près de la planète. La zone gris foncé est contenue dans le
plan de l’équateur. Le plasma léger transporté par le cycle de Dungey retombe éventuellement dans
une zone de reconnexion côté nuit (succession de petites croix noires à gauche de la planète sur la
figure). Une partie de ce plasma léger peut alors être accélérée vers la zone de reconnexion en amont.

Côté simulations, quelques années plus tard, Walker et al. [2001] adaptent le code d’Ogino
et al. [1998] pour permettre au vent solaire de transporter du champ magnétique. Miyoshi
and Kusano [2001] font de même avec leur propre code. Ces deux papiers concluent tous deux
que la structure globale de la magnétosphère dépend de l’orientation de l’IMF, comme c’est
le cas pour la Terre ou Mercure. Suivant le survol de Cassini en 2000 puis l’insertion en orbite
kronienne de la sonde en 2005, un certain nombre de simulations de plus en plus élaborées de
Saturne (et parallèlement de Jupiter), ont été publiées : Hansen et al. [2005], Fukazawa et al.
[2007a,b], ou encore Jia et al. [2012] par exemple. Outre l’effet de la rotation planétaire, ces
dernières simulations s’intéressent également au rôle du tore de plasma alimenté par Encelade
ainsi qu’au rôle de l’ionosphère. Jia et al. [2012], en particulier, étudient la magnétosphère
de Saturne au cours d’une simulation de 750 heures (soit 75 rotations de Saturne), au cours
de laquelle les caractéristiques du vent solaire changent quatre fois (pour chacun des quatre
changements, l’orientation de l’IMF est pivotée de 90° dans le plan perpendiculaire à l’éclip-
tique mais également la pression est modifiée).

5.2 Simulations d’un rotateur rapide stationnaire avec MPI-
AMRVAC

Nous travaillons ici sur les résultats de six simulations, dont les paramètres d’entrée sont
résumés dans le tableau 5.1. Dans le tableau, la valeur de Υ (défini par l’équation 1.9 dans le
chapitre 1) permet de se rapporter à l’expression de cette grandeur calculée dans la section
1.3. La valeur Υ = 1.7 est cohérente pour un rotateur rapide dans la configuration de Saturne.
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Tableau 5.1 – Paramètres des simulations utilisés pour l’étude du rotateur rapide stationnaire. L’axe
de rotation planétaire et l’axe magnétique sont dans la direction x. Le vent solaire est dirigé selon la
direction −z. La première lettre du nom de la simulation donne l’orientation de l’IMF, la deuxième
étant “r”, “rr” ou “0” selon que l’on considère un rotateur rapide, très rapide ou un rotateur lent (pas
du tout de rotation) respectivement.

Run IMF α βVS MVS
ωR0

cVS
Υ

Nr nord +x 50 0.5 5 0.5 1.7
Sr sud −x 50 0.5 5 0.5 1.7
Er est +y 50 0.5 5 0.5 1.7
E0 est +y 50 0.5 5 0 0
Err est +y 50 0.5 5 2.5 8.5
Wrr ouest −y 50 0.5 5 2.5 8.5

5.2.1 A propos des symétries liées au choix de l’orientation du champ
magnétique interplanétaire

Le cas d’un vent solaire magnétisé avec un IMF dans la direction nord-sud ou sud-nord
interagissant avec un rotateur rapide a déjà été discuté dans le contexte de simulations MHD
de Jupiter (e.g. Miyoshi and Kusano [2001], Walker et al. [2001], Fukazawa et al. [2005])
et de Saturne (e.g. Hansen et al. [2000], Fukazawa et al. [2007a], Jia et al. [2012]). Lorsque
l’IMF est orienté dans la direction parallèle ou anti-parallèle à l’axe de rotation, la symétrie
est-ouest, qui existe en l’absence de rotation, est brisée par la rotation notamment lorsque
Υ > 1. Cependant, les effets de la rotation sur la magnétosphère restent alors facilement
identifiables (contrairement à un cas où l’IMF serait orienté de manière oblique) car d’autres
symétries sont conservées.

Figure 5.5 – Repère utilisé pour commenter les figures concernant les simulations du rotateur sta-
tionnaire. On parle aussi de “nord”, “sud”, “jour”, “nuit” pour se repérer par rapport à la planète.

En effet, dans le repère présenté en figure 5.5 (où la direction x est celle de l’axe de
rotation, z est la direction opposée à celle de la propagation du vent solaire, et y complète
un repère cartésien orthonormé direct), si l’IMF est orienté selon la direction ±x, alors le
système présente une symétrie nord-sud pour tous les champs scalaires (e.g. pour la pression,
on a p(−x, y, z) = p(x, y, z)). Pour les champs vectoriels, on a les relations suivantes pour
les composantes du champ magnétique et celles de la vitesse, la différence entre v et B
venant du fait que le premier est un vecteur, alors que le deuxième est un pseudo vecteur (les
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CHAPITRE 5. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE,
CAS STATIONNAIRE

propriétés de symétrie des vecteurs et des pseudo-vecteurs sont illustrées par la figure 5.6) :
Bx(−x) = Bx(x), By,z(−x) = −By,z(x), vx(−x) = −vx(x) et vy,z(−x) = vy,z(x).

Figure 5.6 – Schéma permettant d’illustrer la différence entre les propriétés de symétrie d’un pseudo-
vecteur (en rouge, qui pourrait être par exemple le champ magnétique B ou le moment angulaire) et
celles d’un vecteur normal (en bleu, la vitesse fluide u). Les petites mains droites ou gauches sont là
pour montrer comment la symétrie par rapport au plan rose joue sur le sens direct ou indirect lié au
pseudo-vecteur, en fonction que celui-ci soit parallèle ou orthogonal au plan de réflexion. Si le vecteur
rouge représente par exemple le champ magnétique, la petite main indique l’orientation du courant
autour de ce champ magnétique.

5.2.2 Résultats des simulations “Nr” et “Sr”

Une coupe méridienne de la configuration des lignes de champ magnétique dans nos simu-
lations “Nr” et “Sr” est présentée en figure 5.7. Même si la rotation de la planète joue un rôle
non négligeable dans la structure globale de la magnétosphère (voir plus loin), la figure 5.8
montre que l’orientation de l’IMF continue d’avoir une influence forte sur la magnétosphère.
Ici, le champ magnétique de la planète sort par le pôle nord et rentre par le pôle sud. Dans
le cadre de gauche, dans la simulation où l’IMF est orienté vers le nord, la reconnexion ma-
gnétique a lieu au nez de la magnétopause, où les lignes de l’IMF reconnectent avec le champ
magnétique planétaire, mais aussi dans la queue de la magnétosphère, côté nuit, où ces mêmes
lignes d’IMF connectées à la planète vont se déconnecter définitivement, exactement comme
dans le modèle de Dungey [1961] pour le cas sans rotation (mais on peut rappeler ici que,
sur la Terre, le champ magnétique est dirigé du sud vers le nord, et donc que le cycle de
Dungey a lieu quand l’IMF est orienté vers le sud). Dans le cadre de droite, c’est-à-dire dans
la simulation où l’IMF est orienté vers le sud, on observe que les zones de reconnexion sont
concentrées au-dessus des pôles nord et sud de la planète, légèrement vers la queue, comme
le montrent les régions colorées du jaune au rouge en fonction de l’intensité faible à très
faible du champ magnétique (i.e. inférieur à 1 dans les unités normalisées du code). On re-
marque qu’il n’y a pas de zones de reconnexion dans la queue de la magnétosphère, ce qui
permet aux lignes fermées de se tenir deux fois plus loin de la planète côté nuit. Notons que,
comme dans nos simulations, la reconnexion est purement numérique, la position des zones
de reconnexion peut changer légèrement en fonction de la résolution de la grille de simulation.

On mesure la position sub-solaire de la magnétopause à RMP = 1.8R0 du bord interne (R0
est le rayon du bord interne du domaine de simulation, en rose sur les différentes figures de
cette section). Cette valeur est proche de celle que l’on peut estimer en utilisant l’équation 1.6
(basée sur l’équilibre de la pression dynamique du vent solaire et la pression magnétique du
champ planétaire) qui nous donne RMP = 2R0. Cela correspond aussi à la position mesurée
dans les simulations de Jia et al. [2012] si l’on compare notre R0 à la distance du centre de
Saturne où le champ magnétique planétaire tombe à 50 nT (et où donc le α ' 50 pour un
IMF d’intensité 1 nT), qui correspond à sept rayons de Saturne.
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Figure 5.7 – Organisation des lignes de champ magnétique dans une coupe méridienne traversant
le centre et contenant la direction de propagation du vent solaire, dans le cas de la simulation où
l’IMF est orienté vers le nord (à gauche) et dans le cas où l’IMF est orienté vers le sud (à droite). Les
régions colorées en jaune-rouge montrent les endroits où le champ magnétique est faible à très faible,
témoignant ainsi de la position des zones de reconnexion. La magnétopause, qui délimite les lignes
planétaires fermées, est clairement visible sur les deux figures. On pourra noter que les nuances de
gris n’ont aucune valeur quantitative et ne sont là que pour rendre plus visible la structure du champ
magnétique.

La portion de la surface du bord interne couverte par les lignes de champ magnétique ou-
vertes (autrement dit connectées à l’IMF), est plus étendue dans le cas où l’IMF est orienté
vers le nord. C’est un résultat que l’on retrouve dans d’autres simulations, par exemple celles
publiées par Hansen et al. [2000]. Dans le cas où l’IMF est orienté vers le sud, la position
“polaire” des sites de reconnexion force les lignes de champ magnétique transportées par le
vent solaire à se reconnecter très rapidement avec le champ magnétique du vent solaire côté
nuit, les faisant passer directement de “contourner la planète côté jour” à “contourner la pla-
nète côté nuit”. L’angle solide couvert par les lignes de champ magnétique ouvertes est alors
de quelques degrés seulement, comme l’ont trouvé également Hansen et al. [2000] et Jia et al.
[2012].

Lorsque l’axe de rotation et l’axe du champ magnétique planétaire sont alignés, on peut
atteindre un état stationnaire. Dès lors, on peut suivre la trajectoire d’une particule fluide en
utilisant l’état de la simulation à un temps t quelconque. Ainsi une particule fluide se trouvant
en x à l’instant t se déplacera de δx = u(x)δt au cours de l’intervalle de temps δt pour se
retrouver en x + δx à l’instant t + δt. Un exemple de trajectoire de particule fluide suivie
sur un temps long est montrée dans la figure 5.8. On observe sur la figure que la particule se
connecte magnétiquement à la planète au temps t = 0 avant de s’en déconnecter au temps
tD = 7 en unités de temps de la simulation : une illustration et une mesure du cycle dit
de Dungey. Pendant ce cycle, le pied d’une ligne de champ magnétique connectée à l’IMF
voyage le long de la surface du bord interne de la simulation de 58° de latitude côté jour à
39° de latitude côté nuit (voir aussi figure 5.11). Pour comparaison, une rotation complète de
la planète a lieu en temps 2π/ω = 12.57, c’est-à-dire presque deux fois plus long que tD, une
indication claire que la rotation n’est pas un facteur négligeable.

Walker et al. [2001] et Miyoshi and Kusano [2001] ont tous deux démontré que la structure
globale de la magnétosphère dépend fortement du processus de reconnexion, même dans le
cas d’une planète en rotation rapide. En effet, alors que la seule différence entre nos deux
simulations est l’orientation sud-nord ou nord-sud de l’IMF, l’écoulement à l’intérieur de la
magnétopause est très différent d’une simulation à l’autre, comme on peut le voir sur la figure
5.9.
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Figure 5.8 – Configuration, en deux dimensions, du champ magnétique comme dans la figure 5.7,
pour la simulation où l’IMF est orienté vers le nord. La ligne verte représente la trajectoire d’une
particule fluide. Les nombres jaunes donnent une indication de la durée après que la ligne de champ
magnétique sur laquelle se trouve la particule fluide se soit reconnectée avec le champ magnétique de
la planète à t = 0.0. On voit que la particule fluide se reconnecte à nouveau avec l’IMF à t = 7, une
mesure de la durée tD du cycle de Dungey.
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Figure 5.9 – Circulation du plasma dans le plan équatorial de nos deux simulations, celle où l’IMF
est orienté vers le nord (à gauche) et celle où l’IMF est orienté vers le sud (à droite). Les flèches
vertes indiquent le sens de l’écoulement. Les indications concernant le temps local permettent de se
repérer : “noon” pour midi, “dusk” pour le crépuscule, “midnight pour minuit et “dawn” pour l’aube.
Comme pour le champ magnétique dans les figures précédentes, les niveaux de gris n’ont aucune valeur
quantitative et ne sont là que pour mettre en avant la direction de l’écoulement.

Dans le cas où l’IMF est orienté vers le nord, on observe une frontière nette, associée à
la reconnexion côté nuit, à environ 1.2R0 du bord interne et qui s’étend de 20h00 du temps
local à 5h00. Cette frontière sépare le plasma en rotation près de la planète, du plasma qui
s’écoule vers la queue. On la retrouve dans la description de la dynamique du plasma magné-
tosphérique dans la magnétosphère de Saturne faite par Cowley et al. [2004]. Aux extrémités
de la frontière, on observe des régions où les directions opposées d’écoulement conduisent à
la formation de tourbillons de Kelvin-Helmotz (également étudiés par Walker et al. [2001] et
Fukazawa et al. [2007b]).

La formation de ces tourbillons n’est pas empêchée par la tension magnétique, car dans
ces endroits le champ magnétique est orthogonal au plan équatorial (et donc à l’écoulement).
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Lorsqu’on a analysé plus en détail ces tourbillons, notamment en y injectant des particules
fluides, nous avons constaté qu’une particule fluide capturée par l’un de ces tourbillons y reste
confinée très longtemps en tournoyant autour du centre du tourbillon, avant d’être expulsée
très rapidement vers les pôles le long des lignes de champ. A la fin, la particule fluide en
question termine sa course sur le bord interne à de hautes latitudes.

On note qu’il n’y a pas de tourbillon visible dans le plan équatorial de la simulation où
l’IMF est orienté vers le sud (cadre de droite de la figure 5.9). On peut imaginer que dans ce
cas (et par rapport à l’autre simulation), l’écoulement côté nuit se fait essentiellement vers
la queue, partout dans la région du “soir” en temps local, contrairement à l’autre simulation
où l’on observe également un écoulement dirigé vers la planète en provenance de la ligne de
reconnexion. Ceci a pour effet d’atténuer suffisamment les gradients de vitesse pour empêcher
la croissance d’un tourbillon de Kelvin-Helmoltz. Un tel tourbillon aurait davantage de chance
de nâıtre côté matin, où des écoulements de directions opposées sont présents.

Sur la vitesse de co-rotation : Une autre question intéressante est celle de la vitesse du
plasma en rotation par rapport à la vitesse de co-rotation rigide. En effet, observons la figure
5.10, qui montre la circulation du plasma dans le plan équatorial, exactement comme dans
la figure 5.9, mais où l’on a colorisé la zone proche de la planète en rouge si |v|/vcorot < 1
et en bleu dans le cas contraire. On remarque tout d’abord que le contraste des couleurs est
plus important dans le cas où il y a reconnexion au nez de la magnétopause et dans la queue,
comme si les phénomènes de reconnexion forçaient une plus forte modulation de la vitesse
d’écoulement autour de la planète. Globalement, dans les deux simulations, le plasma est en
sous-co-rotation dans l’après midi et la soirée du temps local avant de passer en sur-co-rotation
un peu avant minuit. Côté jour, on repasse en sous co-rotation après midi. Qualitativement,
on retrouve des observations similaires dans des simulations MHD antérieures (voir Ogino
et al. [1998], Miyoshi and Kusano [2001], Walker and Ogino [2003], Jia et al. [2012]). On peut
donc conclure que la vitesse du plasma dans le plan équatorial est fortement dépendante de
l’orientation du IMF.

Figure 5.10 – Zoom sur la partie centrale de chacune des images de la figure 5.9, mais où la partie
centrale est coloriée en fonction du rapport |v|/vcorot. Comme l’échelle de couleur est la même pour les
deux figures, on pourra noter que l’intensité des couleurs n’est pas la même dans les deux simulations :
dans le cas où l’IMF est orienté vers le nord et où il y a un cycle de Dungey, les vitesses sont plus
importantes du fait des zones de reconnexion.

Comment expliquer la vitesse de sur-co-rotation que nous observons de minuit à midi,
dans la zone où l’écoulement est maintenu près de la planète par la co-rotation ? Du point de
vue de la simulation, cette sur-co-rotation est nécessaire pour entretenir la stationnarité de
la simulation : la zone quasi-circulaire autour de la planète, dans le plan équatorial, au sein
de laquelle la vitesse de l’écoulement a une composante radiale très petite devant la vitesse

70
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azimutale, atteint un état stationnaire. Hors, si l’on est dans une situation stationnaire avec
un écoulement en sous-co-rotation côté soir, alors forcément l’écoulement doit accélérer par
rapport à la vitesse de co-rotation rigide côté matin, afin de garder l’ensemble en co-rotation
stationnaire. Seulement, la zone en sur-co-rotation semble plus grande que la zone en sous-co-
rotation. Comme j’ai commencé à l’expliquer dans le paragraphe précédent, cette accélération
du plasma après minuit est sans doute aussi liée à la reconnexion dans la queue et à la magné-
topause, une reconnexion de type “Dungey”, entre le champ magnétique planétaire et l’IMF
dans le vent solaire. Cette hypothèse est avancée notamment par Thomsen et al. [2015], qui
compare les résultats de simulation de Jia et al. [2012] avec des données mesurées par Cassini.
La sous-co-rotation générale constatée grâce à l’analyse des données Cassini est essentielle-
ment due à la présence de sources internes de plasma provenant d’Encelade, source interne
qui n’est pas présente dans notre simulation. Les résultats et la discussion sur la co-rotation
présentée par Arridge et al. [2011] permettent de replacer la problématique de la co-rotation
dans le plan équatorial de Saturne dans le cadre de l’analyse des données de Cassini et des
différentes études théoriques citées dans ce papier.

Circulation au bord interne : Comme nous en avons déjà discuté dans le chapitre 3,
au bord interne, la vitesse du plasma que l’on impose à la vitesse de co-rotation (on impose
que la vitesse radiale au bord interne soit nulle). En raison de la résolution finie de la grille,
l’écoulement horizontal s’écarte rapidement de la co-rotation lorsqu’on s’éloigne de la surface.
Ceci implique un champ électrique résistif (u− vcorot)×B dans le repère en co-rotation. Si,
comme l’illustre la figure 5.11, le plasma n’est pas exactement en co-rotation près du bord,
cela signifie qu’il y a une résistivité (numérique) implicite et donc une ionosphère dans le
système. C’est a priori une résistivité de type Pedersen car perpendiculaire à B (Hall n’est
pas possible en MHD). On n’a pas pu vérifier si le code génère également une résistivité
parallèle à B (probablement oui) dont la trace est la composante parallèle à B de ∇ × B
(malheureusement difficile à calculer). Quoiqu’il en soit, l’écoulement qui en résulte au niveau
du bord interne s’avère très dépendant de l’orientation de l’IMF dans la simulation, comme
on peut le voir sur la figure 5.11.

Figure 5.11 – Vue polaire de la circulation du plasma près du bord interne pour l’IMF orienté vers
le nord (à gauche) et l’IMF orienté vers le sud (à droite). Les zones où les vitesses sont élevées sont
en rouge et celles où les vitesses sont très faibles sont en bleu. Les flèches blanches indiquent le sens
de circulation.
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Dans le cas où l’IMF est orienté vers le nord, c’est-à-dire dans le cas où l’on observe un
cycle de Dungey, les lignes de champ magnétique ouvertes couvrent une large région autour de
chacun des pôles. La circulation au bord interne s’organise autour d’un couloir d’écoulement
dirigé vers la queue. De part et d’autre de ce couloir, des tourbillons se forment. On retrouve
alors grossièrement le schéma présenté par Cowley [1982] pour la Terre, ce qui montre bien
que la circulation du plasma n’est affectée par la rotation que près de l’équateur et que le
cycle de Dungey domine aux latitudes moyennes et hautes. Par contre, dans la simulation
où l’IMF est orienté vers le sud, et donc où il n’y a pas de cycle de Dungey, la circulation
au bord interne n’est quasiment pas affectée par la présence de lignes de champ magnétique
ouvertes. L’écoulement est alors dominé par la rotation, et s’organise autour d’un tourbillon
polaire net légèrement déplacé vers l’aube. On ne montre qu’un des deux pôles puisque par
construction l’autre pôle présente la même chose par symétrie nord-sud du problème.

Quel est le lien entre les tourbillons (ou zones de forts ralentissements en bleu) de la figure
5.11 et les tourbillons de la figure 5.9 ? Nous avons voulu suivre des “particules fluides” dans
la simulation afin de mieux comprendre le lien entre la circulation dans le plan équatorial et
la circulation au bord interne. Nous avons donc étudié le parcours de cinq particules fluides
partant du plan équatorial de cinq endroits différents (on montre ces trajectoires dans la figure
5.12). On observe, dans la figure 5.12.a, qu’une particule fluide partant côté soir, à mi-chemin
entre la magnétopause et le bord interne de la planète, va faire le tour de la planète puis,
un peu après midi, va sortir du régime de Vasyliunas pour s’écouler dans la magnétogaine
en restant dans le plan équatorial. Par contre, en partant à 3 heures temps local du matin,
comme c’est le cas dans la figure 5.12.b, la particule fluide quitte le plan équatorial un peu
avant midi, comme aspirée par le cycle de Dungey, puis retombe sur la planète après avoir
contourné le tourbillon à droite du couloir de Dungey sur la partie gauche de la figure 5.11.
Dans le cas de la figure 5.12.c, on note que la particule fluide est aspirée par le tourbillon que
l’on voyait sur la figure 5.9, côté soir de la planète. Au bout d’un long moment, la particule
fluide sort du tourbillon et tombe sur la planète au niveau de la zone très lente que l’on
voit à gauche du couloir de Dungey sur la partie gauche de la figure 5.11. Enfin, les cas d
et e montrent deux autres cas de trajectoire où la particule fluide quitte la proximité de la
planète, soit en passant au dessus du pôle par le couloir de Dungey, soit en sortant de la
magnétopause par la zone de reconnexion en amont. On voit donc ainsi comment faire le
lien entre la circulation dans le plan équatorial et la circulation au bord interne. On retrouve
les conclusions générales de Southwood and Chané [2016] (voir la figure 5.4) même sans la
notion de plasma “lourd” ou “léger”, puisque nous n’avons pas plusieurs espèces d’ions dans
nos simulations.

5.2.3 Résultats de la simulation “Er”

Contrairement au cas où l’IMF est orienté vers le nord ou le sud mais parallèlement à
l’axe de rotation de la planète, l’orientation de l’IMF configurée orthogonalement à la di-
rection de propagation du vent solaire et à l’axe de rotation de la planète a été beaucoup
moins discutée dans la littérature. Cette configuration a été traitée dans le cas de la Terre
(qui n’est pas considérée comme un rotateur lent) et de Saturne par Gombosi et al. [2000]
et Hansen et al. [2000]. Plus récemment, Jia et al. [2012] ont publié une simulation au cours
de laquelle l’orientation de l’IMF est tournée trois fois de 90°, mais cette simulation mélange
plusieurs ingrédients puisque la densité du vent solaire change également, et qu’un tore de
plasma de plusieurs espèces d’ions est présent, ce qui rend difficile toute comparaison avec
des simulations plus simples.

Nous avons choisi de repartir de notre Saturne simplifié pour étudier la configuration
intermédiaire entre orientation purement nord-sud ou sud-nord. Cela nous a permis de réflé-
chir au fait que, pour des raisons de symétrie, les configurations de deux simulations dont la
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Figure 5.12 – Vue polaire de la circulation du plasma près du bord interne (flèches noires sur le
bord interne en rose) et dans le plan équatorial (la carte de couleur est alors celle de la valeur de
la vitesse du plasma), avec la trajectoire d’une particule fluide dans cinq cas de position initiale de
ladite particule fluide. On trace en blanc les lignes de champ magnétique le long de la trajectoire de
la particule fluide, elle-même coloriée en fonction du temps (plus l’on va vers le rouge, plus le temps
a passé).

seule différence est l’orientation est-ouest ou ouest-est, i.e. orthogonalement à la direction de
propagation du vent solaire, sont équivalentes.
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En effet, la seule chose qui change alors entre ces deux cas est l’orientation du champ
magnétique dans le vent solaire. Or, si une configuration n’est que la version miroir d’une
autre configuration, les deux sont équivalentes. Pour vérifier si tel est le cas il est nécessaire
de considérer les règles de transformation des vecteurs et des pseudo-vecteurs lors d’une
réflexion. Celles-ci sont illustrées dans la figure 5.6. On notera également que les équations de
la MHD sont invariantes par conjugaison des charges. La conjugaison des charges peut-être
vue comme la conséquence de l’inversion des charges des ions et des électrons. Dans le cadre
de la MHD, la conjugaison de charges implique une inversion du courant : j −→ −j et par
conséquent, en suivant la loi d’Ampère, du champ magnétique : B −→ −B, mais sinon toutes
les quantités fluides restent inchangées. Cette propriété permet de comprendre la plus grande
symétrie du cas sans rotation dans la figure 5.14 par rapport aux deux cas avec rotation.
Ainsi, la simulation où l’IMF est orienté dans la direction est-ouest est la version miroir par
rapport à une réflexion au plan x = 0 de celle avec l’IMF dans la direction ouest-est. En effet,
suivant les règles de la figure 5.6, le moment magnétique et le moment angulaire de la planète
(des pseudo-vecteurs) étant perpendiculaires au plan x = 0, ils restent inchangés suite à une
réflexion sur ce même plan. Dans nos simulations, on peut noter qu’il n’y a plus de stricte
symétrie nord-sud, et les écoulements méridionaux traversant le plan équatorial sont possibles
(on note que vx(x = 0) 6= 0 au sein de la magnétopause, voir la figure 5.13). Ces écoulements
méridionaux présentent des directions opposées dans le cas de l’IMF vers l’ouest ou vers l’est,
comme on peut le voir sur la figure 5.13, une simulation où l’IMF est orientée d’est en ouest,
conformément aux règles de symétrie énoncées dans la figure 5.6, et où la vitesse angulaire
est 5 fois plus rapide que pour les simulations mentionnées dans la section précédente.

north

north

dusk

dusk

dawn

dawn

dusk

dusk

dawn

dawn

noon

noon

y

x

z
Figure 5.13 – Colonne de gauche : circulation de plasma dans le plan équatorial des simulations Err
(en haut) et Wrr (en bas), avec des régions colorées en bleu quand la composante orthogonale au plan
équatorial de l’écoulement est orientée vers l’hémisphère sud ou en rouge quand elle est dirigée vers
l’hémisphère nord. A droite, pour chacune des simulations, la configuration du champ magnétique
dans le plan z = 0, avec le Soleil derrière la planète et le vent solaire qui se propage en sortant de la
figure. Les zones de reconnexion sont colorées en jaune-rouge comme dans la figure 5.7. On note la
stricte symétrie des deux simulations par rapport au plan x = 0.
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5.2.4 Effet de la vitesse de rotation de la planète

La figure 5.14 montre, dans la colonne de gauche, la circulation du plasma dans le plan
équatorial (x = 0) des simulations E0, Er et Err (voir Table 5.1) c’est-à-dire trois simulations
où l’IMF est orienté d’ouest en est, mais où la vitesse de la planète diffère : pour E0, la pla-
nète ne tourne pas ; pour Er, la vitesse angulaire est celle du rotateur rapide considéré dans
la sous-section précédente, et Err est un rotateur très rapide (5 fois plus que le précédent).
Dans la colonne de droite, on montre la configuration du champ magnétique dans une coupe
prise dans le plan méridien z = 0 (le Soleil est derrière la feuille, et le vent solaire se propage
vers vous).
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Figure 5.14 – Même légende que la figure précédente pour ce qui est des colonnes de gauche et de
droite. De bas en haut, on présente les simulations E0 (pas de rotation planétaire), Er (rotateur rapide)
et Err (rotateur très rapide).

Sans surprise, dans le cas où la planète ne tourne pas, l’écoulement du plasma dans le
plan équatorial est parfaitement symétrique par rapport au plan y = 0. Même les zones de
reconnexion, que l’on voit dans le cadre en haut à droite en rouge, présentent une structure
symétrique par rapport au centre du domaine, et s’organisent autour de deux points diamé-
tralement opposés, une latitude moyenne dans l’hémisphère nord côté soir et à une latitude
moyenne identique dans l’hémisphère sud du côté de l’aube. On note la stricte symétrie des
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deux simulations par rapport au plan x = 0. Cette symétrie s’explique par le fait que l’écoule-
ment dans le cadrant opposé par rapport à l’axe z est obtenu par une réflexion au plan x = 0,
suivi d’une réflexion au plan y = 0, suivi d’une inversion de charge (ce qui renverse tous les
champs magnétiques). Dans le cas où la planète possède un moment angulaire, cette symétrie
est brisée par le fait que ce dernier n’est pas affecté par l’inversion de charge. L’asymétrie
induite par la rotation est d’autant plus forte que la rotation est rapide, comme l’atteste le
panneau en bas à droite de la figure 5.14 dans lequel on observe que la zone de reconnexion
dans l’hémisphère sud est nettement plus étendue que la correspondante dans l’hémisphère
nord.

Dans le cas où la vitesse angulaire de la planète est non-nulle, l’asymétrie est à la fois
dans le plan y = 0 et dans le plan z = 0, même si les zones de reconnexion ne changent
pas beaucoup par rapport au cas où la planète ne tourne pas. On constate également sans
surprise que, lorsqu’on augmente (d’un facteur 5) la vitesse angulaire de rotation, alors la
région où le plasma est en co-rotation autour de la planète s’élargit. L’asymétrie des zones
de reconnexion s’accrôıt également. C’est un effet réel, comme expliqué ci-dessus, mais c’est
également un effet de projection du fait que l’on considère ici une coupe en deux dimensions
d’un champ magnétique en trois dimensions.

5.3 Conclusions sur le cas d’une magnétosphère en rotation
rapide stationnaire

Dans notre étude du rôle de la rotation planétaire dans l’interaction du vent solaire avec
les magnétosphères planétaires, le cas de la configuration de Saturne est un cas d’école in-
téressant car, tout rotateur rapide qu’il est, l’angle nul entre son axe de rotation et son axe
magnétique en fait un cas stationnaire. Cette stationnarité nous a permis d’étudier l’influence
de la rotation dans des plans judicieusement choisis nous permettant de profiter des diffé-
rentes symétries offertes par cette configuration.

Nous avons donc montré ici – à la fois en nous référant à des travaux antérieurs et à nos
propres simulations – que, dans le cas d’un rotateur rapide stationnaire, le rôle de l’orienta-
tion de l’IMF est toujours important. La circulation au bord interne, quoique affectée par la
rotation de la planète, est en effet très différente selon que la reconnexion est favorable au
nez de la magnétopause et dans la queue, ou qu’elle est favorable plutôt au dessus des pôles.
La circulation du plasma dans le plan équatorial est elle aussi affectée par le lieu des zones
de reconnexion. Dans le cas où l’IMF est orienté vers le nord et qu’on observe un cycle de
Dungey, on remarque en effet une frontière très nette au niveau de la zone de reconnexion
côté nuit, frontière entre l’écoulement qui est dirigé vers la planète et l’écoulement dirigé vers
la queue, le fameux “vent planétaire”. Dans le cas où l’IMF est orienté vers le sud, il n’y a
plus de cycle de Dungey et l’écoulement côté nuit ressemble davantage au schéma proposé
par Vasyliunas en 1983. On constate enfin la grande différence de la structure de l’écoulement
dans le plan équatorial, suivant l’orientation de l’IMF.

Enfin, nous avons approfondi notre étude du rôle de la rotation planétaire en comparant
trois simulations différentes uniquement par la vitesse de rotation planétaire, afin de pouvoir
comparer la circulation du plasma dans le plan équatorial dans le cas d’un rotateur lent (pas
de rotation planétaire), d’un rotateur rapide comparable à Saturne puis un rotateur cinq fois
plus rapide. Nous avons constaté que la zone où la force centrifuge domine la circulation du
plasma est alors élargie, avec une augmentation des différences entre les zones de reconnexion
nord et sud.

La comparaison avec des simulations ou des modèles de Saturne présentée ici se borne
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CHAPITRE 5. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE,
CAS STATIONNAIRE

volontairement à des aspects qualitatifs car, dans la réalité, la magnétosphère de Saturne
est forcément plus complexe que dans une simulation MHD. Par exemple, les rôles respectifs
de l’interaction avec le vent et de la rotation planétaire sont étudiés en détail par Cowley
et al. [2004] par le biais des courants ionosphériques. De plus, l’orientation et l’intensité de
l’IMF au niveau de Saturne sont loin d’être constantes [Jackman et al., 2004], comme je l’ai
rappelé au chapitre 1, et même si la taille caractéristique de la magnétosphère kronienne
est grande, les variations du vent solaire empêchent la stationnarité de la magnétosphère
de Saturne, tout comme la présence de la source interne de plasma Encelade. D’autre part,
je n’observe pas les ”Periodic Planetary Oscillations” (PPO) remarquées dans les données
de Cassini [Provan et al., 2018], et qui pourraient être liées à la modulation de la couche de
courant dans la queue de la magnétosphère [Cowley and Provan, 2017]. Dans la réalité, la pré-
sence ou l’absence de reconnexion magnétique dans la queue magnétosphérique de Saturne
pourraient davantage être liées à des changements de pression dynamique du vent solaire
qu’à des brusques changements de l’orientation de l’IMF [Cowley et al., 2005]. Voici quelques
exemples des problématiques soulevées par la mission Cassini au cours de ses treize années
d’exploration de la magnétosphère de Saturne, et sans parler de tous les phénomènes ciné-
tiques ou encore liés à l’interaction du plasma avec les poussières.

Les simulations présentées dans ce chapitre sont donc celles d’un rotateur rapide station-
naire, qui m’ont permis de tester les modifications apportées à MPI-AMRVAC pour pouvoir
utiliser un champ magnétique de référence dépendant du temps. En effet, si les modifica-
tions mentionnées dans le chapitre 3.4 sont codées correctement, les termes en rouge dans les
équations (3.8–3.9) doivent s’annuler. Ces simulations d’un rotateur rapide m’ont permis de
vérifier cela et, en m’inspirant de l’exemple de Saturne, d’étudier la structure globale de la
magnétosphère d’un rotateur rapide stationnaire.
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CHAPITRE 5. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE,
CAS STATIONNAIRE

78



Chapitre 6

Magnétosphère en rotation rapide,
orientation quelconque de l’axe de
rotation et de l’axe magnétique

Je suis de ceux qui pensent que la science est d’une grande beauté.

Marie Curie
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Dans le chapitre précédent, j’ai abordé le cas d’un rotateur rapide stationnaire, incarné
essentiellement par Saturne. Que se passe-t-il pour un rotateur rapide dans le cas où l’axe
magnétique n’est pas confondu avec l’axe de rotation de la planète ? Et que devient la confi-
guration de la magnétosphère lorsque l’angle d’attaque (ou autrement dit, l’angle entre la
direction de propagation du vent solaire et l’axe du dipôle magnétique) change au cours du
temps ? Schulz and McNab [1996] montrent comment la configuration des lignes ouvertes et
fermées au sein d’une magnétosphère statique change en fonction de l’angle d’attaque (une
sélection de la figure 3 de Schulz and McNab [1996], trouvée dans le chapitre 7 de Keiling
et al. [2015], est présentée en figure 6.1). Une étude du même genre a été effectuée par Masters
[2014].

Figure 6.1 – Schémas tirés de Schulz and McNab [1996] présentant la configuration en deux di-
mensions d’une magnétosphère pour différents angles d’attaque. On peut noter que dans le cas de
l’inclinaison de 90°, la couche de courant représentée par la ligne pointillée forme un plan, coincé entre
les deux lobes de lignes ouvertes, tandis que dans le cas de l’inclinaison de 0° la couche de courant
forme un tube, et l’on voit donc deux lignes pointillées distinctes sur la partie en haut à gauche de la
figure.

Dans la série des objets visités in situ par une sonde spatiale, nous avons la chance
d’avoir une magnétosphère présentant une variation permanente de l’angle d’attaque, à la
fois au cours de sa journée et de son année : c’est la magnétosphère d’Uranus. Je me suis
donc inspirée de la configuration d’Uranus pour étudier le cas d’un rotateur rapide dans une
configuration quelconque de ses axes.

6.1 La configuration particulièrement asymétrique d’Uranus

La planète de Sir William Herschel, découverte en 1781, est décidément la planète la plus
rebelle du Système solaire. Orbitant à vingt unités astronomiques du Soleil, Uranus tourne
sur elle-même en 17.2 h [Bagenal, 1992], autour d’un axe dont l’obliquité est de 97°. Contraire-
ment aux autres planètes, l’axe de rotation d’Uranus est donc quasiment contenu dans le plan
de l’écliptique au lieu d’y être plus ou moins orthogonal. Si on ajoute à cela l’angle de 60° qui
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sépare l’axe magnétique de l’axe de rotation, on constate que l’angle d’attaque du champ ma-
gnétique d’Uranus va changer constamment au cours de la journée uranienne (voir figure 6.2).

Figure 6.2 – Schéma simplifié, publié dans Miner [1990] de la configuration du champ magnétique
d’Uranus, dont l’axe est séparé de l’axe de rotation par un angle de 58.6°, soit environ 60°. On note
que l’axe de rotation, sur ce schéma, est très proche de la direction Soleil-planète, ce qui correspond
à la configuration au solstice, au moment du survol de la sonde Voyager II.

Du fait de l’obliquité de la planète, l’intervalle de valeurs que peut prendre l’angle d’at-
taque évolue drastiquement au cours de l’année uranienne (qui dure quatre-vingt quatre ans
terrestres), comme on peut le voir sur la figure 6.3, en comparant cette évolution à celle de
la Terre ou de Neptune (dont l’inclinaison du champ magnétique est de 46.9° et l’obliquité
de 30°). On s’attend donc à ce que la configuration de la magnétosphère d’Uranus change
non seulement au cours de l’année (on parlera de “configuration solstice” ou “configuration
équinoxe” par exemple), ceci étant dû à l’orientation de l’axe de rotation par rapport à la
direction Soleil-Uranus, mais aussi au cours de la journée uranienne du fait du grand angle
entre l’axe de rotation et l’axe magnétique de la planète.

La plupart des études publiées sur la magnétosphère d’Uranus sont focalisées sur la confi-
guration “solstice”, ce qui s’explique facilement du fait que c’était effectivement dans cette
configuration que se trouvait Uranus en janvier 1986 lors de l’unique survol d’Uranus de l’his-
toire par la sonde spatiale Voyager II (NASA), comme on peut le voir sur la figure 6.4. C’est
à l’occasion de ce survol que le champ magnétique a été mesuré pour la première fois [Ness
et al., 1986].

Le papier de Behannon et al. [1987] dresse un état des lieux des connaissances sur la
queue magnétosphérique d’Uranus au solstice à partir des données de la sonde Voyager II, à
l’exemple du profil de champ magnétique mesuré le long de la trajectoire de la sonde (comme
on peut le voir sur la figure 6.5). En se basant sur des modèles théoriques (comme ceux de
Siscoe [1971], Hill et al. [1983], Voight et al. [1983], Isbell et al. [1984]), Behannon et al. [1987]
concluent que la magnétosphère d’Uranus doit être gouvernée par trois types de phénomènes
physiques : 1) par l’interaction avec l’IMF, 2) par l’entrée de plasma provenant du vent solaire
ou de source magnétosphérique, et/ou 3) comme une conséquence directe de la vitesse finie
des ondes MHD à communiquer la rotation du dipôle au reste de la queue magnétosphérique.
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Figure 6.3 – Figure extraite de Keiling et al. [2015] et adaptée de Lepping [1994], présentant l’évolu-
tion le long d’une orbite de l’angle entre la direction Soleil-planète et l’axe de rotation de la planète
(trait plein noir). On peut aussi y voir l’intervalle que prend la valeur de l’angle d’attaque du champ
magnétique (zone grisée) au cours de l’année pour la Terre (en haut), Uranus (au milieu) et Neptune
(en bas).

Figure 6.4 – Orientation du champ magnétique par rapport à l’axe de rotation en fonction de la
position orbitale. On remarque qu’en 1986, lors du survol de Voyager II, la planète était à son solstice
(figure extraite de Miner [1990]).
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CHAPITRE 6. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE, ORIENTATION
QUELCONQUE DE L’AXE DE ROTATION ET DE L’AXE MAGNÉTIQUE

Figure 6.5 – Données du champ magnétique mesurées par Voyager II, accompagnées par un schéma
présentant la trajectoire de la sonde dans la magnétosphère. Le champ magnétique calculé à partir
du modèle OTD (”Offset Tilted Dipole”, ou Dipole “tilté” et décentré) [Ness et al., 1986] est égale-
ment tracé sur cette figure, mais ne permet pas d’expliquer les quatre chutes d’intensité du champ
magnétique observées dans la queue et numérotées (figure extraite de Behannon et al. [1987]).
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6.2 Simulations magnétohydrodynamiques d’Uranus

Seules deux équipes scientifiques ont, à ce jour, publié des simulations dynamiques de
la magnétosphère d’Uranus : la première a été publiée par Tóth et al. [2004] et la seconde
l’année dernière par Cao and Paty [2017]. Le but et les conclusions de ces deux études diffèrent
quelque peu : la première, publiée à la suite des découvertes de la sonde Voyager II, s’appuie
sur une comparaison avec les données mesurées par la sonde et cherche à expliquer les quatre
chutes de champ magnétique que l’on voit sur la figure 6.5 ; quant à la deuxième, publiée treize
ans plus tard, le but est davantage de comprendre la structure globale du champ magnétique
et les propriétés du plasma à proximité de la planète, en utilisant un code bi-fluide. Dans
cette section, je vais rappeler les méthodes et les principaux résultats de ces deux simulations
afin de présenter le contexte dans lequel j’ai réalisé les miennes.

Figure 6.6 – Coupe dans le plan (x,z) de l’état initial de la simulation dynamique présentée par Tóth
et al. [2004]. Dans le repère de Tóth et al. [2004], l’axe x correspond à notre axe −z, et l’axe z est la
perpendiculaire à l’écliptique. La carte de couleur correspond à la pression, et l’on voit clairement le
choc et la magnétopause. Les lignes noires sont celles du champ magnétique, confiné à l’intérieur de
la magnétopause puisqu’il n’y a pas de champ magnétique interplanétaire dans cette simulation. On
note que, dans cet état initial, certaines lignes de champ magnétique sont déjà ouvertes, et d’autres
fermées. Les lignes déconnectées de la planète côté nuit vont disparâıtre, advectées vers la queue par
la pression du vent solaire dans la magnétogaine.

Tóth et al. [2004] présentent une simulation MHD d’Uranus au solstice avec des pa-
ramètres de vent solaire proches de ceux mesurés au moment du survol de la planète par
Voyager II. Du point de vue méthodologique, ils résolvent les équations de la MHD dans un
repère tournant avec la planète, ce qui nécessite d’ajouter les termes liés à la force centri-
fuge et à la force de Coriolis aux équations du mouvement et de l’énergie. Cette méthode
ne permet pas, en outre, de donner un champ magnétique non-nul dans le vent solaire. En
effet, si le champ magnétique interplanétaire existe, sa direction brise la symétrie par rotation

84
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cylindrique autour de la direction de propagation du vent solaire (assimilée dans l’article à
la direction Soleil-Uranus). Ils font le choix d’un IMF nul notamment pour éviter de devoir
traiter des conditions aux limites compliquées (dépendantes du temps) sur le bord externe
du domaine. Sans IMF le vent est stationnaire et axi-symétrique. Les auteurs justifient ce
choix par le fait que le champ magnétique interplanétaire était faible par rapport à la va-
leur du champ magnétique de la planète lors du survol de Voyager II : “Since the solar wind
field is not known while Voyager was inside the magnetosphere of Uranus, given the available
observations it seems reasonable to take the solar wind magnetic field to be negligible during
the flyby. ” [Tóth et al., 2004]. Cette hypothèse (valable près de la planète) ne peut tenir à
grande distance puisque l’intensité du champ magnétique d’Uranus, en considérant un simple
dipôle, décrôıt comme l’inverse du cube de la distance, c’est-à-dire très rapidement. A 50 RU,
ce champ magnétique planétaire devient de l’ordre du champ magnétique interplanétaire, de
l’ordre de 0.2 nT. Au delà, il est donc encore plus faible. Or le domaine de simulation de
Tóth et al. [2004] est de 750 RU côté nuit, dans la direction de propagation du vent solaire.
Enfin, un dernier point intéressant du point de vue méthodologique est la condition initiale
de la simulation dépendante du temps. En effet, Tóth et al. [2004] effectuent d’abord une
simulation sans rotation de la magnétosphère d’Uranus et attendent que celle-ci ait atteint
un état stationnaire (que l’on montre en figure 6.6). Ils prennent alors cet état stationnaire
et lui appliquent une co-rotation rigide, afin d’effectuer une première comparaison avec les
données. Dans un second temps, ils le prennent comme état initial de leurs simulations dé-
pendantes du temps.

Figure 6.7 – Figure extraite de Tóth et al. [2004], présentant une comparaison entre les données
mesurées par la sonde Voyager II (les croix) et le profil correspondant calculé le long de la trajectoire
de Voyager II dans la simulation dynamique de Tóth et al. [2004]. Dans la suite de l’article, les auteurs
montrent qu’en modifiant la densité dans le vent solaire, ils parviennent à “coller” encore mieux aux
données. On remarque cependant que la correspondance se dégrade quand on s’éloigne de la planète.

Du point de vue des résultats, cette première simulation pose les bases de la compré-
hension de la magnétosphère d’Uranus : les auteurs retrouvent, qualitativement du moins, le
profil de champ magnétique mesuré par la sonde Voyager II, comme on le voit sur la figure 6.7.
Il est intéressant de noter que la figure 6.7 présente la comparaison des données de Voyager
II avec des données de simulation obtenues en faisant tourner de façon rigide la simulation
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stationnaire sans rotation présentée dans la figure 6.6 (une simulation donc dans laquelle la
structure en hélice est inexistante par construction). La seconde comparaison avec les données
de Voyager II se fait avec une simulation à partir de la condition initiale présentée en figure
6.6, ce qui réduit l’écart entre données simulées et mesurées. Dans la suite de l’article, en
multipliant par deux la densité dans le vent solaire, les écarts en amplitude entre données
mesurées et données de simulation sont encore réduits entre −20 et −65RU . Seulement, on
remarque que dès la première comparaison avec les données de Voyager II (présentée en figure
6.7), sans interaction possible des lignes ouvertes avec le champ magnétique interplanétaire
et alors qu’il n’y a même pas de structure en hélice, les traversées de la couche de courant
qui intriguent les auteurs de Behannon et al. [1987] s’expliquent déjà relativement bien, au
moins jusqu’à −65RU dans la queue magnétosphérique. Ainsi, on retient que les données de
Voyager II ne sont pas suffisantes pour comprendre la structure en hélice de la queue ma-
gnétosphérique, essentiellement du fait que la distance parcourue pas Voyager à l’intérieur
de la magnétopause est petite devant le pas de vis de la structure en hélice que Tóth et al.
[2004] évaluent à ' 500RU . Par contre, dans les comparaisons publiées par Tóth et al. [2004],
on observe toujours un léger décalage temporel entre les simulations et les données vers les
grandes distances, comme si le profil simulé arrivait trop tôt par rapport à la réalité. Hasard
ou cöıncidence, à la distance −65RU , le champ magnétique du vent solaire est comparable en
intensité à celui de la planète. Or le champ magnétique interplanétaire n’existe pas dans les
simulations de Tóth et al. [2004].

Mais le grand résultat de ce papier du point de vue de la compréhension de la physique
magnétosphérique est d’avoir montré l’enroulement en hélice des lignes de champ magné-
tiques ouvertes connectées aux pôles de la planète, comme on peut le voir sur la figure 6.8. La
couche de courant s’enroule également sur elle-même, coincée entre les deux lobes de lignes
ouvertes. Les auteurs du papier ont mesuré le taux de torsion de cette structure hélicöıdale,
et en tire une valeur h = 0.4°/RU , constante dans le domaine de simulation. En combinant
cette mesure à la vitesse de rotation angulaire de la planète, ils concluent que la structure
hélicöıdale se propage à une vitesse de 370 km/s vers la queue magnétosphérique, ce qui est
plus lent que la vitesse d’Alfvén, comprise en 450 et 600 km/s dans la simulation. Autrement
dit, si la structure hélicöıdale se déplaçait à la vitesse d’Alfvén, on aurait un taux de torsion
de h = 0.28°/RU , et la différence de torsion doit donc permettre d’équilibrer les forces de
friction dues au contact avec le vent solaire. En outre, la simulation tend vers un état sta-
tionnaire dans le repère de la planète (ce qui est dû au fait que le vent solaire, sans IMF, est
invariant par rotation autour de l’axe de rotation).
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CHAPITRE 6. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE, ORIENTATION
QUELCONQUE DE L’AXE DE ROTATION ET DE L’AXE MAGNÉTIQUE

Figure 6.8 – Figure extraite de Tóth et al. [2004], montrant la composante en x (ou en z chez nous)
du champ magnétique, en couleur chaude (du jaune au rouge) si elle est positive ou en couleur froide
sinon, au cours de deux rotations successives (chaque figure de haut en bas est séparée d’un quart de ro-
tation d’Uranus). L’inversion des couleurs traduit la structure en hélice de la queue magnétosphérique
d’Uranus.

87



CHAPITRE 6. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE, ORIENTATION
QUELCONQUE DE L’AXE DE ROTATION ET DE L’AXE MAGNÉTIQUE

Figure 6.9 – Figure extraite de Cao and Paty [2017], montrant la configuration du champ magnétique
(lignes jaunes), ainsi qu’une carte de la pression des ions H+ (colonne de gauche) et du β du plasma
(colonne de droite) pour trois temps espacés d’un quart de rotation d’Uranus dans la configuration
“solstice”. Ces trois étapes montrent, d’après Cao and Paty [2017], l’évolution de la magnétosphère
d’Uranus qui passe d’un état “fermé” à “ouvert” au cours d’une rotation.

Cao and Paty [2017] ont publié le résultat de deux simulations de la magnétosphère
d’Uranus, l’une dans une configuration solstice, l’autre à l’équinoxe. Du point de vue métho-
dologique, cette équipe a utilisé un code MHD multi-fluide, comprenant des protons, des ions
H+

3 et des électrons. Ces simulations sont également effectuées en utilisant un découpage du
champ magnétique tel que B = B0,rot+BP, où B0,rot est le dipôle en rotation et BP le champ
résiduel (pas nécessairement petit). Les auteurs mentionnent avoir utilisé cette décomposition
pour faire tourner le dipôle dans un repère fixe (technique différente de Tóth et al. [2004], chez
qui tout tourne autour d’une planète fixe). Il s’agit bien là d’une technique de découpage du
champ magnétique avec un champ de référence dépendant du temps 1. Sinon, on peut noter
la présence d’une ionosphère avec une résistivité finie imposée contenant donc des électrons,
des protons et des ions H+

3 , dont la densité a été artificiellement augmentée pour permettre
de baisser la vitesse d’Alfvén au bord interne. Les auteurs utilisent pour le champ magnétique
interplanétaire une moyenne du champ magnétique mesuré par Voyager II dans le vent solaire
avant l’entrée de la sonde dans la magnétosphère. L’orientation et l’intensité de l’IMF sont
les mêmes dans la simulation de la configuration “équinoxe”. Du point de vue des résultats,
ayant pris soin d’introduire le décalage du dipôle mesuré par Voyager II, ainsi que l’obliquité
très exacte de 97.9° d’Uranus, les auteurs concluent d’abord que la magnétosphère d’Uranus
ne peut pas présenter de symétrie comme celle de Saturne. En utilisant le β du plasma pour
identifier les zones de reconnexion, ils présentent une coupe de la magnétosphère dans le plan

1. Il manque le terme ∂B0/∂t dans l’équation (5) du papier de Cao and Paty [2017]
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(x,z) (dont un échantillon est présenté en figure 6.9 pour le cas “solstice”), à la fois dans
la configuration du solstice et dans celle de l’équinoxe. Leur principale conclusion concerne
la reconnexion du champ planétaire avec l’IMF : que ce soit au solstice ou à l’équinoxe, la
magnétosphère d’Uranus passe d’un état “fermé” à un état “ouvert” au cours d’une rotation
planétaire. Cependant, je regrette deux choses dans ce papier : d’une part l’absence d’expli-
cation des spécificités apportées par l’approche multi-fluide, et d’autre part que les figures
montrent des projections des lignes de champ magnétique en deux dimensions alors que les
auteurs parlent de trois dimensions, d’asymétrie, etc. Par conséquent, dans les figures, la
configuration du champ magnétique est très difficile à appréhender. On observe également
des effets non physiques, comme des perturbations des lignes de champ magnétique dans le
vent solaire, en amont du choc. Le problème pourrait être une conséquence de l’absence du
terme ∂B0/∂t dans leur équation (5), mentionnée plus haut. Dans tous les cas, ce papier
est difficile à exploiter. Les effets du champ magnétique interplanétaire sur la magnétosphère
d’Uranus sont encore mal connus.

J’ai donc choisi un jeu de paramètres typiques pour Uranus et le vent solaire au niveau
de l’orbite d’Uranus, c’est-à-dire à 20 unités astronomiques. Côté vent solaire, j’ai choisi un
nombre de Mach de 20, un β de 0.1 [Burlaga et al., 1998, Richardson and Smith, 2003] et
une vitesse typique du vent lent (400 km/s). Point très important, je donne un IMF d’une
intensité de 0.2 nT dans la direction orthogonale à la propagation du vent solaire, mais paral-
lèle au plan de l’écliptique (configuration dictée par la spirale de Parker au niveau de l’orbite
d’Uranus). Pour la planète, je prends le rayon RU = 25362 km, la masse, la période d’Uranus
[Bagenal, 1992], et pour le champ magnétique je considère le coefficient g 0

1 = 11893 nT donné
par Connerney et al. [1987]. Pour réduire la vitesse d’Alfvén au bord interne, comme dans
le cas de Saturne, j’ai placé le bord interne du domaine de simulation à 5 RU et on utilise
un champ équatorial 53 plus faible qu’à RU , soit g 0

1 = 95.14 nT. On note que comme la
composante quadripolaire du champ magnétique décrôıt encore plus vite que la composante
dipolaire (comme 1/r4 au lieu de 1/r3), elle est négligeable à 5 RU et au-delà. Je place l’axe
de rotation dans la direction du vent solaire (je néglige les 7° d’écart entre l’axe de rotation
et la propagation du vent solaire), puis j’écarte l’axe du dipôle d’Uranus d’un angle de 60°

par rapport à cet axe. Je suis obligée de négliger le décentrage de l’axe magnétique de 0.3
RU , car pour l’instant le code est écrit pour un champ à symétrie axiale passant par le centre
de la planète. De plus, le déplacement de 0.3 RU est négligeable devant la distance du bord
interne de 5 RU . J’obtiens ainsi, en première approximation, la configuration d’Uranus au
solstice dans un vent solaire magnétisé.

Dans un premier temps, j’ai effectué une simulation dans un domaine avec un bord ex-
terne 50 fois plus loin que le bord interne, et correspondant donc à une distance radiale de
250 RU . J’ai pu constater que les lignes connectées respectivement au pôle magnétique côté
jour ou à celui côté nuit (du fait de l’angle de 60°, l’un des pôles reste en effet toujours côté
jour et l’autre toujours côté nuit) ne s’enroulent pas en hélice. Le domaine de simulation est
alors sans doute trop petit (dans Tóth et al. [2004], le pas de l’hélice est de 500 RU ), les
lignes de champ magnétique connectées à la planète reconnectent avec l’IMF ou avec le bord
externe avant d’avoir pu s’enrouler. Pour effectuer plus aisément la comparaison avec Tóth
et al. [2004], j’ai effectué la figure 6.10, comparable à la figure 6.8. J’ai coloré le bord interne
de la simulation en fonction du champ magnétique planétaire sortant (en jaune) ou entrant
(en cyan) afin de visualiser l’orientation du dipôle. Dans le reste de la figure, on voit une
carte de Bz (jaune-rouge : Bz > 0, cyan-bleu : Bz < 0) dans le plan x− z (notre axe z étant
l’axe −x de Tóth et al. [2004]). On peut constater sur la figure 6.10 que le lobe cyan est
moins présent que le jaune, quelque soit la phase de la rotation. La reconnexion avec l’IMF
pourrait donc empêcher les lignes connectées au pôle côté jour de s’enrouler autour de celles
connectées au pôle côté nuit.
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Figure 6.10 – Carte de Bz dans la simulation MHD d’Uranus avec le bord interne à 5RU , dans le
plan (x,z) avec une échelle de couleurs comparable à celle utilisée par Tóth et al. [2004] pour sa figure
présentée en figure 6.8. Seulement, ici, le bord externe se trouve à la moitié de l’hélice que l’on voit
sur la figure 6.8.
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Afin de m’affranchir de la reconnexion avec le bord externe et d’avoir suffisamment de
place pour voir l’hélice de Tóth et al. [2004], j’ai relancé la même simulation mais en mettant
le bord interne à 10 RU , ce qui déplace le bord externe à 500 RU . Afin de conserver une
résolution spatiale comparable à la simulation précédente, après une rotation j’ai décidé de
raffiner la zone autour de la magnétosphère, comme je le montre dans la figure 6.11. Cette
simulation raffinée prend davantage de temps de calcul, mais si les résultats sont promet-
teurs, et une fois que nous aurons adapté la nouvelle version d’AMRVAC (décrite dans Xia
et al. [2018]) pour conserver l’aspect des cellules même dans un très grand domaine (comme
sur la figure 6.12), il deviendra indispensable de faire tourner le code sur un super calculateur.

En attendant, j’ai voulu comprendre du moins qualitativement en quoi la configuration
d’une magnétosphère comme celle d’Uranus pouvait être affectée par l’interaction avec un
vent solaire magnétisé (les paramètres utilisés pour les différentes simulations mentionnées
dans chapitre sont résumés dans le tableau 6.1). Pour ce faire, j’ai choisi d’étudier un Uranus
rapide, en réduisant d’un facteur 10 la période de rotation de la planète, mais en gardant
tous les autres paramètres identiques à la simulation où le bord interne se situe à 5 RU .

Tableau 6.1 – Paramètres des simulations utilisés pour l’étude de la magnétosphère d’Uranus. Le
vent solaire est dirigé selon la direction −z. Le dipôle magnétique planétaire, calculé avec g10 = 95.14
nT (soit la valeur du g10 de Connerney et al. [1987] rapporté à 5 rayons d’Uranus) pour les simulations
où le bord interne est à 5 RU , est initialement contenu dans le plan (x,z). L’IMF vaut 0.2 nT, sauf
pour la simulation “Uranus rapide 1 bis”. Le vent solaire se propage à une vitesse de 400 km/s.

Simulation IMF tilt configuration bord interne, βVS MVS
ωR0

cVS
Υ

bord externe
Uranus 1 −y 60° solstice 5RU , 250RU 0.1 20 0.642 0.8
Uranus 2 −y 60° solstice 10RU , 500RU 0.1 20 0.642 0.8
Uranus rapide 1 −y 90° solstice 5RU , 200RU 0.1 20 6.42 8
Uranus rapide 1 bis pas d’IMF 90° solstice 5RU , 200RU 0.1 20 6.42 8
Uranus rapide 2 −y 60° solstice 5RU , 200RU 0.1 20 6.42 8
Uranus rapide 3 −x 90° équinoxe 5RU , 200RU 0.1 20 6.42 8
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Figure 6.11 – Grille de simulation raffinée utilisée pour la simulation d’Uranus avec le bord interne
à 10RU . On peut noter que plus l’on s’éloigne du centre, plus les cellules deviennent allongées.

Figure 6.12 – Exemple de grille disponible dans la nouvelle version d’AMRVAC publiée par Xia et al.
[2018]. L’aspect des cellules est le même partout dans le domaine de simulation, même dans les régions
raffinées.
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6.3 Uranus rapide au solstice, “cas symétrique”, inclinaison de
90° de l’axe magnétique par rapport à l’axe de rotation

Dans cette section, je vais discuter de l’interaction du vent solaire magnétisé avec une
planète qui ressemble beaucoup à Uranus : je repars en effet de la configuration de la simu-
lation présentée dans la section précédente (celle où le bord interne est à 5RU ) et je modifie
principalement deux choses :

1. tout d’abord, afin de faciliter la compréhension des phénomènes physiques mis en jeux,
je décide d’étudier un cas où l’on conserve une certaine symétrie, c’est-à-dire en aug-
mentant l’angle entre l’axe magnétique et l’axe de rotation afin que celui-ci soit de 90°.
En effet, avec un angle de 90°, les deux pôles jouent un rôle parfaitement identiques
vis-à-vis de la reconnexion avec l’IMF.

2. ensuite, afin d’accentuer le rôle de la rotation d’Uranus et de pouvoir observer l’enrou-
lement des lignes de champ magnétique dans le domaine qui s’étend jusqu’à 200RU ,
je réduis d’un facteur 10 la période de rotation d’Uranus. Si l’on reprend la valeur du
paramètre Υ présenté dans le chapitre 1 et qui me permet de déterminer si une planète
est un rotateur lent ou rapide pour sa magnétosphère, on constate que le Υ d’Uranus,
qui vaut 0.9 n’est pas très loin de celui de la Terre, d’une valeur de 0.2, et bien inférieur
à celui de Saturne (Υ = 2) ou Jupiter (Υ = 5). Ainsi, en réduisant la période de rotation
à 1.72 heures, on considère un Uranus en rotation rapide, sans ambigüıté : la rotation
de la planète est alors censée dominer la dynamique du plasma et la configuration du
champ magnétique au sein de la magnétosphère.

En laissant tourner la simulation pendant une dizaine de rotations, on observe qu’à partir
de la quatrième, la simulation est parfaitement périodique. Nous avons donc travaillé sur les
résultats de la simulation à partir de la huitième rotation.

Le tout premier résultat concerne les zones de reconnexion avec l’IMF que nous visualisons
en représentant un contour des zones où le β du plasma est supérieur à 20 (autrement dit,
“très grand”). En effet, les zones de β grand ou très grand sont un bon indicateur des zones
de reconnexion. Le grand β témoigne à la fois des zones où l’intensité du champ magnétique
chute et où la pression du plasma augmente. Je montre la position, la forme et l’évolution au
cours du temps de ces zones de reconnexion en figure 6.13 sous la forme de contours gris. La
première sous-figure en haut à gauche montre la position des zones de reconnexion au moment
t = 8.3trot de la huitième rotation où la reconnexion est favorable au nez de la magnétopause,
ce qui n’arrive qu’une seule fois par rotation.

On voit ensuite, dans la sous-figure du temps t = 8.3trot puis dans les trois suivantes, que
les zones de reconnexion se développent en deux bras diamétralement opposés qui s’enroulent
en hélice de part et d’autre de l’axe de rotation.

Le pas de l’hélice formée par les zones de reconnexion est deux fois plus long que le pas
de l’hélice magnétique qui regroupe les lignes de champ magnétique connectées à la pla-
nète. Dans la figure 6.13, on montre un échantillon de lignes ouvertes connectées au pôle
magnétique jaune (en jaune-rouge en fonction de l’intensité de la composante Bz du champ
magnétique) et des lignes ouvertes connectées au pôle magnétique bleu (en cyan-bleu). Au
temps t = 8.9trot, on voit que le pas de l’hélice de la structure magnétique est environ deux
fois plus court que le pas de l’hélice des zones de reconnexion. La structure magnétique ne se
propage donc pas à la même vitesse que les zones de reconnexion. On note au passage que,
dans ce chapitre, dès que l’on parle de “propagation” on parle du mouvement des structures
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Figure 6.13 – Évolution temporelle (de haut en bas) des zones de reconnexion (contours gris, pour
β ≥ 20) et de la structure magnétique (lignes ouvertes en jaune-rouge connectées au pôle magnétique
positif, en cyan-bleu pour celles connectées au pôle magnétique négatif) dans la simulation d’un Uranus
hyper rapide, au solstice, cas symétrique. La colonne de gauche présente les vues de profil, l’axe de
rotation est en noir, et le bord interne est coloré en fonction des pôles magnétiques du dipôle. La
colonne de droite présente une vue depuis le côté nuit.

94
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dans la direction de propagation du vent solaire, c’est-à-dire dans la direction −z.

La grande question est : qu’est-ce qui détermine la vitesse de propagation de la structure
magnétique et, plus précisément, en quoi cette vitesse est-elle affectée par le vent solaire ?

Dans la simulation, puisque l’on retrouve une périodicité quasi-parfaite à partir de la qua-
trième rotation, on peut noter que la structure magnétique se propage dans la direction −z à
une vitesse constante. La vitesse de propagation de la structure magnétique (pour l’essentiel
une onde d’Alfvén) peut facilement se mesurer en suivant le déplacement des fluctuations de
vitesse en aval de la planète (voir figure 6.14). Je mesure ainsi que la structure magnétique
se propage à v = −25, ce qui correspond à une vitesse de 500km/s.

Figure 6.14 – Évolution temporelle (de gauche à droite) du profil des vitesses de propagation (vz,
en unités normalisées, c’est-à-dire en nombre de Mach sonique) dans le plan de l’écliptique, avec la
direction de l’écoulement (lignes fines blanches), et le contour (en rouge) des zones de reconnexion.
La ligne orange montre l’axe de rotation et mesure 40R0 soit 200RU . La sous figure de droite est
prise un quart de rotation après la sous-figure de gauche, comme en témoigne l’orientation du dipôle
magnétique au bord interne.

Comme je le montre dans la figure 6.14 qui décrit les vitesses de propagation du plasma
vz dans le plan de l’écliptique par rapport à la vitesse du vent solaire (vz = −20), la vitesse
du plasma dépend fortement du temps et de l’espace.

La figure 6.15 montre la différence de vitesse de propagation du plasma non pas dans le
plan de l’écliptique mais dans une coupe du domaine de simulation prise orthogonalement à
la direction de propagation à une distance z = −15R0 (soit 75RU ) du centre de la simulation.
On y montre également trois échantillons de lignes de champ magnétique passant par cette
coupe (attention, les lignes sont en trois dimensions). Dans cette coupe, on voit bien que la
zone en forme de “S” qui passe par le centre correspond à une région où les lignes de champ
magnétique sont orthogonales à l’écoulement (lignes blanches), et c’est également là où le
plasma se propage le plus vite. Par contre, les lignes rouges et bleues, qui entrent et sortent
du plan en z = −15R0, traversent des zones où le plasma se propage beaucoup plus lentement
(|vz| ≤ 15).
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Figure 6.15 – Carte des vitesses de propagation vz dans une coupe du domaine de simulation dans
le plan x − y en z = −15R0. La carte des couleurs montre le plasma se déplaçant moins vite que le
vent solaire (en bleu, les vitesses inférieures ou égales à vz = −15), à la vitesse du vent solaire (en
vert, vz = −20) ou plus vite (jusqu’à vz = −25, en blanc). Des échantillons de lignes traversant cette
coupe sont montrées en 3 dimensions : les lignes rouges et bleues sont connectées à l’un des pôles
de la planète, comme sur la figure 6.13. Les lignes blanches sont telles que Bz = 0, et sont soit des
lignes fermées connectées à chaque extrémité à la planète, soit des lignes ayant reconnecté à chaque
extrémité avec l’IMF, devant des lignes totalement déconnectées de la planète mais traversant tout de
même la magnétosphère de part en part.
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Mais à quoi est donc due la vitesse de propagation de la structure magnétique ? On peut,
comme Tóth et al. [2004], constater que la vitesse d’Alfvén dans la direction de propagation
est plus grande que la vitesse de la structure magnétique, en tout cas dans toute la région de
la magnétopause dans un rayon d’au moins 10R0, soit 50RU . Tóth et al. [2004], en l’absence
d’IMF, ont proposé que cette différence de vitesse de propagation par rapport à la vitesse
d’Alfvén à proximité de la planète est due à la friction entre l’hélice magnétique (une onde
d’Alfvén torsionnelle) et le plasma de la magnétogaine qui l’entoure. Afin de clarifier le rôle
de la reconnexion avec l’IMF de la vitesse de propagation de la structure magnétique, j’ai ef-
fectué exactement la même simulation mais sans IMF. J’ai alors pu mesurer le pas de l’hélice
dans les deux cas, comme on le montre en figure 6.16. Je constate alors que le pas de l’hélice
dans la simulation avec IMF ne mesure que 87% du pas de l’hélice dans la simulation sans
IMF. La reconnexion (conséquence de la présence d’IMF) participe donc à son ralentissement.

Figure 6.16 – Comparaison d’une simulation d’un Uranus hyper rapide au solstice, cas symétrique,
sans et avec IMF. Les couleurs, inspirées de la figure 6.8 de Tóth et al. [2004], montrent les composantes
négatives ou positives du champ magnétique dans la direction de propagation. On peut ainsi mesurer
le pas de l’hélice de la structure alfvénique (distance D) dans le cas sans IMF, puis dans le cas avec, et
l’on constate que la présence d’IMF rend le pas de l’hélice plus court de 13%. On peut aussi remarquer
que le comportement des lignes connectées à la planète change : par exemple la ligne bleue, indiquée
par une flèche, s’enroule sur elle-même dans le cas sans IMF, alors que dans la sous-figure du bas on
la voit reconnectée à l’IMF avant d’avoir pu faire un tour complet.
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CHAPITRE 6. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE, ORIENTATION
QUELCONQUE DE L’AXE DE ROTATION ET DE L’AXE MAGNÉTIQUE

Nous proposons le scénario suivant, détaillé dans Griton et al. [2018], pour la propagation
de la structure magnétique :

1. Les lignes d’IMF transportées par le vent solaire reconnectent avec le champ magné-
tique planétaire, et commencent alors à décélérer du fait de leur ancrage sur la planète :
une fois connectée à la planète, leur propagation est plus lente à l’intérieur de la ma-
gnétopause que dans la magnétogaine.

2. Passée la planète, les lignes connectées, retardées et déformées, subissent une accéléra-
tion vers l’aval due à la force de Laplace. On voit de telles lignes dans la figure 6.15, en
blanc. Ces lignes se propagent alors plus vite que leur portion dans la magnétogaine.

3. Pendant ce temps, d’autres lignes de la magnétogaine situées en aval d’une zone de
reconnexion vont se reconnecter à la planète, puisque les zones de reconnexion se pro-
pagent légèrement plus vite que le plasma dans la magnétogaine, et participer à réduire
la vitesse de la structure jusqu’à atteindre la vitesse du plasma dans la magnétogaine
(le lieu d’ancrage des lignes de l’IMF). Notre domaine de simulation est trop petit pour
constater ce ralentissement, mais l’observation d’une vitesse de propagation plus faible
dans la simulation avec IMF par rapport à la simulation sans IMF tend à confirmer
l’hypothèse d’un IMF ralentisseur.

4. On constate que la vitesse de l’écoulement (vers l’aval) dans la magnétogaine est de
68% celle de la structure magnétique. Nous suggérons que le rapport de ces vitesses est
lié au temps que passent les lignes connectées à l’IMF dans la phase de retardement
mentionnée au point 1.

Touchons ici un mot de l’ionosphère. Comme je l’explique à la section 3.5.2, la diffusion
numérique au bord interne permet la formation d’une ionosphère et donc d’un champ élec-
trique résistif. Je montre en figure 6.17 le champ électrique résistif Eres = (vcorot − u) × B
à la surface du bord interne. L’existence d’un champ résistif est donc liée aux écarts entre
la vitesse de l’écoulement de surface et la vitesse de co-rotation. Ces écarts sont également
illustrés dans la figure 6.17. Comme souvent, les champs résistifs les plus intenses se situent
aux hautes latitudes magnétiques.

Figure 6.17 – Même légende que la figure 3.9 mais où l’on voit la position de l’axe magnétique (carré
vert) et l’axe de rotation d’un Uranus hyper rapide. Les flèches indiquent les écarts de vitesse de
l’écoulement de surface par rapport à la vitesse de co-rotation.
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6.4 Uranus rapide au solstice, “cas réel”, inclinaison de 60° de
l’axe magnétique par rapport à l’axe de rotation

Dans cette section je traite d’un Uranus hyper rapide comme dans la section précédente,
mais où je me rapproche de la configuration d’un Uranus réel puisque l’on place l’axe magné-
tique de la planète à un angle de 60° par rapport à l’axe de rotation. Dans ce cas, les deux
pôles magnétiques ne jouent plus du tout un rôle symétrique vis-à-vis de l’IMF constant.
L’un des deux pôles est toujours face au vent solaire incident, tandis que l’autre reste en
permanence du côté de la queue magnétosphérique. La vitesse de phase de la structure ma-
gnétique en hélice est alors sensiblement la même que dans le cas symétrique, ce qui laisse à
penser que l’inclinaison du champ magnétique ne joue pas un rôle déterminant dans la vitesse
de propagation de la structure. Par contre, on perd complètement la symétrie des zones de
reconnexion, et le profil des vitesses n’a plus rien de symétrique non plus. Par conséquent, la
structure magnétique en hélice ne concerne plus que les lignes de champ magnétique connec-
tées au pôle côté nuit (comme on peut le voir sur la figure 6.18), car les lignes connectées
au pôle côté jour vont systématiquement reconnecter avec l’IMF avant de pouvoir s’enrouler
autour des lignes connectées au pôle côté nuit. J’étudie plus en détail le lien entre la vitesse
d’écoulement du plasma et la configuration asymétrique des lignes de champ magnétique dans
la queue dans Griton et al. [2018].

Figure 6.18 – Même légende que la figure 6.13, dans le cas de la simulation d’un Uranus hyper rapide
avec un angle de 60° entre l’axe magnétique et l’axe de rotation.

Ainsi, je remarque que dès lors que les deux pôles ne jouent pas un rôle symétrique, la
reconnexion avec le vent solaire empêche la formation de la structure en hélice observée dans
la simulation sans IMF de Tóth et al. [2004]. Si la vitesse de rotation de la planète est dix
fois plus lente, comme c’est le cas pour le Uranus réel, on s’attend à ce que l’enroulement de
l’hélice soit encore plus difficilement atteignable.
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Remarque sur l’utilisation des équations de la MHD non-relativiste Je profite
d’une question posée lors de ma présentation des résultats de Griton et al. [2018] à la confé-
rence des MOP (Magnetospheres of Outer Planets), le 9 juillet 2018 à Boulder, pour aborder
ici l’utilisation des équations de la MHD non relativiste. La faible densité du plasma dans
l’environnement d’Uranus pourrait en effet conduire à des vitesses d’Alfvén très élevées, et
donc proches de la vitesse de la lumière.

Dans nos simulations, la vitesse d’Alfvén la plus élevée, mesurée tout près du bord interne,
est de 3350 dans les unités normalisées du code, soit environ 60 000 km/s. Cela représente
donc 0.2% de la vitesse de la lumière. Comme les corrections relativistes sont en (vA/c)2, cela
correspond à une correction de 4% sur les grandeurs mesurées très près de la planète dans
les simulations (dans une région très peu étendue). Nous pouvons donc rester dans un cadre
non-relativiste, en particulier parce que l’on force la densité du plasma à être celle du vent
solaire au bord interne de la simulation.

Dans la réalité, on a très peu d’idée de la densité du plasma à l’intérieur de la magnéto-
sphère d’Uranus, puisque les seules données disponibles sont celles de Voyager II, des mesures
très localisées et prises sur une durée très courte. Cependant, on peut réfléchir, “avec les
mains”, à la densité minimale qu’il ne faudrait pas dépasser pour rester dans un cadre non
relativiste (en décidant par exemple que la vitesse d’Alfvén ne doit pas dépasser 10% de
la vitesse de la lumière) à 5 rayons de la “surface” d’Uranus où le champ magnétique vaut
grosso modo 100 nT. On trouve alors, en supposant un plasma fait d’autant de protons que
d’électrons, que la densité de plasma minimale est d’environ 0.01 particules par centimètre
cube. Une valeur légèrement plus basse que celles données dans la fourchette du tableau 1.2.
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6.5 Uranus rapide à l’équinoxe

Dans la configuration d’Uranus à l’équinoxe, l’axe de rotation ne pointe pas vers le So-
leil mais perpendiculairement à la direction de propagation du vent solaire (considérant en
première approximation que le vent solaire se propage dans la direction Soleil-Uranus, voir le
schéma 6.4), tout en restant quasiment dans le plan de l’écliptique. Cette configuration a été
étudiée par Cowley [2013]. Sur la figure 6.19 (sur la b. en particulier), où l’IMF est orienté du
sud vers le nord par rapport à l’écliptique, on voit l’évolution au cours d’un quart de rotation
planétaire de la configuration de la magnétosphère. Entre la sous-figure a. et la sous-figure
b., on voit le déplacement de la zone de reconnexion. Sur la sous-figure b., les lignes ouvertes
se propagent en aval sur une distance de l’ordre de la distance d’advection des lignes par le
vent solaire au cours d’un quart de rotation. Cowley [2013] calcule un ordre de grandeur de
250RU au bout d’un quart de rotation (soit 4.31 heures) avec un vent solaire se propageant
à une vitesse de 496 km/s.

Figure 6.19 – Figure extraite de Cowley [2013]. Le vent solaire vient de la gauche. La planète au centre
est en blanc côté jour et en noir côté nuit, avec son axe de rotation orienté perpendiculairement au plan
de la figure. La flèche courte bleue indique l’orientation du dipôle magnétique dans deux configurations
notées a et b, séparées d’un quart de rotation planétaire. Les lignes en trait plein munies de flèches
représentent des lignes de champ magnétique. Les zones de reconnexion sont montrées en rouge. Les
traits en petits pointillés représentent la couche de courant et ceux en grands traits pointillés définissent
la magnétopause. Les zones de flux magnétique fermé sont dénotées A et B.

J’ai repris les paramètres de la simulation présentée en section 6.3, et changé la direction
de l’axe de rotation (et celle de l’IMF) afin d’étudier Uranus à l’équinoxe. On retrouve effec-
tivement une symétrie d’une demie rotation à l’autre, comme on le voit sur les figures 6.20 et
6.21. Contrairement à la configuration solstice présentée en section 6.3, ici les lignes connec-
tées s’enroulent comme des spaghettis autour de la planète, ce qui ne peut pas continuer
éternellement. Vu qu’il est difficile de faire remonter les lignes contre l’écoulement imposé par
le vent, on spécule (tout comme Cowley [2013]) que cela ne puisse se faire que sur moins d’un
demi-tour. En effet, on voit que les lignes ouvertes (en rouge) vont assez loin dans le vent
solaire. Au bout d’une demi-rotation, elles se déconnectent complètement de la planète.
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Figure 6.20 – Évolution de la configuration du champ magnétique dans la magnétosphère d’un Uranus
rapide à l’équinoxe, cas symétrique (l’axe magnétique est écarté d’un angle de 90° par rapport à l’axe
de rotation et tourne donc dans le plan (y,z)) à un temps t = 5trot en haut, puis une demi-rotation
plus tard. Le vent solaire vient de la gauche, l’axe de rotation est en x, l’IMF orienté en −x. Les
lignes de champ magnétique fermées sont en bleu, les lignes ouvertes en rouge, les lignes traversant
l’axe z entre z = −20 et z = −40 sont en jaune, et s’organisent en “S” autour des zones de β > 25
en vert, qui ne sont pas toutes des zones de reconnexion. On note la symétrie de ces deux états. Les
quatre vecteurs définissant la simulation (l’IMF, la vitesse du vent, la vitesse angulaire et le dipôle
magnétique de la planète) au temps t+ 0.5trot étant ceux du temps t après réflexion sur le plan (y,z)
selon les règles de transformation des vecteurs et pseudo-vecteurs illustrées dans la figure 5.6.
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Figure 6.21 – Même chose que la figure précédente pour le temps t = 5.25trot en haut, puis une
demi-rotation plus tard.
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Les zones de β très grand (en vert sur les figures) permettent de visualiser les zones de re-
connexion près de la planète, mais pas uniquement. A deux phases particulières de la rotation
(aux temps t = 5.00trot et t = 5.50trot), on voit apparâıtre un troisième bras de fort β (celui le
long de l’axe z dans les sous-figures de la figure 6.20), qui correspond à une couche de courant
qui se forme quand les lignes fermées deviennent trop étirées du fait de la rotation planétaire.
Au delà de la magnétopause, les zones de fort β se propagent en aval, et caractérisent des
zones de faible champ magnétique éjectées de la magnétosphère par la rotation planétaire.
Toutes les demi-rotations, du fait de la déconnexion de lignes qui étaient connectées soit au
pôle nord soit au pôle sud magnétique de la planète, les lignes déconnectées se propagent
en formant un “S” soit dans un sens, soit dans l’autre, comme on l’explique dans le schéma
présenté en figure 6.22. Les zones de fort β se trouvent donc autour des lignes coincées entre
les deux “S” orientés inversement.

Une ligne d’IMF (mettons positionnée en x > 0) qui se connecte à la planète avec un pied
également en x > 0 se retrouve avec ce même pied en x < 0 après un demi-tour. Comme on
imagine mal le pied de la ligne revenir en amont de la planète, mais surtout en raison du fait
que la situation redevient favorable pour la reconnexion, la ligne doit se reconnecter avec une
ligne IMF positionnée en x < 0 d’où la structure en S avec la partie x > 0 plus avancée que
la partie en x < 0, comme on l’explique en figure 6.22.

Figure 6.22 – Schéma explicatif de la configuration des lignes de champ magnétique de l’IMF en aval
de la magnétosphère d’un Uranus rapide à l’équinoxe. On regarde vers l’aval de la magnétosphère, au
delà de la magnétopause, deux types de lignes qui se sont complètement déconnectées de la planète
et qui sont à nouveau transportées par le vent solaire. La ligne rouge s’est déconnectée de la planète
une demi-rotation avant la ligne bleue. Le pied de la ligne rouge à gauche, est bien derrière celui de
droite, et inversement pour la ligne bleu (la taille des flèches traduit la distance à laquelle se trouve
la portion de ligne de l’observateur : plus la flèche est petite, plus la ligne est loin). A l’endroit où les
lignes se croisent, la ligne rouge est en fait à une distance d = 9.8R0 = 49RU derrière la ligne bleue,
ce qui correspond à la distance parcourue par le vent solaire pendant une demi-rotation planétaire.

Dès lors, il n’y a plus du tout de structure magnétique en hélice telle qu’observée par
Tóth et al. [2004] ni telle que celle décrite dans la section 6.3. La raison principale, comme
expliqué par Cowley [2013], étant que le dipôle planétaire tourne dans le plan qui contient
lui-même la direction du vent (ce qui était aussi le cas dans le papier de Cowley [2013]). La
structure magnétique de la queue est néanmoins spatialement périodique avec une période
spatiale de l’ordre de la vitesse du vent (dans lequel les lignes magnétiques sont ancrées)
multipliée par la période de rotation de la planète. Cette périodicité spatiale est clairement
visible sur les contours de β dans le plan (y,z) de la figure 6.23. En mesurant la distance le
long de l’axe entre deux zones de fort β (qui indique la demi-période) on trouve d = 9.8, ce
que l’on retrouve en calculant d = 0.5× trot × vVS = 0.5× 0.98× 20.
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Figure 6.23 – Carte du β dans une coupe de la simulation au temps t = 5.25trot, avec le vent
solaire venant de la gauche, l’axe de rotation de la planète étant orthogonal entrant dans la figure.
Les distances vertes et oranges sont parfaitement égales (et constantes au cours du temps).

6.6 Conclusion sur le cas d’une magnétosphère en rotation
rapide dans une configuration quelconque de l’axe de ro-
tation et de l’axe magnétique

La magnétosphère d’Uranus est l’une des plus dynamiques du Système solaire, de par
le changement constant de l’angle d’attaque du champ magnétique, au cours d’une journée
et au cours d’une année. Cependant, ce n’est pas un rotateur rapide à proprement parler,
comme Jupiter et Saturne. Si ce n’est pour l’orientation de son axe magnétique et de son
axe de rotation, la magnétosphère d’Uranus n’est pas beaucoup plus affectée par la rotation
planétaire que celle de la Terre.

D’autre part, nous devons nous contenter d’un seul survol de Voyager II pour toutes les
données in situ. Comme la sonde sort rapidement de la magnétosphère, ces données sont diffi-
cilement exploitables pour étudier la physique de la queue magnétosphérique d’Uranus. Il faut
donc absolument envoyer une nouvelle mission vers Uranus et Neptune ! Des missions vers les
géantes glacées de notre Système solaire ont été ou sont à l’étude [Arridge et al., 2012], mais
les exigences technologiques de telles missions sont, entre autre, un frein à leur mise en œuvre.

Le seul indice que l’on peut avoir depuis la Terre de la physique magnétosphérique d’Ura-
nus nous vient de l’étude des émissions aurorales, comme le montrent notamment les travaux
de Lamy et al. [2012] et Lamy et al. [2017], ces derniers ayant permis de retrouver l’orienta-
tion exacte du champ magnétique d’Uranus. En effet, du fait de la précision des mesures de
Voyager II notamment sur la période de rotation, l’orientation exacte du champ magnétique
d’Uranus était perdue depuis une quinzaine d’années, et l’étude des aurores a permis de la
retrouver en 2014. Mais il est difficile d’avoir une vision globale de la dynamique magnéto-
sphérique uniquement par des observations d’aurores d’une planète aussi lointaine qu’Uranus.
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Les simulations MHD sont un excellent outil pour donner une vision globale, dynamique
et en trois dimensions de l’interaction du vent solaire avec Uranus. Uniquement deux études
de simulations magnétohydrodynamiques d’Uranus ont été publiées à ce jour. Cependant, le
rôle de l’interaction avec le vent solaire, et notamment des zones de reconnexion, n’est pas
encore bien compris.

Au solstice, les zones de reconnexion forment deux bras, de part et d’autre de la magnéto-
sphère. La reconnexion au nez de la magnétopause est favorable une fois par rotation, pour un
IMF et un vent solaire constants. Dans la logique de mon étude, j’ai effectué des simulations
d’un Uranus rapide, en divisant par 10 sa période de rotation, ce qui lui confère un Υ de
8, c’est-à-dire semblable à celui de Jupiter. Dans la configuration du solstice, avec un angle
de 90° entre l’axe magnétique et l’axe de rotation, l’étude d’un Uranus rapide m’a permis
de comprendre que la reconnexion de l’IMF avec le champ magnétique planétaire participe
au ralentissement du mouvement vers l’aval de la structure magnétique en hélice. L’étude
d’un Uranus rapide dans la configuration solstice, mais dans le cas du tilt de 60°, montre que
chaque pôle magnétique joue un rôle très différent du fait de la reconnexion avec le vent solaire.

Enfin, pour un Uranus rapide dans le cas de la configuration équinoxe, avec un angle
de 90°, il n’y a plus d’enroulement en hélice possible, en raison de la géométrie. On observe
dans les simulations une queue avec des lignes connectées. Une des différences par rapport au
cas solstice est que l’extension des lignes connectées à la planète vers l’aval est limitée à une
distance de l’ordre de trot×vVS. Par ailleurs, on observe également une structure magnétique
spatialement périodique composée de lignes majoritairement non connectées qui s’étend bien
au delà de trot × vVS, les lignes de champ magnétique ayant été connectées un temps à la
planète formant des séries de vagues en “S” en aval de la magnétopause côté nuit.
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Conclusion

J’ai travaillé sur la théorie de l’identification des fronts d’onde MHD dans des écoulements
stationnaires et appliqué la méthode dans des simulations de Mercure. La méthode détaillée
est présentée dans Pantellini and Griton [2016].

Les magnétosphères planétaires du Système solaire présentent une diversité remarquable,
et notamment dans leurs configurations respectives de l’inclinaison de leur axe magnétique
par rapport à leur axe de rotation. On distingue les rotateurs lents (Mercure, qui est extrême-
ment lent, et la Terre, Uranus et Neptune), pour lesquels le temps de relaxation est plus court
que la période de rotation, des rotateurs rapides (Jupiter, Saturne). Le principal objectif au
début de ma thèse était de réussir à toutes les simuler avec un code MHD 3D.

Nous avons utilisé le code de simulation MPI-AMRVAC. Ce dernier n’était pas adapté,
cependant, à la simulation de magnétosphères de planètes en rotation rapide dans des confi-
gurations arbitraires de l’axe de rotation et de l’axe magnétique. J’ai étudié le principe de la
méthode de découpage du champ magnétique en un champ de référence (essentiellement le
champ intrinsèque de la planète) et un champ résiduel, méthode que nous avons implémentée
pour la première fois avec un champ magnétique de référence dépendant du temps dans le
code MPI-AMRVAC.

Dans le cas d’une magnétosphère sans rotation (le cas de Mercure), je me suis intéressée
à l’influence des paramètres du vent solaire sur la structure globale du champ magnétique
et de l’écoulement. En appui à la mission spatiale BepiColombo, j’ai effectué des simulations
pour deux modèles différents de champ magnétique herméen.

Saturne présente la particularité d’avoir un axe magnétique parfaitement aligné avec son
axe de rotation. C’est donc un cas de rotateur rapide stationnaire que j’ai étudié en détail
et qui m’a permis de valider les premières modifications apportées au code 2 avant d’abor-
der le cas d’un angle quelconque entre l’axe magnétique et l’axe de rotation planétaires, la
direction du vent solaire et celle de l’IMF. Dans le cas de ce rotateur rapide, j’ai retrouvé le
schéma de circulation équatorial de Vasyliunas avec des zones de sous/sur co-rotation côté
soir/matin et j’ai étudié l’influence de l’orientation de l’IMF sur la circulation au bord interne.

Finalement, vers la fin de 2017, j’ai abouti à une version du code permettant la simula-
tion d’une planète dont l’orientation des axes de rotation et magnétique peut être quelconque.
C’est notamment le cas de Neptune et Uranus pour lesquels l’angle entre les deux axes est
respectivement de 47° et de 60°. Dans cette thèse je n’ai pas eu le temps de traiter la cas de
Neptune. Par contre, j’ai pu réaliser et analyser plusieurs simulations d’Uranus en période de
solstice et d’équinoxe. Dans la configuration “solstice”, c’est à dire lorsque l’axe de rotation
pointe vers le Soleil, on montre [Griton et al., 2018] qu’une structure de nature alfvénique se
développe en hélice dans la queue de la magnétosphère avec des lignes magnétiques restant

2. Parmi les ajouts non détaillés dans ce manuscrit : la possibilité de choisir un champ de référence non
potentiel (voir annexe B) et/ou un tore de plasma entourant la planète.
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connectées à la planète sur une très grande distance en aval de la planète 3, et que les zones de
reconnexion entre le champ magnétique planétaire et l’IMF forment aussi une double hélice.
La reconnexion du champ magnétique planétaire avec l’IMF participe au ralentissement de
la structure magnétique en hélice. A l’équinoxe, lorsque l’axe de rotation est toujours dans le
plan de l’écliptique mais perpendiculaire à la direction Soleil-Uranus, la structure en hélice
disparâıt, l’axe magnétique tournant dans un plan parallèle à la direction du vent solaire. Une
structure magnétique spatialement périodique d’une longueur d’onde de l’ordre de vVStrot se
développe néanmoins en aval de la planète, mais contrairement au cas ”solstice” les lignes
connectées à la planète ne dépassent pas la première oscillation.

Pour la poursuite de mes travaux de recherche, je compte dans un premier temps intégrer
dans la nouvelle version d’AMRVAC, disponible en ligne depuis janvier 2018, les éléments
de code que j’ai développés dans l’ancienne version, afin de pouvoir aller plus loin dans les
simulations de la magnétosphère d’Uranus. En effet, parmi les nouvelles fonctionnalités dis-
ponibles, il y en a une qui permet de limiter l’asymétrie des cellules du domaine de simulation
inhérent au maillage sphérique lorsque les espacements sont réguliers en r, θ et φ. Or, pour
simuler le vrai Uranus, j’ai besoin de pouvoir utiliser un très grand domaine de simulation
afin de permettre le développement d’au moins un pas de vis de l’hélice mentionnée ci-dessus.
Ce travail d’adaptation est d’ailleurs sollicité par l’équipe qui développe le code à KU Leuven,
en Belgique.

Au delà de l’intérêt que constitue le dépouillement de ces simulations dans le cadre de la
constitution d’un modèle physique du fonctionnement d’une magnétosphère aussi complexe,
j’envisage de les utiliser pour aider à l’interprétation des observations UV avec le télescope
Hubble des aurores polaires d’Uranus, non pas au solstice même, mais à des périodes (corres-
pondant aux campagnes d’observations) où la configuration d’Uranus est intermédiaire entre
le solstice et l’équinoxe.

En ce qui concerne Mercure, je vais continuer mon implication dans l’équipe des Young
Scientists de BepiColombo, dont je suis“associate scientist”depuis 2015. Le groupe des Young
Scientists est chargé d’un important travail de bibliographie et de mise à jour de celle-ci, une
veille scientifique nécessaire pour assurer la continuité du savoir jusqu’à l’arrivée de Bepi-
Colombo autour de Mercure en 2026. J’ai également cofondé, avec deux autres doctorants,
un projet de comparaison des performances et des atouts des différents codes de simulations
utilisés au sein de l’équipe scientifique de BepiColombo (pas moins de six codes recensés). Ce
projet, encouragé par le Project Investigator (PI) de la sonde MMO de BepiColombo, Go Mu-
rakami, va consister à effectuer des simulations d’une même configuration avec les différents
codes, afin de rendre compte des avantages et des inconvénients de chacun des codes. Comme
ces codes seront utilisés pour aider à l’analyse des données des instruments de BepiColombo,
il est important de les faire connâıtre et de les évaluer au sein de l’équipe de la mission.
Plus spécifiquement, j’envisage d’étudier plus en détail la réponse de la magnétosphère de
Mercure lorsqu’elle est soumise à un vent variable, et en particulier à l’arrivée d’une éjection
de masse coronale. Au vu de la petite taille de la magnétosphère de Mercure, on s’attend à
ce qu’elle soit affectée par les changements de vent de façon bien plus dramatique que les
autres planètes magnétisées du Système solaire avec, notamment, la possibilité d’une magné-
topause écrasée contre la surface planétaire lors de sursauts de la pression dynamique du vent.

3. En tout cas au delà des limites du domaine de simulation et donc potentiellement sur un très grand
nombre de tours d’hélice, chaque tour correspondant à une distance de l’ordre de 500RU pour un Uranus dont
la période de rotation serait de 17h.
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la rigueur, l’exigence, à refaire dix fois les calculs des gradients en coordonnées sphériques,
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spatiales et d’Instrumentation en Astrophysique) et sur le site des anciens élèves de l’École
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et dirigé le laboratoire qu’on appelle le LESIA aujourd’hui. En travaillant à l’organisation de
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à quel point le LESIA est imprégné des valeurs défendues par Jean-Louis Steinberg, valeurs
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de stage et co-porteur, enthousiaste et passionné, du projet “Planètes en Guyane”), Sonia For-
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CHAPITRE 6. MAGNÉTOSPHÈRE EN ROTATION RAPIDE, ORIENTATION
QUELCONQUE DE L’AXE DE ROTATION ET DE L’AXE MAGNÉTIQUE
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Joe Zender and Anna Milillo, thank you for your help and good advice !), de la JAXA (arigato
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magnifiques photos, et ses remontages de moral hyper efficaces, Papascal pour son soutien
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GER Observations of Magnetic Reconnection in Mercury’s Magnetosphere. Science, 324 :
606, May 2009. doi : 10.1126/science.1172011. 47, 48

Charles W. Smith, W. H. Matthaeus, Gary P. Zank, Norman F. Ness, Sean Oughton, and
John D. Richardson. Heating of the low-latitude solar wind by dissipation of turbulent
magnetic fluctuations. Journal of Geophysical Research : Space Physics, 106(A5) :8253–
8272, 2001. ISSN 2156-2202. doi : 10.1029/2000JA000366. URL http://dx.doi.org/10.

1029/2000JA000366. 8
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laos Sarantos, and James A. Slavin. Mercury’s magnetosphere–solar wind interaction for
northward and southward interplanetary magnetic field : Hybrid simulation results. Ica-
rus, 209(1) :11 – 22, 2010. ISSN 0019-1035. doi : https://doi.org/10.1016/j.icarus.2010.01.
008. URL http://www.sciencedirect.com/science/article/pii/S0019103510000187.
Mercury after Two MESSENGER Flybys. 48

V. M. Vasyliunas. Plasma distribution and flow, pages 395–453. 1983. 63, 64

G.-H. Voight, T. W. Hill, and A. J. Dessler. The magnetosphere of Uranus - Plasma sources,
convection, and field configuration. , 266 :390–401, March 1983. doi : 10.1086/160787. 81

R. J. Walker and T. Ogino. A simulation study of currents in the Jovian magnetosphere. Pla-
netary and Space Science, 51 :295–307, April 2003. doi : 10.1016/S0032-0633(03)00018-7.
70

Raymond J. Walker, Tatsuki Ogino, and Margaret G. Kivelson. Magnetohydrodynamic si-
mulations of the effects of the solar wind on the Jovian magnetosphere. Planetary and
Space Science, 49(3) :237 – 245, March 2001. ISSN 0032-0633. doi : http://dx.doi.org/10.
1016/S0032-0633(00)00145-8. URL http://www.sciencedirect.com/science/article/

pii/S0032063300001458. Magnetospheres of the Outer Planets (Part I). 65, 66, 68, 69

Y.-C. Wang, J. Mueller, U. Motschmann, and W.-H. Ip. A hybrid simulation of Mercurys
magnetosphere for the MESSENGER encounters in year 2008. , 209 :46–52, September
2010. doi : 10.1016/j.icarus.2010.05.020. 48
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magnétique des planètes géantes et de la Terre . . . . . . . . . . . . . . . . . 13
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1.7 Schéma de la magnétosphère terrestre en trois dimensions, avec les systèmes
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3.8 Illustration d’un point de reconnexion de lignes de champ magnétique . . . . 41
3.9 Représentation de la valeur du champ électrique résistif sur le bord interne de
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4.2 Schéma global de la magnétosphère de Mercure . . . . . . . . . . . . . . . . . 47

4.3 Simulations de la magnétosphère de Mercure, pour différents nombres de Mach
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5.6 Schéma sur les propriétés de symétrie des vecteurs et pseudo-vecteurs . . . . 67

5.7 Organisation des lignes de champ magnétique, rotateur stationnaire, IMF orienté
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6.23 Mesure du pas de la structure ondulatoire en aval de la magnétosphère d’un
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a b s t r a c t

We show that slow mode compressional fronts form upstream of the day side magnetopause in MHD
simulations of Mercury's magnetosphere. The strongest compressional fronts are located upstream of the
magnetopause with strong magnetic shear. Compressional fronts are crossed by magnetic field lines
connecting the interplanetary magnetic field and the planet's intrinsic field, their role is to bend the
magnetic field in the magnetosheath towards the magnetopause. Besides these compressional fronts,
already observed in space and theoretically discussed by various authors for the case of the Earth, we
observe the formation of a slow mode standing rarefaction wave spatially growing over a substantial
fraction of the distance between the bow shock and the magnetopause. The slow mode source region for
the rarefaction waves is located in the magnetosheath, near the bow shock's nose. The generated
standing rarefaction waves, however, form even at large distances from the source region along the
magnetospheric flanks. They fine-tune the magnetic field line draping and plasma flow around the
magnetopause. In ideal MHD the magnetospheres of Mercury, the Earth and the giant planets do closely
resemble each other, we therefore expect the mentioned slow mode structures not to be specific to
Mercury.

& 2015 Elsevier Ltd. All rights reserved.

1. Introduction

Since orbit insertion in March 2011 the MESSENGER spacecraft
has unveiled the detailed structure of Mercury's internal magnetic
field (Anderson et al., 2012). Mercury's surface field strength is

150∼ weaker than in the case of the Earth whereas the inter-
planetary magnetic field (IMF) only drops by a factor of 10∼
between Mercury's orbit and the Earth. Compared to the Earth, the
dimensionless parameter α, defined as the ratio of the magnetic
dipole strength at the planetary surface to the IMF strength, is
therefore 15∼ times weaker at Mercury. Besides the parameter α
two other dimensionless parameters enter the MHD scaling of the
problem of the solar wind interacting with a magnetized planet:
the sonic Mach number Ms (the solar wind velocity to sound speed
ratio) and the solar wind β (the thermal to magnetic pressure
ratio). These two parameters are of the same order at Mercury and
at Earth letting α appear to be the dominant difference between
the two magnetospheres. However, since the multipolar expansion
of the planetary magnetic field is self-similar (see Eq. (1)) effective
differences in the magnetospheric structures are only expected for
α values such that the upstream magnetopause standoff distance

from the planet is of the order of the planet radius itself (and the
magnetopause becomes affected by the close-by planetary
boundary), a common situation at Mercury but not at Earth.
Additional differences between the Earth and Mercury stem from
the fact that Mercury's magnetic axis is aligned with the spin axis
and perpendicular to both the orbital plane and the solar wind
velocity while the Earth's magnetic axis makes an angle with
respect to the spin axis and the orbital plane implying seasonal
(and even daily) variations of the average solar wind velocity
orientation with respect to the magnetic axis. Finally, Mercury's
dipolar field has been found to be displaced northward by 0.2∼
planetary radii inducing a strong north–south asymmetry not
observed on Earth.

All the just mentioned differences concerning the structure and
strength of Mercury's internal magnetic field are the reasons for
Mercury's environment to differ somewhat from the Earth's
environment, even under identical wind conditions. On the other
hand, as already pointed out, the internal planetary field is
essentially a scale free self-similar dipolar field in both cases so
that, to lowest order in the multipolar expansion of the internal
field and identical wind conditions (in terms of Mach number and
β), the magnetospheres of Mercury and the Earth are equivalent
MHD systems. Thus, from the MHD point of view the two planets
only differ due to high order differences in the internal magnetic
field structure (magnetic axis orientation and relative strength of
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multipolar terms) and to the fact that on Mercury (but not on
Earth) the magnetopause day side standoff distance is comparable
to the planet's radius itself. In other words, in the case of the Earth,
the planet is so small with respect to the characteristic scales of
length of the global magnetosphere that it can be approximated by
a point, making the problem essentially scale free (at least in ideal
MHD). The point approximation does not apply for the case of
Mercury, the planet's radius being a non-negligible characteristic
scale of the global magnetosphere. Early 3D MHD simulations of
the hermean magnetosphere (based on crude measurements of
the intrinsic field by the Mariner 10 mission) by, for example,
Kabin et al. (2000) did already point out that the closed magnetic
field lines are confined to substantially lower latitudes on Mer-
cury's surface than on Earth.

More recently, stimulated by MESSENGER's refined measure-
ments of Mercury's intrinsic field, new simulations have been
published. The evolution of the available computational power has
made hybrid simulations of the whole hermean magnetosphere
accessible allowing for the inclusion of kinetic effects (e.g. non-
thermal velocity distribution functions, wave particle interactions,
resonant instabilities). The Larmor radius of the protons being the
largest non-fluid characteristic scale in a solar wind type electron–
proton plasma hybrid simulations have been generally used to
simulate Mercury's magnetosphere (e.g. Wang et al., 2010; Richer
and Modolo, 2012; Trávníček et al., 2010). In hybrid simulations
ions are described as a collection of charged particles (allowing for
plasma kinetic effects) while electrons are described as a massless
charge neutralizing fluid. The Larmor radius of a solar wind proton
being generally 300∼ times smaller than Mercury's radius, the
global structure of the magnetosphere is similar in both MHD and
hybrid simulations. Differences are observed near the quasi-par-
allel portion of the bow shock where magnetosheath ions can leak
upstream of the shock and trigger ion beam instabilities and in the
magnetosheath, downstream of the quasi-perpendicular portion
of the shock, where proton temperature anisotropies can generate
mirror or Alfvén Ion Cyclotron waves (e.g. Denton et al., 1995).
However, the strong dependence of the hermean magnetospheric
structure on the orientation of the interplanetary magnetic field
(Wang et al., 2010; Trávníček et al., 2010) or even on the details of
the planet's intrinsic field (Richer and Modolo, 2012) are not
expected to critically depend on the fact that the simulations are
kinetic or fluid. One particular advantage of MHD simulations is
the low noise level which makes the identification of small
amplitude structures (like the slow mode rarefaction zones in the
magnetosheath discussed below) easier than in the corresponding
hybrid simulation.

In this paper we focus on the qualitative description of the
formation of slow mode standing structures in the magnetosheath
of three dimensional simulations of Mercury. Along the line of
previous authors(Zwan and Wolf, 1976; Southwood and Kivelson,
1992; Wang et al., 2004) more concerned about the Earth's case,
we do argue that compressional fronts form immediately
upstream of the magnetopause. We observe that compressional
fronts form independently of the magnetic shear strength across
the magnetopause. In our simulations compressional fronts
(actually slow mode shocks) are seen to be particularly strong
upstream of portions of the magnetopause with strong magnetic
shear including the regions of strong magnetic shear near recon-
nection points (X-points).

We do also argue that slow mode rarefaction “fronts” extending
over a significant fraction of the magnetosheath form upstream of the
compressional fronts defining a large scale structure inside the mag-
netosheath reminiscent of a slow mode expansion fan (e.g. Siscoe and
Sanchez, 1987; Krisko and Hill,1991; Taylor and Cargill,2001, 2003). In
rarefaction fronts pressure and density decrease while flow speed and
magnetic strength increase. Their role is to regulate the magnetic field

line bending and flow diversion around the magnetopause. Because of
the aforementioned closeness in terms of MHD scaling between the
magnetospheres of magnetized planets similar slow mode fronts are
expected in the magnetosheath of the Earth.

2. The model

We use the spherical version of the MPI-parallelized Adaptive
Mesh Refinement code (MPI-AMRVAC) to simulate the three dimen-
sional magnetosphere of Mercury. The model solves the one-fluid
non-resistive, inviscid, MHD equations in conservative form (e.g. Kabin
et al., 2000). The ratio of specific heats is set to 5/3γ = throughout the
paper. The equations are integrated using a two step Lax–Friedrichs
type scheme (TVDLF in AMRVAC) associated with a gradient limiter
minmod. Powell's correction (Powell et al., 1999) has been used to
ensure B 0∇· = (powel option in AMRVAC). The code is freely available
on the web under Academic Free License v3.0. A detailed description
of the capabilities of MPI-AMRVAC can be found on a dedicated web
site and in the literature (see (Keppens et al., 2012) and therein
references). The Lax–Friedrichs integration scheme has the advantage
of being stable but diffusive allowing for magnetic reconnection and
viscous diffusion in the simulations. The numerical diffusion coeffi-
cients associated with the Lax–Friedrichs scheme are of the order
x t/2δ δ , where xδ is the typical linear distance between adjacent grid
points and tδ the simulation time step. To ensure stability, the time
step tδ must be smaller than time for the fastest characteristic speed in
the system to cover a distance xδ . The fastest characteristic speed is
generally the Alfven speed vA near the planet's surface. For typical vA

values in the range10 10 km/s3 4– and a cell size of order10 km2 (see
Section 3) one has t x v/ 10 10 sA

1 2δ δ∼ = –− − . As a consequence,
the characteristic magnetic diffusivity in the system can be evalua-
ted as x t/ 10 10 km /s2 5 6 2η δ δ∼ = – which falls within the range
4 10 10 km /s4 6 2[ – ] evaluated by Westerberg (2008) for the diffusivity
associated with reconnection events at the Earth's day side
magnetopause.

As illustrated in Fig. 1, the simulation domain is bounded by
two spherical shells with the innermost shell being located below
Mercury's surface at r0.75 M from the center of the planet (rM is
Mercury's radius) and an outer boundary at r8 M. A stationary,
magnetized, unidirectional plasma flow (the solar wind) is injec-
ted along the negative z-axis from the left half of the outer
boundary. The flow is allowed to leave the domain through the
right half of the outer boundary. In addition, as more thoroughly
discussed in Section 3, in and outflow is allowed at the inner
boundary.

Fig. 1. The shaded region denotes the three dimensional simulation domain. The
MHD equations are solved self-consistently above the planet's surface. In the region
underneath the surface the fluid velocity u is smoothly forced to become aligned
with the magnetic field B as it approaches the inner boundary. The free solar wind
flows along the negative z-axis.
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The number of mesh points in the radial, polar (with respect to
the z-axis) and azimuthal directions are N 192r = , N 96=ϑ and
N 96=ϕ , respectively.

3. Boundary conditions and initial conditions

As already stated we place the inner boundary of the simula-
tion domain below the surface of the planet at r r0.75 M= . Initially
the magnetic field in any place of the simulation domain, including
the boundaries is the sum of the planetary field BM and a uniform
solar wind field Bsw. However, in order to keep the internal field of
the planet unaffected by the solar wind field the latter is initially
smoothly turned off between r 2.5= and the surface at r 1= (if not
specified distances are normalized to rM). At t 0= the flow velocity
is equal to the solar wind speed everywhere in the simulation
domain except inside the r 1.5= shell where the velocity is
smoothly reduced in order to vanish at r 1= . The initial non-uni-
form velocity region is stretched to be ellipsoid shaped in the
region downstream of the planet with a major axis extending to
r 2.5= to mimic a rough initial guess of the planet's wake.

At the outer boundary, at r 8= , solar wind conditions are
imposed unless density fluctuations of amplitude n n0.01 swδ > (nsw
is the solar wind density) reach the boundary in which case a
Neumann boundary condition r/ 0∂ ∂ = is imposed for all fields. At
the inner boundary at r 0.75= (we recall that the planetary surface
is at r 1= ) we do arbitrary set the density to n0.1 sw and the
pressure to p10 sw forcing the sound speed and the temperature to
be the same as in the free solar wind. The magnetic field at the
inner boundary is specified by the axi-symmetric model of Mer-
cury's intrinsic field described in Section 3.1. The magnetic axis,
the planetary spin axis and the orbital plane normal being prac-
tically aligned in the case of Mercury, we identify the magnetic
axis as the x-axis. The north pole is thus located at x 1= and the
south pole at x 1= − . The plasma velocity inside the planet is
smoothly forced to become aligned with the magnetic field as to
ensure a vanishing electric field E u B= − × at the inner boundary
where ru/ 0∂ ∂ = is imposed to let the plasma freely flow through
the boundary.

3.1. Mercury's intrinsic magnetic field model

Since MESSENGER's orbital insertion around Mercury and
several hundreds of low altitude flybys of the northern polar
region of the planet, a more accurate axi-symmetric model, com-
pared to the rough dipolar model based on Mariner 10 observa-
tions, has been recently published by Anderson et al. (2012).
Accordingly, we adopt an axi-symmetric expansion for the mag-
netic potential Ψ including all terms starting from the dipole term
up to the 16-pole term:
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The current-free magnetic field is obtained via BM Ψ= − ∇ . In
(1) rM is the radius of Mercury, r the distance to the center of the
planet and θ the polar angle. The numerical coefficients gl0 we use
in the simulations are listed in Table 1 and the four relevant
Legendre polynomials Pl in (1) are
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The relatively large ratio g g/20 10 in Table 1 denotes a noticeable
northward displacement of the planetary dipole by approximately

r0.19 M. The higher order coefficients g30 and g40 do only marginally
alter the simple picture of a northward displaced magnetic dipole.

3.2. Solar wind parameters and normalizations

We discuss a representative simulation with northward and
sunward IMF orientation (positive x and z components). The y
component (the east–west component) of the IMF is zero. The
thermal to magnetic pressure ratio is p B2 / / 2 0.5sw sw sw

2
0β μ= [ ( )] =

and the sonic Mach number M u c/ 6s sw sw= = . The adiabatic sound

speed is defined as c p/s
2 γ= ϱ where mnϱ = is the mass density of

the plasma andm the average mass of the particles. Accordingly, in
a fully ionized electron proton plasma n n n n2p e e= + = ,

m m m m/2 /2p e p= ( + ) ≈ and nm /2pϱ ≈ . We assume an IMF field
intensity B 20 nTsw = setting the dimensionless parameter

g B/ 9.610 swα ≡ = . Given the IMF field orientation and strength
(through the parameter α), the Mach number Ms, the polytropic
index 5/3γ = and swβ , the simulation is fully specified, indepen-
dently of the actual density nsw, temperature Tsw and wind speed
usw. For example, the standoff position rmp of the magnetopause
can be expressed as a function of the dimensionless parameters α,
γ, Ms and β only. Indeed, by equilibrating the wind dynamic

pressure usw sw
2ϱ with the planetary magnetic pressure B /2M

2
0μ in

the equatorial plane one obtains the estimate
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where, for simplicity, we have retained only the dominant equa-
torial contribution of the dipole term B r g r r/M 10 M

3( ) ≈ [ ] .
A summary of the wind parameters is given in Table 2.
In the following, distances are normalized with respect to the

radius of Mercury rM, densities to the solar wind density nsw,
velocities to the sound speed in the solar wind csw, pressure to

pswγ , time to r c/M sw and magnetic field to B /2sw sw
1/2β γ[ ] . In nor-

malized dimensionless units the solar wind density and sound
speed are n c 1sw sw= = , the solar wind pressure p 1/ 0.6sw γ= = ,

and the solar wind field strength B /2 1.55sw sw
1/2β γ= [ ] =−

(assuming 0.5swβ = ). Hereafter we shall use dimensionless quan-
tities only, dropping the prime sign to simplify notations. For the
given simulation parameters stationarity is achieved after t 2≈ for
a total simulation timer of t 2.5= . Only in the vicinity of slow
mode fronts propagating nearly perpendicular to the magnetic
field stationarity may not be absolute by t 2≈ (see Section 5.3).

Table 1
Multipolar coefficients for Mercury's internal field BM Ψ= − ∇ (cf. Eq. (1)) adopted in the paper. Coefficients are within the range of possible values published by Anderson
et al. (2012).

g10 (nT) g g/20 10 g g/30 10 g g/40 10

�192.0 0.392 0.116 0.030
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4. Conditions for standing slow mode waves and fronts

In the simulation which will be discussed more thoroughly in
Section 5, we identify stationary slow mode structures, i.e. struc-
tures which are not convected away by the flow. Here we briefly
discuss the necessary conditions for linear slow mode waves and
slow mode fronts to be standing in a plasma flowing at velocity uf .

The slow mode phase speed uϕ is directed along the wave
vector k and is strongly dependent on the angle θkB between k and
the magnetic field B:
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where c p/s
2 γ= ϱ and c c2 /A

2
s
2 βγ= ( ) are the square of the adiabatic

sound speed and the Alfvén speed, respectively.
As an example the phase speed (4) is plotted in Fig. 2 (blue

curve) for the case 0.9β = . As anticipated, at close to perpendi-
cular propagation angles such that /2 a 1kBε π θ= − ̂ª¡ the slow

mode phase speed is given by u c c c cs A s
2

A
2 1/2ε≈ ( + )ϕ

− with poten-

tially unlimited long steepening time k u k1 1τ δ ε∼ ( ) ∝ ( )ϕ
− − even for

waves with large sound and/or Alfvén velocity fluctuations cs,Aδ .
Thus, the quasi-perpendicular slow mode shocks in the southern
hemisphere of Fig. 3 is one of the slowest evolving structure of the
simulation.

In a plasma at rest a standing slow mode front is supported by
the mode with zero phase velocity, i.e. by the mode at /2kBθ π=
(strictly perpendicular wave vector). In a plasma flowing at velo-
city uf the mode supporting a standing front is the one for which
the phase speed cancels the flow velocity in the direction per-
pendicular to the front. The graphical procedure for finding the
relevant mode for any given flow velocity uf has been described
some time ago by Spreiter and Alksne (1970) (see Figure 4 in their
paper). An analytical solution for the case of slow modes for quasi-
perpendicular wave propagation cos a 1kbθ| | ̂ª¡ has been given by
Southwood and Kivelson (1992). Following Spreiter and Alksne
(1970) we use the slow mode dispersion relation of Fig. 2 in order
to graphically identify the associated standing slow mode for any
given flow velocity uf . Since front and phase speed uϕ must be
perpendicular to each other and the normal to the front flow
velocity must exactly compensate the phase velocity, the phase
velocity uϕ is obtained by searching for the intersection of the slow
mode phase velocity curve and the circle centered in u /2f−
(dashed circle in Fig. 2). The example in Fig. 2 shows that standing
oblique fronts (with respect to the local magnetic field) can exist
for a flow speed uf substantially exceeding both the slow mode
speed along the flow direction and even the propagation velocity
limit uΦ (red dotted curve in Fig. 2). The propagation velocity limit
u θ( )Φ is the fastest speed (in the plasma frame of reference) a
plane slow mode perturbation can travel along the direction θ, i.e.

u r r umax , for 0, 5kB kBθ θ θ π( ) = ^ {^ · ( )} ∈ [ ] ( )Φ θ θ ϕ

where r̂θ is the unit vector in the direction θ and u kBθ( )ϕ is given by
(4). Eq. (5) corresponds to the (red) dotted curve in Fig. 2. It may be
noted that except for the direction 0θ = the fastest slow mode
along a given direction θ is not the one for which the wave front is
perpendicular to θ. In Fig. 2 ud represents the velocity of the flow
along the front. In the frame of reference obtained by the Galilean
transformation u u uf f d= −′ the flow velocity is perpendicular to
the front. For completeness we shall mention the frame drifting
along the front at the speed of the magnetic field lines. In this
frame, called the DeHoffmann Teller frame (De Hoffmann and
Teller, 1950), the flow streams along the magnetic field at speed
u uf HT= −′ (see Fig. 2). In the DeHoffmann Teller frame field lines
are static and parallel to the flow velocity implying a vanishing
electric field. Mentally reasoning in one or the other of the two
aforementioned reference frames does often ease the identifica-
tion of the type of front at hand.

A crude fit of u θ( )Φ as a function of β for the case 5/3γ = and
0, /2θ π∈ [ ] gives
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Eq. (6) provides an approximate estimate of the maximum speed for
a slow mode perturbation in the direction θ as function of β.
Contours u uf=Φ are plotted in Fig. 3 as red solid curves. Positions
upstream of the contours are regions where any linear slow mode
wave is necessarily convected downstream. The noticeable point is
that upstream traveling slow waves can exist immediately down-
stream of the nose region of the bow shock where locally generated
standing fronts may therefore form. Moving away from the front,
towards the north or the south inside the magnetosheath, the

Table 2
Solar wind parameters used in the representative simulation. The sonic Mach
number is M 6s = , 0.5β = and g B/ 9.610 swα ≡ = . Accordingly, the fast Mach number

is M M 1 2/ 3.25f s 1/2γβ= [ + ( )] =− .

Mf β α B xsw, B ysw, B zsw,

3.25 0.5 9.6 10 nT 0 17.3 nT

Fig. 2. Geometrical identification of the particular slow mode associated with a
standing plane front in a plasma flow at velocity uf in the velocity plane defined by
the slow mode phase velocity vector u kBθ( )ϕ (blue curve) and the magnetic field B
(pointing up along the vertical axis). The intersection between the dashed circle of
diameter uf , centered in u /2f− and the blue curve identifies the mode with phase
speed uϕ and wave fronts standing in the flow. ud is the velocity at which plasma
drifts along the front and uHT the field aligned velocity of the front. The dotted red
curve u θ( )Φ denotes the fastest possible velocity for a slow mode perturbation at an
angle θ with respect to the magnetic field. Note that for modes with isotropic phase
speed (e.g. sound waves with u cs=ϕ ) the curves uϕ and uΦ are identical. If the flow
speed uf exceeds uΦ slow mode perturbations will be convected downstream of
their source region. (For interpretation of the references to color in this figure
caption, the reader is referred to the web version of this paper.)
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u uf=Φ contour departs more and more from the bow shock. In
these regions of the magnetosheath, locally generated slow waves
are convected downstream by the flow. However, as illustrated in the
example of Fig. 2, standing fronts moving faster than the propagation
limit (Eq. 5) can still exist in these regions provided a slow mode
source region exists upstream of the fronts' positions. In such a case,
the front aligned plasma drift ud is generally high (cf. Fig. 2).

5. Results

The representative simulation (with parameters from Table 2)
shows that large scale standing slow mode structures naturally
form downstream of the bow shock in 3D MHD simulations of the
hermean magnetosphere. The necessity for the formation of
compressional slow fronts upstream of the Earth magnetosheath
has been proposed sometime ago by Southwood and Kivelson
(1992). In the Southwood and Kivelson (1992) scenario, the slow
mode front's role is to divert the plasma flow approaching the
magnetosheath. Our MHD simulations suggest that in the rela-
tively thin magnetosheath of Mercury large scale standing slow
mode standing rarefaction waves may cover most of the space
between the bow shock and the magnetosheath.

5.1. Evidence of standing slow modes

The simulation shown in Fig. 3 has been pushed to time t¼2.5,
enough to reach a stationary state. Standing compressional slow
waves are visible as a pressure enhancement over the south pole.
The pressure enhancement over the south pole is reminiscent of
the density enhancement over the north pole in Figure 2c of Wang
et al. (2010) for anti-sunward z component of the IMF (as opposed
to the sunward z component in our case). The profiles in the right
panel in Fig. 3 indicate that the pressure enhancement along the
selected path is concomitant with a reduction of the magnetic field
and a slow down of the plasma's velocity. Pressure and density

varying in opposition with respect to the magnetic field are a slow
mode marker. The profiles have reached the maximum possible
steepening allowed by both the grid resolution and the numerical
scheme suggesting that these compressional fronts are slow mode
shocks. However, as we shall see in Section 5.3 the compressional
front propagates nearly perpendicular to the local magnetic field.
In this situation wave steepening is extremely slow as slow mode
wave phase speed goes to zero at propagation angles θkB
approaching /2π . Slow mode fronts are therefore much more
slowly evolving structures than the bow shock, particularly when
the front planes orientation is almost perpendicular with respect
to the magnetic field.

5.2. Slow mode source regions

The right panel in Fig. 4 shows the magnetic field structure and
the pressure intensity with the same color code as Fig. 3. Con-
centrating on the high pressure band originating near mid lati-
tudes on the day side of the planet's southern hemisphere, it
becomes clear that slow mode waves are emitted away from the
region of strong magnetic shear. The source region, where mag-
netic shear approaches 180° (i.e. near field reversal), is also char-
acterized by a local pressure maximum and may be speculatively
identified as a standing Alfvén wave which indeed defines the
magnetopause. The effect of the emitted slow modes is to limit the
field line bending and the intensification of the currents forced by
the tailward plasma flow. The emission of slow mode waves is on
both sides of the magnetopause.

Besides the slow mode source region associated with the
strongly sheared magnetopause, a second source region is located
on the day side, near the magnetic X-point, above the north pole.
The source region extends on both sides of the X-point, towards
the nose and towards the tail. In this case, the emission of slow
mode waves is powered by the release of magnetic tension of
reconnected field lines eventually forming slow mode shocks as in
the Petscheck model of magnetic reconnection (see Petschek and

Fig. 3. Simulation from Table 2 at time t¼2.5. Left panel: pressure contours in the y¼0 plane. The solar wind flows from left to right along the z-axis. The planetary magnetic
field axis is along x. The arrow indicates the orientation of the IMF and the straight thick white line the path along which the profiles in the right panel have been sampled.
The red contours are defined by u u/ 1=Φ where uΦ is the slow mode propagation velocity limit of Eq. (6). The thin white contour corresponds to the red contour for the
Alfvén mode. Right panel: profiles for pressure p, density n, flow speed u and magnetic field strength B along the path (white thick line) in the left panel. Profiles are
normalized as described in Section 3.2. (For interpretation of the references to color in this figure caption, the reader is referred to the web version of this paper.)
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Thorne, 1967). As for the first source region slow mode waves are
radiated from the region of strong field line bending.

A third source region of slow mode waves is located down-
stream of the bow shock's nose (cf. Fig. 5) at the surface defined by
the last closed planetary field lines where strong magnetic field
lines piling-up occurs. Whether this is a real slow mode source

region or not is not clear as slow modes observed near the nose
may have been traveling against the flow from the above men-
tioned source region near the polar X-point. Indeed, as illustrated
in Fig. 3, slow modes can travel upstream along the magnetopause
from the X-point towards the nose. On the other hand, the very
fact that most of the magnetosheath between the nose of the fast
mode shock and the planetward magnetopause is a region where
standing slow modes can exist (cf. Fig. 3) constitutes a pledge in
favor of a local slow mode source region. Most likely, standing
slow modes near the bow shock are generated both locally at the
day side magnetopause and remotely, near the X-point.

5.3. Slow mode compressional fronts

The magnetic field profile along the stream line in the left panel
of Fig. 4 indicates the position of maximum field line bending as a
minimum of the magnetic field intensity near position l 2.8= . At
l 1.8= the pressure p sharply rises in phase with the density n and
in anti phase with both velocity u and magnetic field strength B
indicating a compressional slow mode shock front. In Fig. 5 the
compressional front is shown as a dashed (magenta) curve
approximately following the slow mode propagation limit curve
u u/ 1=Φ (red solid line) at least in its portion closest. A similar, but
much weaker, slow mode compressional front is visible in the
north, in the vicinity of the X-point. In this case the pressure
variation across the front is smaller than for the front in the south
where the magnetic shear through the adjacent magnetopause is
stronger (except in the immediate vicinity of the X-point). Thus,
strong compressional slow mode front tends to be associated with
strong magnetic shear.

It has been argued that slow mode waves may rarely be able to
steepen into shocks for typical solar wind plasma conditions
because of electron Landau damping (e.g. Hada, 1985). Landau
damping is a kinetic effect not retained by the MHD model so one
may argue that slow mode fronts do not form in space. On
the other hand concurrent theoretical works (Southwood and
Kivelson, 1995) and observations (Feldman et al., 1987; Song et al.,
1990; Howes et al., 2012) support the hypothesis of the existence

Fig. 4. Left panel: Magnetic field structure and pressure intensity. The color code for the pressure is the same as in Fig. 3 with blue and red denoting low and high pressure,
respectively. The white curve denotes a velocity stream line along which the profiles in the right panel have been obtained. The magnetic X-point above the north pole where
dayside magnetic reconnection occurs is also indicated as a white cross. Right panel: Fluid parameters sampled along the selected (white) stream line shown in the left panel.
In addition to the parameters of Fig. 3 the angle θuB (in degrees) between the flow velocity u and the magnetic field B is also plotted with corresponding values reported on
vertical axis on the right (all other parameters refer to the axis on the left). (For interpretation of the references to color in this figure caption, the reader is referred to the
web version of this paper.)

Fig. 5. Magnetic field structure as in Fig. 4. As in Fig. 3 the red contours are defined
by u u/ 1=Φ where uϕ is the slow mode propagation velocity limit of (Eq. 6). The
curves denoted “compression” (magenta, large dashes) denotes the position of the
compressional slow mode fonts which may steepen into shocks. The curves
denoted “rarefaction” (light blue, short dashes) give the approximate position of
the slow mode rarefaction front. The “source” denoted curves (light green, solid)
show the position of slow mode wave generation loci. (For interpretation of the
references to color in this figure caption, the reader is referred to the web version of
this paper.)
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of slow mode compressional waves and/or shocks in the Earth
magnetosphere and in the solar wind. In particular Howes et al.
(2006), Oraevsky et al. (1983) and Denton et al. (1995) show that
the kinetic damping of the slow mode vanishes when approaching
perpendicular propagation which is the dominant orientation of
the compressional fronts we observe in the simulations.

5.4. Slow mode rarefaction “fronts”

The signature of a slow mode rarefaction front downstream of
the bow shock's nose is apparent in the profiles in the right panel
of Fig. 4 (also see the profiles along a different path in Fig. 6).
Indeed, at l 0.4= pressure and density start decreasing while the
magnetic field keeps increasing, reaching a value of order B 6≈
near l 1= far exceeding the Rankine–Hugoniot value 3∼ reached at
the end of the shock ramp. The subsequent increase in magnetic
field strength, associated with a decreasing pressure (and density)
and a reduction of the angle between magnetic field and flow
velocity (see θuB profile in Fig. 4) is the imprint of a slow mode
rarefaction wave. Contrary to a slow mode compressional front
where the magnetic field lines are turned towards the front nor-
mal, magnetic field lines become more front aligned downstream
of a slowmode front (thereby increasing the field strength). In that
respect the rarefaction wave behaves similarly to a fast shock. The
difference is that through a slow mode rarefaction front, the
magnetic field strength and pressure vary in antiphase.

The word front should be used cautiously in the case of a slow
mode rarefaction wave as contrary to a compressional wave the
former does not steepen but flattens with time making the
upstream boundary of the rarefaction region increasingly unsharp.
In a time stationary situation where energy is constantly injected
into the system the tendency to flatten is compensated by the
injection of new wave energy. In the magnetosheath, the role of
the slow mode rarefaction front is to bend the magnetic field lines
around the planetary magnetic obstacle of the magnetopause.

As schematically illustrated in Fig. 5, the rarefaction front in the
magnetosheath is not limited to the portion near the nose of the
magnetosphere but extends to higher planetary latitudes. The
slow mode rarefaction front in the southern magnetosheath can
be spotted on the profiles in the right panel of Fig. 6, measured
along the same path as the one of Fig. 3. In Fig. 6 the profiles do
only moderately change up to position l 0.9≈ (marked “raref”).

The bow shock curvature being comparatively small but not zero,
the changes are mainly ascribable to the fact that the plasma at
different l values has seen different shock geometries. The plasma
at l 0.9∼ however originates from the source region of slow mode
waves near the bow shock's nose and shows the characteristic
anticorrelation between magnetic field variations and density (or
pressure) variations.

5.5. Slow mode versus fast mode rarefaction wave

The fast mode is responsible for the deceleration and heating of
the plasma through the bow shock. In some parts of the fast mode
bow shock the shock itself contributes to deviate the magnetic
field around the planetary obstacle. In other places, for example, in
the northernmost region of the bow shock in Fig. 6 the field lines
are first turned northward by the fast shock and again south by a
slow mode rarefaction wave. We argue that in many parts of the
magnetosheath, just downstream of the bow shock, at a distance
which tends to increase as one moves away from the nose, the
plasma flow goes smoothly through an extended slow mode
standing rarefaction wave which finds its source region near the
nose and extends down on the flanks towards the north and the
south. The scenario where the rarefaction wave would be a fast
mode rarefaction wave seems unlikely for three reasons. First, if
the wave was a fast wave it would be generated by the magne-
topause piston with magnetic field and density being compressed
or depressed in phase. This is not the case across the rarefaction
region in Fig. 6 where density and magnetic field profiles are seen
to vary in antiphase. Second, a fast mode rarefaction wave would
turn the magnetic field away from the plane of the front while the
opposite is seen to occur in Fig. 6 where the magnetic field is seen
to become increasingly parallel to both the wave front and the
flow speed 180uBθ → °. The third reason is the extremely low phase
velocity of the rarefaction front. Again, taking the case of Fig. 6 as
an example, a fast mode rarefaction wave should propagate
approximately at the fast mode phase velocity (in perpendicular to
B propagation) c c 3.5s

2
A
2 1/2( + ) ≈ at position l 0.9= . This is nearly as

fast as the flow velocity u 4≈ . This is effectively the case for the
fast compressional wave at the bow shock where shock normal
phase speed and shock normal phase speed balance each other.
Not so at the rarefaction front where the normal to front flow
speed is extremely small consistent with a standing slow mode

Fig. 6. Format is the same as for Fig. 4. Profiles in the right panel are sampled along the straight white line (the same as in Fig. 3) shown in the right panel.
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front for which the phase speed u 0→ϕ as 90kBθ → ° still allowing
for a very large fluid velocity uf, mainly along the front (see Fig. 3).

6. Discussion and conclusions

MHD simulations of the interaction of the solar wind with
Mercury's planetary field suggest the possibility of slow mode
fronts eventually steepening into slow mode shocks just upstream
of the magnetopause. The slow mode shocks are particularly
prominent upstream of the portions of magnetopause with strong
magnetic shear and near magnetic X-points. The magnetopause
itself is a standing Alfvén wave making up a front and a source
region for the slow mode compressional front.

In addition to slow mode shocks, slow mode rarefaction wave
fronts are also seen to form in various places of the magnetosheath
generally forming standing front-like structures located at some
distance planetward of the fast shock. They are reminiscent of
slow mode expansion fans produced in super slow mode flows
passing over a rearward-facing step (Taylor and Cargill,2001, 2003)
and have their source region located downstream of the bow
shock's nose. They are spatially unsharp structures as they
smoothly grow with distance downstream and away of the fast
mode shock. Unlike slow compressional waves, slow rarefaction
waves have the effect of enhancing the magnetic field strength by
turning the field lines towards the wave front.

Slow mode standing structures appear to be ubiquitous in the
hermean magnetosheath. Rarefaction fronts divert the shocked
plasma flow and the magnetic field lines around the planet. Con-
versely, compressional fronts turn the magnetic field lines per-
pendicularly to the magnetopause to make the connection
between the IMF and the planetary field. Not surprisingly, com-
pressional fronts are strongest upstream of portions of magneto-
pause with magnetic field reversal and close to magnetic X-points.

Whether or not the slow mode waves we observe in our MHD
simulations would be Landau damped in a kinetic treatment is still
an open question. For example, Hada (1985) concludes that stee-
pened slow mode waves should not exist unless the electron tem-
perature is much higher than the proton temperature, a situation
rarely encountered in solar wind plasmas. As already pointed out by
Southwood and Kivelson (1995), the Hada (1985) analysis is
restricted to the case of sinusoidal waves propagating at 45° with
respect to the local magnetic field. Indeed, observations of slow
mode shocks in both the magnetosphere of the Earth (Feldman et al.,
1987; Song et al., 1990) and in the magnetosphere of Saturn (Bebesi
et al., 2010) do challenge the Hada (1985) prediction. More recently,
Howes et al. (2012) claimed that most of the compressible power in
solar wind inertial turbulence (i.e. scales larger than the ion Larmor
radius) at 1AU stems from slow mode waves, further supporting the
idea that slow mode waves are not exceptional in solar wind type
plasmas. We do also note that the slow mode fronts in our MHD
simulations are mostly oriented nearly perpendicular to the mag-
netic field, i.e. k ka ¢̂ª⊥ ∥. At such oblique orientations, and under a ¢ 1β ̂ª
conditions (applicable in at least parts of the magnetosheath), slow
mode waves are Landau damped at a rate k c k/damp A

1/2γ πβ∼ ( ) ∝∥ ∥

implying asymptotically vanishing damping when approaching
perpendicular propagation (see Howes et al., 2006 but also Oraevsky
et al., 1983 and Denton et al., 1995).

From the MHD point of view Mercury's magnetosphere is not
that different from the magnetosphere of the other magnetized
planets of the solar system. Therefore, qualitatively similar slow
mode rarefaction and compressional standing fronts as the ones
schematically represented in Fig. 5 are not expected to be specific
to Mercury. We conclude by noting that unlike slow mode com-
pressional fronts, rarefaction fronts have not been observed in

planetary space plasmas. Finely tuned measurements of small
amplitude but large scale variations of the plasma parameters
through planetary magnetospheres may be required to confirm or
contradict the existence of slow mode rarefaction fronts.
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Abstract The spatial structure of a steady state plasma flow
is shaped by the standing modes with local phase veloc-
ity exactly opposite to the flow velocity. The general pro-
cedure of finding the wave vectors of all possible standing
MHD modes in any given point of a stationary flow requires
numerically solving an algebraic equation. We present the
graphical procedure (already mentioned by some authors
in the 1960’s) along with the exact solution for the Alfvén
mode and approximate analytic solutions for both fast and
slow modes. The technique can be used to identify MHD
modes in space and laboratory plasmas as well as in numer-
ical simulations.

Keywords Magnetohydrodynamics (MHD) · Waves ·
Planets and satellites: magnetic fields · Methods: analytical

1 Introduction

For a characteristic plasma mode propagating at phase
velocity uφ(θkB), where θkB is the angle between the
wave vector �k and the local magnetic field �B , standing pla-
nar fronts may be supported in a plasma flowing at a given
velocity �uf . However, standing fronts can only exist under
specific circumstances. For example, in the case of ordinary
sound waves for which the phase velocity is ±c, indepen-
dently of direction, standing modes can only exist if the flow
velocity satisfies the condition uf = c. For strongly angle
dependent phase velocities however, standing fronts can ex-
ist under much less restrictive conditions. Let us consider the
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1 LESIA, Observatoire de Paris, PSL Research University, CNRS,
Sorbonne Universités, UPMC Univ. Paris 06, Univ. Paris Diderot,
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case of a mode with phase velocity uφ = ω/k in the plasma
rest frame (ω is the angular frequency and k the wave vec-
tor magnitude of the mode). Let us further assume that the
mode phase velocity only depends on its propagation angle
θkB with respect to the local magnetic field �B , i.e.

uφ = uφ(θkB). (1)

The Alfvén mode with a phase speed

u2
φA = a2 cos2 θkB (2)

and the fast and slow modes with phase speeds:

u2
φS,F = 1

2

{
1 + a2 ±

√(
1 + a2

)2 − 4a2 cos2 θkB

}
(3)

are examples of the generic expression (1). In (3) the sign
“−” (“+”) corresponds to the slow (fast) mode and veloci-
ties have been normalized to the adiabatic sound speed c. In
these velocity units a = cA/c = √

2(βγ )−1/2 is the normal-
ized Alfvén speed where γ is the adiabatic index and β the
local thermal to magnetic pressure ratio of the plasma.

An illustration of the graphical procedure to identify
standing modes in a flowing fluid (e.g. Spreiter and Alksne
1970) is shown in Fig. 1. The graphical procedure is based
on Thales’ theorem which states that a circle inscribed tri-
angle with one of its sides being equal to the diameter of the
circle is right-angled. Thus, the two triangles defined by the
pairs of vectors (�uf ,�u1) and (�uf ,�u2) in Fig. 1 are by con-
struction right-angled. The tips of both �u1 and �u2 being lo-
cated on the phase velocity curve uφ , the two vectors do also
represent the phase velocity of two modes (the dotted lines
showing the associated front) for which the propagation ve-
locity is equal and opposite to the flow velocity component
normal to the fronts.

We note that �u1 and �u2 are merely particular solutions
confined to plane defined by the vectors �B and �uf (the (x, z)
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Fig. 1 Graphical procedure to identify standing modes in a plasma
flowing at velocity �uf . In the figure, uφ represents the phase velocity
of the selected mode in the plasma frame of reference. The magnetic
field points along the z axis and the angle θkB in Eq. (3) represents the
angle with respect to z. The orientation of the z axis is such that the
z component of the flow speed �uf (measured in the frame where the
flow is stationary) is zero or negative. The x axis is such that �uf has
negative x and no y component. The Bz component of the magnetic
field may be positive or negative. The two vectors �u1 and �u2 (given
by the intersection of a circle defined by �uf and the phase velocity
uφ ) are the phase velocities and propagation direction (in the plasma
frame) of the two standing slow mode fronts with wave vectors in the
(x, z) plane. �f is the angle between the z axis and �uf

plane). The general solution requires computing the inter-
section of a sphere with the rotationally invariant surface
defined by either (2) or (3). The sphere is the one obtained
by rotating the dashed circle of Fig. 1 about the axis defined
by the velocity vector �uf .

In this paper we do stick to the reference frame of Fig. 1
where the expressions for the phase velocities of the MHD
modes are particularly simple. However, this frame is not the
most practical one in most applications as both the magnetic
field and the flow velocity orientations are generally a func-
tion of position. The construction of the matrix M which
transforms the vector components from an arbitrary frame
of reference (where the flow is stationary) into the frame of
Fig. 1 is described in Appendix A.

2 General solution

Basically, the problem of finding the standing modes in a
flowing plasma reduces to the problem of finding the inter-
section in velocity space of the surface of a sphere of radius
uf /2 passing through the origin O and the surface of revo-
lution defined by the phase velocity u2

φ(θkB). Let us assume
(with no loss of generality) that the flow velocity vector is in
the (ux,uz) plane so that the equation of the sphere is

(ux − ux0)
2 + u2

y + (uz − uz0)
2 = ( 1

2uf

)2
. (4)

Denoting �f as the angle between the flow velocity �uf and
the z axis (cf. Fig. 1), it follows that the velocity components

of the center of the sphere are given by

ux0 = 1
2 uf sin�f (5)

uz0 = 1
2 uf cos�f (6)

where the z axis is oriented such to have 0 < �f ≤ π/2,
meaning that the magnetic field can be either parallel or anti-
parallel with respect to the z axis. Setting u2 = u2

x +u2
y +u2

z

the squared velocity with respect to the origin, we write the
velocity components of an arbitrary point in velocity space
as

ux = |u| sin θ cosϕ (7)

uy = |u| sin θ sinϕ (8)

uz = |u| cos θ (9)

where 0 < θ < π is the polar angle with respect to the z axis
and 0 ≤ ϕ < 2π is the azimuthal angle with respect to the x

axis. One can then describe the surface of the sphere given
by (4) in the more explicit form:

|u| = uf {sin�f sin θ cosϕ + cos�f cos θ}. (10)

The solution of the problem consists in searching the family
of modes for which the phase velocity |uφ(θ)| along the di-
rection θ is located on the spherical surface defined by (10),
i.e.

∣∣uφ(θ)
∣∣ = uf {sin�f sin θ cosϕ + cos�f cos θ}. (11)

The potentially difficult step is the determination of the
propagating direction θ = θ(�f ,uf , a,ϕ) defined by (11).
Once the propagation direction θ(ϕ) of the standing mode is
known, the module of the associated phase velocity is triv-
ially given by the phase velocity uφ(θ) of the corresponding
mode given by either (2) or (3).

3 Solution for the Alfvén mode

For the Alfvén mode one has to solve (11) with the corre-
sponding mode’s phase velocity (2), i.e.

a| cos θ | = uf {sin�f sin θ cosϕ + cos�f cos θ}. (12)

As illustrated in Fig. 1, two solutions do generally exist on
either the upper (cos θ > 0) or the lower (cos θ < 0) lobe of
the phase velocity surface.

3.1 Solution A1 for cos θ < 0

In this case the intersection curve is located on the lower
lobe of the phase velocity surface and the left hand side of
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Fig. 2 Three dimensional view showing both the upper and lower
lobes of the phase velocity uφS and the sphere of radius uf /2 cen-
tered in −�uf /2. The red line represents the −�uf direction and the
black lines the axes of the coordinate system. Generally, the intersec-
tion of the sphere with the uφS surface splits into two curves charac-
terized by uz > 0 and uz < 0, respectively. These curves represent the
phase velocity of all possible modes (in this case slow modes) which
are standing in the flow �uf

(12) can be written as −a cos θ . Solving (12) for θ leads to

A1: tan θ1 = −a/uf + cos�f

sin�f cosϕ
, with ϕ ∈]−π/2,π/2[.

(13)

We note that the condition cosϕ > 0 in (13) is a consequence
of tan θ1 < 0 (lower lobe). The orientation angle θ1 (cor-
responding to solution �u1 in Fig. 1) is obtained by setting
ϕ = 0 in (13).

3.2 Solution A2 for cos θ > 0

In this case the intersection curve is located on the upper
lobe of the phase velocity surface but no restrictions on the
sign of cosϕ can be assumed in this case (see below). The
left hand side of (12) can be written as a cos θ . Again, solv-
ing (12) for θ leads to

A2: tan θ2 = a/uf − cos�f

sin�f cosϕ
. (14)

The requirement tan θ2 > 0 implies two distinct cases:

1. uf > a/ cos�f and cosϕ < 0 (i.e. ux < 0)
2. uf < a/ cos�f and cosϕ > 0 (i.e. ux > 0, as for solu-

tion A1)

Fig. 3 Approximations of the slow mode phase velocity for three dif-
ferent values of the Alfvén velocity a. The two approximations do
asymptotically approach the exact solution for either a → 0 or a → ∞

4 Approximate solution for the slow mode

Adopting the general slow mode phase velocity expression
(3) with the “−” sign does not allow to produce analytic
solutions for the standing modes as in the case of the Alfvén
mode. However, in the limit

4a2

(1 + a2)2
cos2 θkB ≤ cos2 θkB � 1 (15)

the slow mode phase velocity can be approximated as

u2
φS 	 A2 cos2 θkB, where A2 ≡ a2

1 + a2
. (16)

This is the same dispersion relation as for the Alfvén mode
with the velocity A replacing the Alfvén velocity a. The
standing modes solutions for the Alfvén mode do therefore
work for the slow mode as well as long as its phase velocity
can be approximated by an expression of the form (16). The
dotted curves in Fig. 3 illustrate the quality of the approxi-
mation in the less favorable domain a ∼ 1.

Using the approximated dispersion for the slow mode
(16) the solutions S1 and S2 are trivial transcriptions of the
A1 and A2 solutions for the Alfvén mode:

S1: tan θ1 = −A/uf + cos�f

sin�f cosϕ
, with ϕ ∈]−π/2,π/2[

(17)

and

S2: tan θ2 = A/uf − cos�f

sin�f cosϕ
. (18)

As for the Alfvén solution A2, the slow mode solution S2
with the requirement tan θ2 > 0 admits two cases:
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Fig. 4 Figure format is the same as in Fig. 2. In this particular exam-
ple, the approximate curves S1 and S2 from (17) and (18) do closely
follow the exact solutions defined by the intersection of the flow veloc-
ity sphere (gridded sphere) with the two lobes of the slow mode phase
velocity surface

1. uf > A/ cos�f and cosϕ < 0 (i.e. ux < 0)
2. uf < A/ cos�f and cosϕ > 0 (i.e. ux > 0, as for solu-

tion S1).

A representative example illustrating the shape of both
S1 and S2 curves in velocity space is shown in Fig. 4.

We conclude this section by noting that a different ap-
proximation than (16) can be obtained by assuming a � 1
and a � 1. The resulting slow mode phase velocity has the
same θkB dependence as (16) with the coefficient A2 re-
placed by min(1, a2). Both approximations do an excellent
job for a � 1 and a � 1. For a 	 1, the two approximations
are mediocre, the one given by (16) having the advantage of
doing well (by construction) for cos2 θkB � 1.

In the next section we show contour plots of the error of
S1 and S2 resulting from the use of the slow mode phase
speed approximation (16) for a close to unity where the
phase speed approximation (16) is poorest.

4.1 Error of the approximation for the slow mode

Figure 5 shows the difference δθ ≡ θex − θapp between the
approximate solution θapp (from Eqs. (17) and (18)) and the
exact solution θex obtained by numerically solving (11) with
the exact expression of the slow mode phase velocity (3). Er-
ror profiles have been computed for the two standing modes
in the (x, z) plane (which can take values ϕ = 0 for S1 and
either ϕ = 0 or ϕ = π for S2). The (x, z) plane is the plane
where the errors are largest.

Fig. 5 Slow mode: Error on the determination of the orientation of
the standing fronts for a singular choice of the Alfvén velocity a and
the fluid velocity uf . Left panel: error δθ for the orientation of the
standing slow mode solutions S1 and S2 as a function of the angle
�f in the (x, z) plane. As expected the approximation is excellent for
small values of �. Right panel: approximate and exact orientations of
the standing modes. Note that in order to distinguish between the two
possible orientations ϕ = 0 and ϕ = π we have introduced the angle
θ ′ = θ cosϕ/| cosϕ| which runs from 0 to 2π (while θ ∈ [0,π])

By construction the error vanishes for �f → 0 (�uf and
�B aligned) as in that case the standing mode solutions sat-
isfy | cos θ | ∝ �f → 0 which is precisely the limit for the
approximate dispersion (16) to asymptotically approach the
full dispersion (3). In general the error for S2 is larger than
for S1. This is due to the fact that curve S2, which runs over
the upper lobe of the phase velocity surface (see Fig. 4 and
also Fig. 1) reaches higher uz, i.e. larger | cos θ | values (and
thus lower precision) than S1.

An overview of the absolute error for S1 and S2 as a func-
tion of both �f and uf is shown in Fig. 6. The difference
between the two plots is striking. As already noted in Fig. 5
the error is generally larger for solution S2. Indeed, while
the error |δθ1| is less than 3◦ over the whole domain, |δθ2|
exceeds 12◦ for uf � 1 over an extended range of �f an-
gles. Thus, while S1 does generally provide a rather accurate
approximation, S2 must be used with care.

The error being due in part to the cos2 θ � 1 restric-
tion of the phase velocity approximation (16), one may be
tempted to discard solutions S1 and S2 corresponding to
cos2 θ � 1/2. However, error may remain reasonably small
for essentially all accessible θ values, even for a ∼ 1 (the
worst possible regime), as illustrated in the right panel of
Fig. 5.

5 Approximate solutions for the fast mode

Approximate analytic solutions for the standing fast modes
can be obtained following the same procedure as for the slow
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Fig. 6 Absolute error |δθ | for the orientation of the standing fronts θ1
and θ2 for solutions S1 (17) and S2 (18), respectively. Note the differ-
ence in scale used for the two plots. As in Fig. 5 the error has been
computed for the (x, z) plane where the largest errors occur

mode. However, given the form of the fast mode phase ve-
locity

u2
φF (θkB) = 1

2

{
1 + a2 +

√(
1 + a2

)2 − 4a2 cos2 θkB

}
(19)

a first order development limited to small values of
| cos2 θkB | � 1 is not the best choice. A more general ap-
proximation can be obtained by taking the limits a � 1 and
a � 1, respectively. For a � 1, (19) reduces to

u2
φF (θkB) 	 1

2

{
1 + a2 + (

1 + a2)
(

1 − 2 cos2 θkB

a2

)}
(20)

	 1 + a2 − cos2 θkB. (21)

Likewise, for a � 1 one has:

u2
φF (θkB) 	 1

2

{
1 + a2 + (

1 + a2)(1 − 2a2 cos2 θkB

)}
(22)

	 1 + a2 − a2 cos2 θkB. (23)

The two above expressions can be merged into a single one:

u2
φF (θkB) = 1 + a2 − min

(
1, a2) cos2 θ. (24)

The quality of the approximation (24) can be appreciated in
Fig. 7 for three values of a. Introducing B2 ≡ min(1, a2),
C2 ≡ 1 + a2, and replacing the approximate expression (24)
into the squared version of (11) leads to

C2 − B2 cos2 θ = u2
f {sin�f sin θ cosϕ + cos�f cos θ}2.

(25)

Fig. 7 Approximation of the fast mode velocity for different values of
the normalized Alfvén velocity a. It is worth noting that the approx-
imation is best for a � 1 or a � 1. For small angles, the solution is
exact regardless of the value of a

Further operations and simplifications allow to express the
relation as a quadratic function of tan θ :

λ1 tan2 θ + λ2 tan θ + λ3 = 0 (26)

where

λ1 ≡ sin2 �f cos2 ϕ − C2

u2
f

(27)

λ2 ≡ sin(2�f ) cosϕ (28)

λ3 ≡ cos2 �f + B2 − C2

u2
f

. (29)

The two solutions of (26) are

tan θ1,2 = − sin(2�f ) cosϕ ± √
D

2
(
sin2 �f cos2 ϕ − C2

u2
f

) (30)

where θ1 and θ2 correspond to the sign “+” and ”−“, respec-
tively. Real solutions of (30) require D ≡ λ2

2 − 4λ1λ3 ≥ 0,
i.e.

D = 4C2(C2 − B2)

u2
f

(
sin2 �f cos2 ϕ

C2
+ cos2 �f

C2 − B2
− 1

u2
f

)

≥ 0 (31)

complemented by the additional requirement (resulting from
(11))

sin�f sin θ1,2 cosϕ + cos�f cos θ1,2 ≥ 0. (32)

The special case �f = 0 thus implies 0 ≤ θ1,2 ≤ π/2. Oth-
erwise, one may also want to write (32) in terms of a condi-
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Fig. 8 Fast mode. Unlike the Alfvén or the slow mode, the fast mode
phase velocity surface does not have two lobes. Accordingly, its inter-
section with the sphere of diameter uf (centered in −�uf ) makes just
one simple closed curve instead of two closed curves joining at the
origin

tion on ϕ:

cosϕ ≥ −1

tan�f tan θ1,2
= 2

tan�f

sin2 �f cos2 ϕ − C2

u2
f

sin(2�f ) cosϕ ± √
D

.

(33)

The reason for imposing (32) stems from the fact that (25),
which has been solved to obtain (30), allows both negative
and positive values for the left hand side of (32) in clear
contradiction with (11). A characteristic example showing
the loci of the standing fast modes using the approximate
expression (30) is shown in Fig. 8. It should be noted that
the simple closed curve resulting from the intersection of
the −�uf /2 centered sphere and the fast mode phase ve-
locity surface generally mixes the two solutions θ1 and
θ2.

The 3D solution represents a single curve, which is con-
stituted, depending on the value of �f , by either one of
the solutions or by a combination of both. It is important
to note that in many cases no standing fast mode solution
exist. Graphically, this corresponds to the case of the uf

sphere being completely contained inside the dispersion re-
lation surface or, in the approximate solution (30), to the
condition D < 0.

We note indeed that the constraint D ≥ 0 for real solu-
tions to exist implies the flow velocity to exceed a limiting
value

u2
f ≥

(
cos2 �f

max(1, a2)
+ sin2 �f

C2
cos2 ϕ

)−1

. (34)

Fig. 9 Fast mode: Error on the determination of the orientation of the
standing fronts for a singular choice of the Alfvén velocity a and the
fluid velocity uf . Format is the same as for Fig. 5

Fig. 10 Absolute errors for the two standing fast modes (30) in the
(x, z) plane. The regime a 	 1 is potentially the one with the largest
errors, as the approximate expression (24) applies specifically to a � 1
or a � 1. No standing fast mode solutions exist in the white shaded
regions where condition (34) is not satisfied

5.1 Error of the approximation for the fast mode

An example of � dependence of the errors for both F1,2

solutions (corresponding to the two solutions θ1,2 from (30))
is shown in Fig. 9. The figure shows that the error associated
with this approximation is generally < 1◦, except near the
lower limit of uf and values of a close to unity as illustrated
in Fig. 10 for the particular case a = 1.1.

As already pointed out, the approximate expression for
the fast mode’s phase velocity (24) becomes increasingly ac-
curate as the Alfvén velocity a departs from unity meaning
that F1,2 are exact solutions for a → 0,∞. The contour plots
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Fig. 11 Fast mode: Absolute error for the orientation of standing fast
mode solutions (30) for a values larger and smaller than unity

in Fig. 11 do indeed show that already for moderate depar-
tures of a from unity, the error is significantly smaller over
most of the (�,uf ) parameter space and large errors con-
centrated in an increasingly narrow region near the lower
limit for uf .

6 Sample applications

In this section we discuss a few case examples in order to
illustrate and test the validity of the above described method
to identify standing MHD modes in a stationary plasma flow.
As previously explained, for given plasma parameters, flow
and magnetic field orientations, an infinite number of stand-
ing modes are generally possible. As shown in Figs. 4 and
8, the tips of all possible standing phase velocity vectors de-

scribe a closed curve in the three dimensional velocity space.
In general, only a subset of all possible standing modes is
effectively compatible with the imposed boundary condi-
tions. In numerical simulations, laboratory or natural plas-
mas, it is often possible to identify the orientation of the
dominant wave vector by measuring the gradient of some
local quantity such as density, pressure, magnetic field etc..
When more than one standing mode is allowed in the di-
rection specified by the gradient, one may use transport ra-
tios to refine the identification process. Transport ratios are
dimensionless numbers obtained by the mutual division of
two fluctuating quantities in a linear wave. In multi-species
Vlasov plasmas it is generally necessary to compute the
transport ratios numerically (e.g. Lacombe et al. 1992). In
the MHD limit the only two relevant transport ratios are
the parallel compressibility C‖ and the Alfvén ratio RA.
They are briefly described in Appendix B. The parallel com-
pressibility, which does compare density and magnetic field
fluctuations, is the most useful to disentangle fast ans slow
modes as it is always positive for the former (density and
magnetic field vary in phase) and always negative for the
latter (density and magnetic field vary in anti-phase). The
Alfvén mode being incompressible (no density fluctuation),
the associated parallel compressibility is vanishing small. If
a doubt subsists, the Alfvén ratio which compares velocity
and magnetic fluctuations may be used. Example profiles of
the two just mentioned transport ratios as a function of prop-
agation angle θkB are shown in Fig. 16.

6.1 Sample application for the fast mode

Standing fast mode fronts are very common in astrophysical
plasmas. The interaction of the solar wind with any of the
magnetized planets of the solar system produces such fronts
in the form of a bow shock. Figure 12 shows a plane cut
through a three dimensional simulation of Mercury’s mag-
netosphere (parameters are those of Pantellini et al. (2015))
with the solar wind flow streaming from left to right. Simu-
lation parameters are such that the solar wind flow, the solar
wind magnetic field and the planet’s magnetic axis are in the
plane shown in Fig. 12.

Under such circumstances, as previously explained for
Fig. 1, for any given point in the plane there are at most two
standing fronts with wave vectors �k1,2. The corresponding
orientations θ1,2 are given by Eq. (30) with ϕ either 0 or π ,
the y components of all vectors being necessarily zero in the
plane of Fig. 12. In the free solar wind (on the left in Fig. 12)
there are no waves and the two fronts do merely show a cut
through the Mach cone which would be generated by a point
obstacle placed at the crossing of the two fronts. Accord-
ingly, the two fronts do also represent the orientation of the
bow shock at large distance from the planet and more gen-
erally Eq. (30) fully describes the fast Mach cone generated
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Fig. 12 Color coded contours of the thermal pressure p in a simula-
tion of the interaction of the solar wind with Mercury’s magnetosphere.
Magnetic field lines are in white. The yellow curves represent two pos-
sible standing fast mode solutions given by Eq. (30). The regions with
no pressure contours are those where no standing fast modes are pos-
sible (D < 0 in (30))

Fig. 13 Schematic illustration of the problem of a plasma flowing over
a nonconducting two dimensional sharp corner leading to the formation
of a slow mode expansion fan. The angle θin denotes the orientation of
the leading standing slow mode front, marking the entrance of the fan.
The angle θout denotes the front separating the plasma from the vacuum

by a point obstacle moving through the plasma at speed �uf .
The fast Mach cone defined by Eq. (30) is an approximation
but far better handleable than the exact form given in Verigin
et al. (2003).

6.2 Sample application for the slow mode

For the slow mode case discussed in Sect. 4 we consider the
particular problem of the formation of a slow mode expan-
sion fan at the Jovian moon Io as described by Krisko and
Hill (1991). Following Siscoe and Sanchez (1987), Krisko
and Hill solve a simplified version of the problem which
is that of a steady state plasma flowing over a nonconduct-
ing, two dimensional sharp corner as illustrated in Fig. 13.
The problem is self similar as it is free of any characteristic
spatial scale. As a consequence, plasma parameters do only
vary as a function of the azimuthal angle and do not depend

Table 1 Orientation of the standing slow modes delimiting the expan-
sion fan in the case of a plasma flowing over a sharp corner for the
particular case treated by Krisko and Hill (1991). θKH are the orien-
tations given by Krisko and Hill, θapp have been computed using the
approximation (18)

Parameter a uf �f

[deg]
θKH
[deg]

θapp
[deg]

δθ

[deg]

In 6.67 1.0 90.0 45.0 44.36 0.18

Out 2780 27.8 20.0 159 159.27 ε

Fig. 14 Cut through a three dimensional MHD simulation of Mer-
cury’s magnetosphere. The plasma flows horizontally from left to right
and goes through a fast mode shock visible as a sharp rise of the pres-
sure p. The thin white lines are magnetic field lines while the thick
yellow lines are two examples of possible standing slow mode fronts
propagating nearly opposite to each other and representing the two so-
lutions of Figure 1 with wave vector �k1 and �k2, respectively

on the distance (both angles and distances are measured
with respect to the corner). We note that unlike Siscoe and
Sanchez (1987) who where interested in the high beta en-
vironment of the Earth magnetosphere (NB: a2 = 2/(γβ)),
Krisko and Hill (1991) solve a low beta case (see Table 1)
where the magnetic field is essentially unaffected by the
flow.

Solution S2 (Eq. (18)) is the one compatible with the ori-
entation of the magnetic field in Fig. 13. As shown in Ta-
ble 1, the approximate orientations θapp of the slow mode
fronts defining the expansion fan are nearly identical to
those given by Krisko and Hill (1991). This is not surpris-
ing, as the parameter a is substantially larger than unity, in
which case Eq. (18), which has been used to compute θapp,
provides an excellent approximation.

As suggested by Pantellini et al. (2015), standing slow
mode fronts possibly form downstream of planetary bow
shocks (the magnetosheath) where the plasma flow veloc-
ity vector and the magnetic field vector are nearly parallel to
each other (i.e. �f � 1). Figure 14 shows a portion of same
cut through the 3D simulation by Pantellini et al. (2015) al-
ready shown in Fig. 12. As for the fast mode in Fig. 12,
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Fig. 15 Left panel: same
format as Figure 14 with only
the �k1 front shown. Right panel:
plasma density n, magnetic field
intensity B , measured parallel
compressibility C‖ and
theoretical parallel
compressibility for the slow
mode C‖S along the thick
straight line shown in the left
panel. Note how the measured
compressibility C‖ turns
negative and approaches C‖S
after position 0.4 suggesting a
transition from a fast mode
dominated to a slow mode
dominated structure

standing wave fronts with their associated wave vectors and
local flow velocity vectors at two selected points are shown
for the slow mode. The two fronts have been constructed us-
ing the expressions (17) and (18) with ϕ either 0 or π . It
is unlikely that both fronts, roughly propagating in opposite
directions, coexist with similar amplitudes in any given re-
gion of space as their energy source regions are necessarily
different. For the slow mode, energy propagates essentially
along the magnetic field line. In the region of the magne-
tosheath shown in Fig. 14, it is more likely that a hypothet-
ical slow mode front is rather of the �k1 sustained by an en-
ergy flow from the nose region of the magnetosheath where
plasma flow deflection and magnetic field lines pile-up are
strongest.

A slow mode structure can be distinguished from a fast
mode structure based on measurements of the parallel com-
pressibility C‖ = δnB/(nδB‖), where δn and δB‖ represent
the spatial variations normal to the wave front, i.e. along
the direction given by the wave vector. Indeed, as shown in
Appendix B, the parallel compressibility is positive for the
fast mode and negative for the slow mode. Thus, by compar-
ing the measured compressibility with the theoretical predic-
tions for the various modes along a direction normal to the
density and/or magnetic field gradients may allow to iden-
tify the local dominant mode. As an example, the parallel
compressibility measured along a straight line aligned with
the wave vector �k1 is shown in the right panel of Fig. 15.
As expected, the C‖ profile is positive near the shock front
(the bow shock being a fast mode shock). Deeper inside the
magnetosheath at the density maximum at position 0.4, C‖
turns negative and approaches the theoretical prediction C‖S

for the slow mode, suggesting that the fast mode is no longer
the dominant mode.

7 Conclusion

We have presented analytic expressions describing standing
plane modes in a steady state plasma flow for the three linear
MHD modes. Expressions are exact for the Alfvén mode and
approximate for fast and the slow modes. They provide com-
paratively simple analytic forms of the Alfvén, slow and fast
Mach cones. The can be used as a valuable tool to help iden-
tify the dominant modes in complex experimental or simu-
lated plasma flows.
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Appendix A: Changing reference frame

The calculations presented in this paper have been estab-
lished in a particular reference frame (hereafter the primed
reference frame) defined by the flow velocity vector �uf and
the magnetic field vector �B as illustrated in Fig. 1. This par-
ticular frame is well suited for the theoretical treatment of
mode propagation related issues but is rarely the most prac-
tical one as both velocity and magnetic field orientations do
generally change as a function of space. In most applica-
tions, however, there is one unique frame for the whole sys-
tem (for example the simulation frame as in Fig. 14 or the
frame defined by the step geometry in the Krisko and Hill
1991 experiment of Fig. 13). We denote this frame as the un-
primed frame. It is therefore useful to establish the matrix M

which transforms the orthonormal right handed basis vectors
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of an arbitrary frame into the orthonormal basis vectors (also
right handed) of the primed reference frame. The plasma
flow being stationary in both frames there is no relative mo-
tion and the transformation matrix M may be viewed as the
product of two rotations implying det(M) = 1. M is easily
obtained by writing the basis vectors �ex

′, �ey
′ and �ez

′ of the
primed reference frame in terms of the two unitary vectors
�μf ≡ �uf /uf and �b ≡ �B/B in the unprimed frame, i.e.

�ez
′ = −s �b

�ey
′ = �μf × �ez

′

sin�f

= −s
�μf × �b
sin�f

(A.1)

�ex
′ = �ey

′ × �ez
′ = s

( �μf × �b) × �b
sin�f

= −�μf + ( �μf · �b)�b
sin�f

where s = sign( �μf · �b) and 0 < �f ≤ π/2 is the angle
between the directions of �b and �μf . In the primed frame
the magnetic field is therefore either parallel or anti-parallel
with respect to �ez

′. If �f �= 0, the components of the three
primed basis vectors are fully specified by the constraint
that �μf is in the (�ex

′, �ez
′) plane with negative components

μf x
′ = �μf · �ex

′ < 0 and μf z
′ = �μf · �ez

′ < 0. In the singular
case �f = 0, �ey

′ may be any unitary vector perpendicular
to �b and �ex

′ = �ey
′ × �ez

′ as in the general case (A.1).
The transformation of the basis vectors �ex = (1,0,0),

�ey = (0,1,0) and �ez = (0,0,1) to the primed frame is thus
given by

�ei
′ = M�ei, i = {x, y, z} (A.2)

where the elements of the 3 × 3 transformation matrix M

are merely the components of the primed basis vectors:

M = (�ex
′|�ey

′|�ez
′). (A.3)

Accordingly, the components of an arbitrary vector pro-
jected onto the basis vectors of the primed frame are ob-
tained by applying the transposed matrix MT to the compo-
nents of the vector in the unprimed frame, i.e.

�v ′ = MT �v (A.4)

where �v ′ = (�v · �ex
′, �v · �ey

′, �v · �ez
′).

A.1 Special case: μfy = by = 0

The transformation matrix M is particularly simple in the
case where the y components of �μf and �b are zero in the un-
primed frame. In this case the basis vectors (A.1) reduce to:

�ez
′ = −s(bx,0, bz)

�ey
′ = −s(0, σ,0) (A.5)

�ex
′ = +σ(bz,0,−bx)

where σ ≡ sign(−μf xbz + μf zbx). Accordingly, the trans-
formation matrix M for this particular case is

M =
⎛

⎝
σbz 0 −sbx

0 −sσ 0
−σbx 0 −sbz

⎞

⎠ . (A.6)

Appendix B: Parallel compressibility and Alfvén
ratio

B.1 The parallel compressibility

The parallel compressibility of a plane mode with wave vec-
tor �k is defined as

C‖ = δn

n

B

δB‖
(B.1)

where δn and δB‖ are the variations of density and magnetic
field along a path parallel to �k. The subscript ‖ in δB‖ de-
notes the variation of the magnetic field parallel to itself so
that (for example) δB‖ = 0 through a rotational discontinu-
ity. Assuming a wave vector �k = (k,0,0):

δB‖ = dx
∂ �B
∂x

· �B
B

= dx
∂B

∂x
(B.2)

and

δn = dx
∂n

∂x
. (B.3)

In case of an arbitrary orientation �k the variations δB‖ and
δn over an infinitesimal distance �δx = ε�k are

δB‖ = �δx · ∇B = ε�k · ∇B (B.4)

and

δn = ε�k · ∇n (B.5)

respectively. The parallel compressibility can then be writ-
ten as:

C‖ = �k · ∇n

n

B

�k · ∇B
. (B.6)

For the incompressible Alfvén mode the parallel compress-
ibility is zero. For both the slow and the fast mode the par-
allel compressibility is given by

C‖(θ) = c2
A

u2
φ(θ) − c2

(B.7)

where θ is the angle between �k and the magnetic field �B ,
cA is the Alfvén speed, c the adiabatic sound speed and
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Fig. 16 Parallel compressibility and Alfvén ratio for the 3 MHD
modes and particular values of β and γ

uφ = ω/k the phase velocity (3) of the corresponding mode.
We note that for non-zero values of the Alfvén speed, the fast
mode does always propagate faster than the sound speed.
Thus, according to (B.7) the compressibility of the fast mode
is always positive. On the contrary, slow modes do always
propagate slower than the sound speed (except for the spe-
cial case c = cA and θ = 0). Thus, the denominator in (B.7)
is always negative implying a negative compressibility for
the slow mode. A typical example of parallel compressibil-
ity profiles for both compressible MHD modes is shown in
Fig. 16.

B.2 The Alfvén ratio

The Alfvén ratio is defined as

RA = δv2⊥,k

c2
A

B2

δB2⊥,k

(B.8)

where the perpendicular direction is now to be considered
with respect to �k, i.e. δv⊥,k = | �δv × �k/k|.

For the three MHD modes the Alfvén ratio is given by

RA(θ) = c2
A

u2
φ

cos2 θ. (B.9)

The phase velocity of the Alfvén mode being u2
φ = c2

A cos2 θ

implies that RA = 1, independently of the propagation an-
gle θ . Sample profiles of the Alfvén ratio for the three MHD
modes are shown in Fig. 16.
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Abstract We present magnetohydrodynamic simulations of a fast-rotating planetary magnetosphere
reminiscent of the planet Uranus at solstice, that is, with the spin axis pointing to the Sun. We impose a
10 times faster rotation than for Uranus, in order to emphasize the effects of rotation on the magnetospheric
tail without the need of an excessively large simulation domain while keeping the qualitative aspects of
a supersonic magnetized solar wind interacting with a fast-rotating magnetosphere. We find that a
complex helical Alfvénic structure propagates downstream at a velocity exceeding the plasma velocity in
the magnetosheath. Similarly, the reconnection regions, which mediate the interaction of the planetary
magnetic field and the interplanetary magnetic field, do also form a helical structure with the same
downstream velocity but a 2 times larger pitch. We speculate that the magnetic field of the helical
structure connected to the interplanetary magnetic field asymptotically reduces the phase velocity of
the helical structure toward the tailward velocity in the magnetosheath. For our simulations we use
the MPI-AMRVAC code which we enhanced with a time-dependent background magnetic field in the
splitting of the magnetic field.

1. Introduction

Among all major planetary magnetospheres of the solar system, the magnetosphere of Uranus is the most
mysterious case within reach of a spacecraft (Arridge et al., 2012). In fact, Uranus presents the largest angle
between spin axis and magnetic axis of all magnetized planets of the solar system. Moreover, the large
in-ecliptic-plane component of its spin axis implies important seasonal variations of the magnetospheric con-
figuration. Like Neptune, Uranus was visited only once by the Voyager II spacecraft, during a few days around
24 January 1986. This unique flyby provided the community with enough data to establish a model for the
planetary magnetic field (Connerney et al., 1987) and to measure Uranus’ rotation period (Podolak & Reynolds,
1987). Subsequently, several articles devoted to the magnetosphere of Uranus were published, including
studies of Uranus’ magnetotail by Voight et al. (1983, 1987) and Behannon et al. (1987). These observations
and first studies stimulated the realization of numerical simulations of the interaction of a low plasma 𝛽 and
a high Mach number solar wind with a fast-rotating planetary magnetosphere (17 hr rotation period) with a
spin axis almost in the ecliptic plane and a large (≃ 60∘) angle between the magnetic axis and the spin axis.

However, only a very limited number of simulations of the Uranian magnetosphere have been published to
date. The 3-D magnetohydrodynamic (MHD) simulation by Tóth et al. (2004) provided the first illustration
of the helical and time-dependent structure of the tailward stretched planetary field line. Despite not hav-
ing included the interplanetary magnetic field (IMF) in their simulation, they found current sheet crossings in
good agreement with the current sheet crossings from Voyager II data collected along its path through the
Uranian magnetosphere. More recently, Cao and Paty (2017) used a multifluid (ions-electron) MHD code to
simulate the seasonal and diurnal variations of the magnetosphere for a nonzero IMF. However, unlike Tóth
et al. (2004), Cao and Paty (2017) mostly restrict their exploratory work to the near-planet region, particularly
focusing on the variability of the dayside connectivity between IMF and planetary field. One of their main
conclusions is that reconnection plays an important role in changing the magnetic topology of the subsolar
magnetopause between open and closed over a rotation period. Despite not presenting numerical simu-
lations one may also mention Masters (2014), who proposes an empirical model in order to determine the
positions of the reconnection regions on the dayside magnetopause. In this paper we present single-fluid
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MHD simulations of the Uranian magnetosphere at solstice with the major objective of investigating the effect
of the IMF on the tail structure of the magnetosphere, an effect not present in Tóth et al. (2004; who use a very
large simulation domain but a solar wind with no IMF) and only marginally commented on by Cao and Paty
(2017). However, in order to emphasize the effect of rotation, we shorten the rotation period by a factor of 10,
the major advantage of such an acceleration of the rotation being a shorter wavelength (or pitch) of the heli-
cal structure of the tail allowing for a smaller simulation domain as compared to the reference paper of Tóth
et al. (2004). The scaling law connecting our fast-rotating Uranus and the real Uranus is probably not a simple
one; however, there is no fundamental reason for the two cases to behave in a qualitatively very different way.

We adapted the original version of the MPI-AMRVAC code (Keppens et al., 2012) to simulate rotating plan-
ets with a strong intrinsic magnetic field plunged in a supersonic uniform flow (the solar wind). Our modified
version of MPI-AMRVAC is based on the background/residual splitting technique for a time-dependent, poten-
tial, and generic axisymmetric background field B0. The details of the implemented equations are given in
section 2. Simulation domain and boundary conditions are described in section 3. Normalizations and simu-
lation parameters are presented in section 4. Finally, in section 5 we discuss simulation results corresponding
to the solstice configuration of a superfast-rotating Uranus-type planet, with a spin to magnetic axis tilt angle
of 90∘ (Run 1) and with the more realistic tilt angle of 60∘ (Run 2).

2. Simulation Model

MHD simulations have been used since the 1980s to study various astrophysical objects on a global scale. The
simulation of magnetospheres of stars and planets is particularly challenging due to the presence of an intrin-
sic magnetic field. This intrinsic magnetic field does not change on the timescale of the relaxation time of the
whole magnetosphere. It radially decreases by several orders of magnitude (and so does the Alfvén speed) on
typical magnetospheric scales, whereas the variable component of the magnetic field does not vary by more
than a factor of 10 or so (Tanaka, 1994). In order to circumvent the difficulty of numerically integrating the
MHD equations in the presence of strong spatial gradients (without drastically reducing the spatial resolution
of the numerical grid), Tanaka (1994) proposed to solve the MHD equations by splitting the global magnetic
field B into an intrinsic potential magnetic field B0 and a residual magnetic field B1. This technique has been
widely applied to MHD simulations of planetary magnetospheres since then (e.g., for recent studies of Saturn,
Jia et al., 2012; Jupiter, Chané et al., 2017; or Uranus, Cao & Paty, 2017). However, in Tanaka (1994), the back-
ground magnetic field B0 was assumed to be potential (i.e., current-free) and time independent. More recently,
Gombosi et al. (2002) extended the splitting technique to allow for a time-dependent and nonpotential B0.
This time-dependent background magnetic field is essential for the case of a fast rotator with nonaligned spin
and magnetic axis such as Uranus (Tóth et al., 2004) and Neptune.

Here simulations are run using the MPI-AMRVAC code with the nonrelativistic MHD equations and a
background/residual splitting technique. The total magnetic field B is thus split into two components, a
user-defined analytical background field B0 and a residual (not necessarily small) field B1 = B − B0. With
this decomposition in mind we can write the resistive MHD equations (dimensionless form) for a polytropic
plasma as follows:

𝜕t𝜌 + ∇ ⋅ (v𝜌) = 0 (1)

𝜕t(𝜌v) + ∇ ⋅ (v𝜌v − BB + B0B0) + ∇(ptot −
1
2

B2
0) = J0 × B0 (2)

𝜕te1 + ∇ ⋅ [v(e + ptot − B ⋅ B0) − B1B ⋅ v] = −B1 ⋅ 𝜕tB0 − (v × B) ⋅ J0

+∇ ⋅ (B1 × 𝜂J) + 𝜂J ⋅ J0 (3)

𝜕tB1 + ∇ ⋅ (vB − Bv) = −𝜕tB0 − ∇ × (𝜂J) (4)

where 𝜌 is the density of mass, p the gas pressure, v the flow velocity, e = p∕(𝛾 − 1) + 𝜌 1
2

v2 + 1
2

B2 the total

energy, e1 = p∕(𝛾 − 1) + 𝜌
1
2

v2 + 1
2

B2
1, and ptot = p + 1

2
B2 the total pressure. J0 = ∇ × B0, J = J0 + J1

is the total current and 𝜂 the magnetic diffusivity. In the nonresistive case (𝜂 = 0) and for a potential and
time-independent background field B0, all terms on the right of the equal sign in equations (1)–(4) vanish.
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In this paper we assume a potential background field B0 and zero resistivity so that nonideal effects, such as
magnetic reconnection, are driven by numerical resistivity only. Accordingly, the only nonzero terms on the
right-hand side of equations (2) and (3) are the terms proportional to 𝜕tB0. We note that the important term
−𝜕tB0 in equation (4) is missing in the corresponding equation (5) of Cao and Paty (2017). This term was first
presented by Gombosi et al. (2002).

Here we assume an axisymmetric planetary field B0 defined through a generic a multipolar expansion B0 =∑n
l=1(B

l
0,rer + Bl

0,𝜃e𝜃 + Bl
0,𝜑e𝜑) in spherical coordinates with

Bl
0,r(r, cos 𝜃) = (l + 1)

𝜓l

r
(5)

Bl
0,𝜃(r, cos 𝜃) =

𝜓lAl

r
(6)

Bl
0,𝜑(r, cos 𝜃) = 0 (7)

where

𝜓l(r, cos 𝜃) =
(1

r

)l+1
glPl(cos 𝜃), (8)

and

Al(cos 𝜃) =
(

Pl−1(cos 𝜃)
cos 𝜃Pl(cos 𝜃)

− 1
)

l cos 𝜃
(1 − cos2 𝜃)1∕2

,Al(0) = 1. (9)

In the above expressions, Pl are the lth Legendre polynomials, 𝜃 the polar angle with respect to the magnetic
axis, and r the distance to the center of the planet (expansion center). The background field is thus assumed
to be axisymmetric (no dependence on the azimuthal angle 𝜑).

Let us further discuss the case of a time-varying B0, and let us specialize to the case of B0 rotating about a spin
axis 𝝎 (𝜔 = |𝝎| being the angular velocity of rotation) crossing the magnetic field expansion center r = 0. In
that case the term 𝜕tB0 appearing in equation (4) can be written as

𝜕tB0 = ∇ × (vcor × B0) = 𝝎 × B0 − vcor ⋅ ∇B0 , (10)

where vcor ≡ 𝝎×r is the corotation velocity. The first term on the right-hand side of (10) is easily computed for
arbitrary orientations of the spin vector 𝝎. The second term on the right-hand side of (10) implies the explicit
computation of the spatial derivatives of B0 which we give hereafter

𝜕rBl
0,r(r, cos 𝜃) = −(l + 1)(l + 2)glPlr

−(l+3) (11)

𝜕𝜃Bl
0,r(r, cos 𝜃) = −Bl

rAl (12)

𝜕rBl
0,𝜃(r, cos 𝜃) = −(l + 1 + r)

𝜓lAl

r
(13)

𝜕𝜃Bl
0,𝜃(r, cos 𝜃) = −

(
A2

l − 𝜕𝜃Al

) 𝜓l

r
(14)

𝜕𝜃Al(cos 𝜃) =
l(l + 1)(P2

l − Pl−1Pl+1)
(1 − cos2 𝜃)P2

l

. (15)

We note that the time derivative of B0 can also be computed numerically as in Tóth et al. (2004). Since, in the
general case, the magnetic axis moves with respect to the simulation frame, a time-dependent transformation
matrix which transforms the components from the magnetic frame into the simulation frame needs to be
implemented to complete the program.
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Table 1
Planetary and Solar Wind Parameters Used in the Simulations

BSW g1 vSW

Run IMF (nT) Tilt angle (nT) 𝛽SW MSW 𝜔 (km/s)

1 +y 0.2 90∘ 95.14 0.1 20 6.42 400

2 +y 0.2 60∘ 95.14 0.1 20 6.42 400

Note. The tilt angle is the angle between the spin axis and the magnetic axis. The rotation axis points
toward −z. 𝛽SW is the wind thermal to magnetic pressure ratio and MSW the wind sonic Mach number.
𝜔 is in normalized units and corresponds to 10 times the angular velocity of Uranus. Rotation period is
trot = 2𝜋∕𝜔 = 0.98t0. IMF = interplanetary magnetic field.

3. Simulation Domain and Boundary Conditions

We simulate a hyperfast-rotating Uranus, as a spherical magnetized body rotating in a stationary magnetized
supersonic solar wind. The reference frame of the simulation is a right-handed Cartesian frame with the z
axis pointing against the solar wind flow. The spin axis is aligned with the z axis (in reference to the solstice
configuration of Uranus). The x axis is such that the planetary dipole vector is confined to the (x, z) plane at
t = 0, with positive x and z components. The y axis completes the right-handed coordinate system. We denote
as magnetic axis the symmetry axis of the planet’s magnetic field. The simulation domain is delimited by two
concentric spherical shells. The spherical grid spans from r = 1 (inner boundary) to r = 40.1 (outer boundary)
with a number of grid points (72, 24, 48) in r, 𝜃, and 𝜑, respectively, for a total number of 82,944 simulation
cells. At the inner boundary, we impose a free outflow condition for the radial velocity 𝜕rvr = 0 and corotation
velocity 𝝎 × r for the tangential components. Density and pressure are arbitrarily set to solar wind density
and 𝛾 = 5∕3 times the solar wind plasma pressure, respectively. Neumann conditions are applied to B1. At
the outer boundary, solar wind conditions are imposed, unless the density in any cell close to the boundary
departs by more than 1% from the theoretical value in which case a Neumann boundary condition 𝜕r = 0 is
applied to all fields (free outflow condition).

We do not need to explicitly specify a resistive layer to mimic an ionosphere at the inner boundary as the
numerical resistivity due to the finite grid resolution is sufficiently strong not to have to assign a nonzero
resistivity in the MHD equations. For the given spatial resolution, the relative strength of the resistive electrical
field E⃗res = (v⃗corot − v⃗) × B⃗ with respect to the (ideal) peak corotation electric field at the surface v⃗corot × B⃗eq

observed in our simulations is generally of the order or less than 10% except around the magnetic poles where
it can reach 40%.

4. Normalizations and Simulation Parameters

Distances are normalized to the inner boundary radius R0, with R0 = 5RU (RU is the radius of Uranus). Velocities
are normalized to the sound speed in the solar wind cSW =

(
𝛾pSW∕𝜌SW

)1∕2
and the time to t0 = R0∕cSW.

We neglect the shift of 0.3RU of Uranus’ dipole. It should be noted, however, that the smallest cell size in the
system is of the order 2–3 times the planet radius RU, so we do not expect the effect of a 0.3 RU displacement
to be significant. Planetary field is given as a planetary-centered dipole. Uranus has effectively a significant
quadrupole term near the surface, but since it decreases faster than the dipole term it becomes negligible
at 5RU. In order to keep computational time and the domain extent within reasonable limits, we reduce the
Uranus rotation period by a factor of 10.

The simulation parameters are summarized in Table 1. We choose typical 𝛽 , Mach number, and solar wind
magnetic field at a distance of 20 AU (Burlaga et al., 1998; Richardson & Smith, 2003). The solar wind velocity
(vSW = 400 km/s) is typical of a slow wind. The dipole coefficient g1 corresponds to the value of g0

1 given for
Uranus by Connerney et al. (1987), at a distance of R0 = 5RU.

5. Results and Discussion

We discuss the results of two simulations with identical wind parameters and rotation axis but different orien-
tations of the planetary magnetic field axis (see Table 1). Run 1 concerns a fast-rotating Uranus whose tilt angle
is 90∘, such that both magnetic poles play a symmetric part over a rotation. Run 2 is closer to the real configu-
ration of Uranus, with a tilt angle of 60∘, so that one of the magnetic poles is always facing the incoming solar
wind, while the other one is always on the nightside.
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Figure 1. Run 1: side view (left column) and associated view from the tail (right column) of a sample of magnetic field
lines connected to the magnetic positive pole (yellow-to-red lines) and to the magnetic negative pole (cyan-to-blue
lines). Gray contours delimit volumes where 𝛽 ≥ 20, a condition we use as a proxy to identify reconnection sites. The
dark line is the rotation axis (z axis). The x axis points upward in all plots.

5.1. The 90∘ Tilt Angle Case
Planet rotation generates a double-helical structure of planet connected magnetic field lines and reconnec-
tion sites (Figure 1). Reconnection sites are characterized by high 𝛽 values. We use the high 𝛽 instead of the
high current density because the latter does not discriminate between reconnection sites and the shock. High
𝛽 , as mentioned in Cao and Paty (2017), is an interesting parameter for reconnection because it shows the
area of both high temperatures and very low magnetic field intensity, both being characteristic of reconnec-
tion sites. As shown in Figure 1, the spatial structure of north and south connected lines are out of phase by
a half wavelength, as expected due to the symmetry of the whole system (system is invariant with respect to
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Figure 2. Run 1: Contours of vz and velocity streamlines in the y = 0 plane (x axis points upward) at t = 8.3trot (left) and
a quarter of rotation later (right). The orange line represents a distance of 40, from the center of the simulation domain
to the outer boundary, along the planetary spin axis. The red contours show the location of the reconnection sites
(𝛽 ≥ 15).

reflections at the x = 0 and y = 0 planes). The pitch of the helical structure of the reconnection sites is roughly
twice the pitch of the magnetic field lines (≃ 12.5R0; see Figure 2). The two structures move downstream at
the same phase velocity so that at a fixed position downstream of the planet, the temporal periodicity of the
reconnection sites is twice the temporal periodicity of the magnetic field. At t = 8.3trot (Figure 1, first row) the
planetary magnetic axis is approximately parallel to the IMF orientation and is therefore favorable for recon-
nection at the subsolar point (Figure 2, left). During the other phases of the rotation, the reconnection sites
are localized off axis only. Reconnection sites are places where the IMF and planetary field become connected
or disconnected. Planetary field lines extending downstream close to the z axis and far from the reconnection
sites (as for the lines in Figure 1 at t = 8.3trot or t = 8.9trot) present a neat helical structure with a regular pitch.
Planetary lines that approach the reconnection sites (particularly visible at t = 8.7trot) make large excursions
in the direction perpendicular to z with an essentially vanishing pitch; that is, field components perpendicular
to z are dominant.

The z = −15R0 cut of Figure 3 shows that the downstream directed fluid velocity vz (all velocities are normal-
ized to the sound speed in the solar wind; see section 4) is largest (≃ −25) for these IMF connected field lines.
Since these field lines are perpendicular to the fluid velocity vector (and the velocity field is incompressible),
they must travel at the fluid velocity by virtue of the frozen-in theorem. vz = −25 is effectively the asymptotic
velocity of the whole structure in the downstream region. Figure 3 also shows that planet connected field
lines of the type shown in Figure 1 at t = 8.7trot (i.e., not connected with the IMF at or upstream of z = −15R0)
are embedded in a much slower plasma flowing at vz ≃ −15. These lines thus support an Alfvénic fluctuation
propagating downstream in the plasma frame at a phase velocity of the order of −10 (−200 km/s in SI units)
to keep in phase with the global motion of the whole helical structure.

In general, the helical structure moves downstream faster than the fluid velocity in both the magnetosheath
and the solar wind. The question is as follows: what determines the overall velocity of the structure (and thus
the helical pitch)? Some authors suggest that because of the Alfvénic nature of the structure, it should travel
at the Alfvén speed. In the Tóth et al. (2004) simulations where there is no IMF field and no direct connection
between the helical structure formed by the planetary field lines and the solar wind, the propagation speed of
the whole structure (in the plasma frame) should be of the order of the Alfvén speed, especially when the field
lines are elongated in the z direction as for their much more slowly rotating planet. The discrepancy between
propagation speed and Alfvén speed in the Tóth et al. (2004) simulations is attributed by the authors to fric-
tional forces through the magnetopause. In our simulation we do effectively observe that the helical structure
is formed by propagating Alfvén waves, leaving no doubts about the Alvénic nature of the structure. However,
we argue that the IMF connected planetary field lines play an essential role in regulating the downstream
motion of the helical magnetic structure. To verify this intuition, we run our simulations twice, once with the
IMF, and once with the IMF set to 0 nT. We observe that in the case without IMF, the wavelength of the heli-
cal structure is constant. However, in the case with IMF, the wavelength of the helical structure has a length
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Figure 3. Run 1: contours of vz in the z = −15R0 plane (seen from the tail), at t = 8.7trot (top), along with a zoom of the
black squared area (bottom). The color scheme shows areas flowing tailward slower (blue), faster (yellow to white) than
the solar wind (traveling at vz = −20). Red and blue stream tracers show a sample of magnetic field lines connected to
the planet and twisted in a double helix as in Figure 1. These nearly z-aligned field lines are embedded in two distinct
slowly flowing plasma regions. Each of these two regions is populated with field lines connected to one particular
magnetic hemisphere of the planet. The white stream tracers show magnetic field lines crossing the rotation axis. They
are embedded in a fast-flowing plasma and have a small Bz thus separating the slow field regions with different Bz
polarity. Such lines are either planetary lines connected to the IMF through the magnetopause at the planes location or
pure planetary lines with each foot connected to a different magnetic hemisphere of the planet. They may also be pure
IMF lines. In any case these lines do not extend significantly downstream of the plane under consideration. IMF =
interplanetary magnetic field.

87% of the length of the corresponding wavelength in the no-IMF simulation, showing that the propagation
of the helix is slowed down by the IMF.

The global structure of the magnetic field lines and of the flow pattern is different from usual schemes pro-
posed for fast rotators in more Earth-like configurations, as Saturn or Jupiter (see chapters 5, 6, and 12 from
Keiling et al., 2015, and references therein). From our simulation we do extract the following scenario:

1. IMF field lines that connect to the planetary magnetic field, when upstream or immediately downstream of
the planet, become retarded by the rotation (such field lines are not visible in Figure 1) with the portion of
field lines in the magnetosheath in advance with respect to the portion inside the magnetopause.

2. During the retardation phase, the portion of the field lines inside the magnetopause becomes acceler-
ated to high tailward velocities by the torque due to the Lorentz force. The lines going through the fast
flow regions of Figure 3 are representative of such accelerated lines which travel faster than their foot in
the magnetosheath thus reducing the overall distortion of the retarded field lines. These lines thus slide
along the surface of the magnetopause at a velocity that is globally larger than the fluid velocity in the
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Figure 4. Run 2: side view (left column) and associated view from the tail (right column) of a sample of magnetic field
lines connected to the positive magnetic pole (yellow-to-red lines) and to the negative magnetic pole (cyan-to-blue
lines). Gray contours delimit volumes where 𝛽 ≥ 20, a proxy for reconnection. The dark line indicates the rotation axis
(z axis). The x axis points upward in all plots.

magnetosheath. Eventually, a portion of the field lines encounters a reconnection region (volumes delim-
ited by gray surfaces in Figure 1) where it disconnects completely from the planet, transforming into a slowly
moving magnetosheath line.

3. Other magnetosheath lines, downstream of a reconnection region, may also connect to the planet as the
reconnection regions move faster than the plasma in the magnetosheath. We argue that as a consequence
of these exchanges between IMF field and planetary field the helical structure is asymptotically slowed
down to the magnetosheath plasma velocity (which tends toward the solar wind velocity at large distances
down the tail). This is based on our comparison between our simulations with and without IMF. However, in
our simulation with IMF, the downstream extension of the simulation domain is too small to allow for a mea-
surable deceleration of the helical structure. For example, no significant deceleration of the high-velocity
spots in Figure 2 could be observed.

4. In the simulation, the observed tailward velocity of the helical structure is roughly 50% higher than the
flow velocity in the magnetosheath. We argue that this difference is a function of the time during which a
planetary magnetic field line stays connected to the IMF. In other words, it depends on the interval of time
during which the tailward velocity of a portion of the line (transverse to the z axis) is significantly slower
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Figure 5. Run 2: contours of vz and velocity stream lines in the y = 0 plane (x axis points upward) at t = 8.3trot and a
quarter of rotation later. The orange line represents a distance of 40, from the center of the simulation domain to the
outer boundary, along the planetary spin axis. The red contours show the location of the reconnection sites (𝛽 ≥ 15).

than its counterpart in the magnetosheath, that is, essentially during the time that the portion of the line
in the low-velocity region (the dark regions in Figure 2) has a significant transverse component.

It may be noted that despite the somewhat different spin and magnetic axis orientations, the reconnection
sites in the simulation are similarly shaped and show a similar temporal variations as in the Masters (2014)
empirical model (second line in his Figure 5). Here and in Masters’ paper reconnection sites largely cover the
dayside magnetopause (along a direction parallel to the x axis) at time t = 8.3trot when the IMF and the
planetary magnetic axis are nearly parallel (case h in Figure 5 of Masters, 2014). No dayside reconnection
sites are visible half a period later, whereas small, roughly diagonally opposed reconnection spots appear at
intermediate orientations.

In Figure 2, the bow shock is visible on the velocity contours, and one may notice that its shape and intensity
vary over a rotation period (if one compares the figure on the left and the one on the right, a quarter of rota-
tion later), especially in the dayside. This is a consequence of the change in the reconnection sites location,
particularly of the subsolar once-per-rotation favorable reconnection site. Figure 2 also illustrates the down-
stream motion of the reconnection sites (red contours) and the fluid velocity fluctuations in the y = 0 plane.
In the y = 0 plane, the flow pattern, reconnection sites, and the shape of the bow shock are symmetric by
construction with respect to the z axis. A symmetry which obviously no longer exists in the 60∘ tilt case will
be discussed in the next section.

5.2. The 60∘ Tilt Angle Case
In Run 2, the helical structure of the connected magnetic field lines is not as clear as in Run 1 (see Figure 4).
This is a logical consequence of the fact that over a full rotation period one of the planetary poles is always on
the nightside and the other on the dayside, thus breaking the symmetry between the two poles of Run 1. The
downstream phase velocity of the structure is the same as in Run 1 (v = −25), so that planetary axis orientation
does not seem to affect significantly the average pitch of the helical structure once it has been accelerated.
However, downstream fluid velocities peak at slightly lower levels (as one may notice by comparing Figures 2
and 5) which is essentially a consequence of the fact that in Run 2 there are no magnetic field lines oriented
perpendicularly to the z axis in the central region close to the z axis so that fluid and phase velocity do not
have to be equal.

Another major difference is the off-z axis displacement of tail structures (evident in all Figures 5–7). As shown
in Figure 6, the regions with the fastest plasma are now only located off z axis, with no fast streams crossing
the close to z axis region of slow plasma. The z = −15R0 slice of Figure 7 shows that there are two regions of
fast plasma regions rotating at different and nonconstant angular velocities so that they sometimes appear to
merge (e.g., near t = 8.9trot). The two regions are magnetically connected to each of the two magnetic poles
of the planet and sometimes to both as at t = 8.5trot. In general, the region connected to the nightside pole
is spatially well delimited and can be tracked during most of the cycle while the dayside connected region is
often spread out over a large angular interval.
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Figure 6. Run 2: slice of the simulation domain at z = −15R0 and t = 8.16trot. The three magnetic field lines are
connected to the positive planetary magnetic pole (red stream tracer) and to the negative planetary magnetic pole
(blue stream tracers), respectively. White contours correspond to 𝛽 = 15 and thus delimit reconnection sites. The gray
vertical line is the rotation axis (z axis). Note that the field lines cross the plane in regions with large and slow fluid
velocities depending on whether their transverse component is dominant or not.

At large distances down the tail, beyond the acceleration region, one may use the sign of Bz in order to iden-
tify the magnetic hemisphere to which the magnetic field lines inside the magnetopause are connected to.
Figure 8 confirms that at z = −15R0 the magnetic field lines closest to the z axis are all connected to the night-
side hemisphere of the planet. The dayside connected lines are always located immediately underneath the
magnetopause so that during some phases of the cycle, as for example at t = 8.5trot, the central region (with
all lines connected to the nightside planetary hemisphere) is completely surrounded by a region with lines
having an opposite Bz polarity, some of which (the ones inside the magnetopause) are connected to the day-
side magnetic hemisphere of the planet. Phases where the innermost region is at least in part surrounded by
a region of opposite Bz polarity can be observed in Figure 13 of Tóth et al. (2004) even though their Figure 17

Figure 7. Run 2: slice of the simulation domain at z = −15R0 (seen from the tail with x axis pointing upward), at four
different times. The magnetic field lines are connected to the positive planetary magnetic pole (red line) or to the
negative planetary magnetic pole (blue lines) or to both poles (gray lines).
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Figure 8. Run 2: slice of the simulation domain at z = −15R0 (seen from the tail with x axis pointing upward); yellow-red
contours indicate areas where Bz < 0, while cyan-blue contours indicate Bz ≥ 0, at four different times. Red and blue
magnetic field lines are either connected to the positive or the negative planetary magnetic pole. Gray field lines are
connected to both poles (closed field lines). White contours correspond to 𝛽 = 15 (delimiting reconnection regions). The
large gray dot shows the rotation axis (z axis).

does not show a close to z axis region dominated by one single Bz polarity. However, the central part of each
of the four panels of Figure 8 can be compared with Figures 3a–3c from Schulz and McNab (1996).

6. Conclusion

We have presented MHD simulations of the interaction of the solar wind with the magnetosphere of a
hyperfast-rotating Uranus for solstice orientation of the planetary spin axis, that is, spin axis pointing to the
Sun. The solar wind is a low-beta, high-Mach number and magnetized plasma with a magnetic field oriented
perpendicular to the flow velocity. The reason for shortening Uranus rotation period by a factor of 10, thus
reducing the difference between the rotation period and the Alfvénic crossing time, was double: first, a sub-
stantial reduction of both computational time and computational domain size with the implied advantage
of limiting numerical diffusion in time; and second, an enhancement of the effects of the rotation on the
structure of the magnetospheric tail, as, for example an improved visibility of the reconnection regions due
to the shortening of the tailward fluctuations of the magnetic field. Obviously, our results cannot be directly
transposed to the real Uranus as no simple scaling law may exist.

The first of the two simulations of a hyperfast Uranus is for an unrealistic spin to planetary magnetic axis orien-
tation of 90∘. The run has the advantage of presenting a reduced complexity, with the two planetary magnetic
poles playing a symmetric role. As a consequence of the symmetry of the whole system, the field lines from
each of the two planetary poles describe two interpenetrating helices stretching downstream of the planet
(Figure 1). The tailward velocity of the helical structure (≃ 25) is substantially larger than the plasma veloc-
ity in the solar wind (≃ 20) and in the magnetosheath (≃ 17; Figures 2 and 3). In our simulation the tailward
velocity of the helical structure is reached within a rather short distance downstream of the planet. That dis-
tance is of the order of the distance covered by an IMF field line in the magnetosheath during one rotation
period, which leads us to speculate that the velocity of the helical structure is driven by the IMF field lines
retarded during the time they are connected to the planet. The fluid velocity in fixed planes transverse to the
rotation axis is also highly variable in space and time with mostly slow plasma (< 15) near the axis and high
velocities (> 20) below and at the magnetopause. The helical structure is thus a complex, highly nonlinear,
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Alfvén wave embedded in a flowing plasma. We speculate that at large downstream distances (beyond
the boundary of the simulation domain) the velocity of the structure will be asymptotically slowed down
to the level of the fluid velocity in the magnetosheath. We do not observe such a deceleration in our sim-
ulation, the downstream region being probably too short, but we argue that the deceleration is inevitable
because of the field lines in the helical structure connected to the IMF. The most visible illustration of the
interaction of the helical structure with the IMF are the reconnection regions which in the simulation are
observed to reach the downstream domain boundary. In the 90∘ run the reconnection regions also show a
double-helical structure with a pitch 2 times the pitch of the magnetic structure.

In the second simulation of a hyperfast Uranus we choose spin to planetary magnetic axis of 60∘, roughly
the angle of the real planet. Under such circumstances, the two planetary magnetic poles no longer play a
symmetric role, one pole being always located on the dayside and the other on the nightside of the planet.
The main consequence is that the nice downstream helical structure of both the magnetic field lines and the
reconnection region is now broken (Figure 4). In particular, while in the 90∘ case the two reconnection arms
are always positioned at 180∘ relative to each other in any plane perpendicular to the spin axis, in the 60∘

case the relative position of the two arms is highly variable. Interestingly, the downstream-directed phase
speed of the whole structure in the 60∘ simulation is the same as in the 90∘ simulation, probably because the
magnetic axis orientation is still mainly transverse to both the wind velocity direction and the spin axis. Thus,
the average helical pitch turns out to be identical in the two simulations. However, in the 60∘ run, the pitch
tends to be shorter/longer than average depending on the phase (Figures 5–7). As for the symmetric run, no
significant deceleration of the helical structure could be observed.

Finally, from the more technical point of view, we have used the background/residual splitting technique of
the magnetic field for a time-varying background field for the first time in MPI-AMRVAC. We have selected
the planetary intrinsic magnetic field B0 as the background field which is a time-varying field in the (inertial)
frame of the simulation. For completeness, the analytic expressions of 𝜕tB0 for the case of an arbitrary oriented
multipolar and axisymmetric magnetic field have been extensively presented in section 2.
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Annexe B

Note supplémentaire sur la
compression du B0

Je reproduis ici une note (en anglais) sur une piste abandonnée ensuite qui consistait à
comprimer le champ magnétique à l’intérieur du domaine de simulation au lieu de le couper
de manière nette au delà du bord externe de la simulation (solution que nous avons finalement
retenue).

B.1 Splitting of the magnetic field using a time-dependent
potential background magnetic field

Simulations are run using the MPI-AMRVAC code with the non-relativistic and ideal
MHD equations and a background/residual splitting technique as described by Tanaka [1994]
and Gombosi et al. [2002]. The total magnetic field B is thus split into two components,
a user defined analytical background field B0 and a residual (not necessarily small) field
B1 = B − B0. With this decomposition in mind we can write the resistive MHD equations
(dimensionless form) for a polytropic plasma as :

∂tρ+∇ · (vρ) = 0 (B.1)

∂t(ρv) +∇ · (vρv−BB + B0B0) +∇(ptot − 1
2B2

0) = J0 ×B0 (B.2)

∂te1 +∇ · [v(e+ ptot −B ·B0)−B1B · v] = −B1 · ∂tB0 − (v×B) · J0

+∇ · (B1 × ηJ) + ηJ · J0 (B.3)

∂tB1 +∇ · (vB−Bv) = −∂tB0 −∇× (ηJ) (B.4)

where ρ is the density, p the gas pressure, v the flow velocity, the energy e1 = p/(γ − 1) +
ρ1

2v2 + 1
2B2

1, where e is the total energy, with ptot = p+ 1
2B2 the total pressure. J0 = ∇×B0,

J = J0 + J1 the total current and η the magnetic diffusivity. In the non-resistive case (η = 0)
all terms on the right of the equal sign in equations (B.1)-(B.4) vanish in the case of a potential
and time independent background field B0. Since we are interested in simulating fast rotating
magnetized planets we explored the possibility of spatially limiting B0 not to be faced with
the problem of having to reduce the simulation time step due to rapid temporal variations
of B0 at large distances from the rotation axis. We opted for the ”compression” of a classical
multipolar potential field, as generally used to describe intrinsic planetary fields, from the
domain of radial distances ]1,∞[ into ]1, R] (see Fig. B.1). In the end, the compressed field
is potential for distances shorter or equal to 1 and null beyond R.

The choice of the mapping function r = f(r̃) is rather unconstraint except that it must
be monotonically increasing and twice derivable (see below and Appendix A). Additional
restrictions on f may depend on the user’s choice at the compression boundaries r = 1 and
r = R (e.g. continuity of B0). The choice of f may also be dictated by the simplicity of the
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inverse function f−1 as the latter defines r̃ = f−1(r) which is the argument mostly used in
the expressions below. A typical mapping function f is shown in Fig. B.1.

Figure B.1 – Example profile (blue) of the mapping function f(r̃) which maps r̃ ∈ [1,∞[→ r ∈ [1, R[.
Red curve is r̃ = r.

In the axisymmetric case, the radially compressed field is easily computed (using spherical
coordinates r and θ with respect to symmetry axis) assuming magnetic flux is conserved
during compression as one then only needs to establish how the relevant surfaces S̃r = 4πr̃2

and dS̃θ = 2πr̃dr̃ change due to the r = f(r̃) mapping (see Figure B.2).

Figure B.2 – Illustration of the radial compression.
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These changes are trivially found to be :

Cr(r̃) = S̃r
Sr

= r̃2

r2 = r̃2

f2(r̃) (B.5)

and

Cθ(r̃) = dS̃θ
dSθ

= r̃dr̃

rdr
= r̃

f ′(r̃)f(r̃) . (B.6)

The compressed version of an arbitrary initially potential and axisymmetric field can then

be written directly as an infinite sum of B =
n∑
l=1

Bl where the structure of the l terms of the

expansions are exactly those of the potential field with r replaced by r̃ and with the radial
and the azimuthal components multiplied by Cr and Cθ, respectively. Thus,

Bl
r(r̃, x) = Cr

ψl
r̃

(l + 1) (B.7)

Bl
θ(r̃, x) = Cθ

ψlAl
r̃

(B.8)

Bl
φ(r̃, x) = 0 (B.9)

where

ψl(r̃, x) =
(1
r̃

)l+1
glPl(x), (B.10)

and

Al(x) =
(
Pl−1(x)
xPl(x) − 1

)
lx

(1− x2)1/2 , Al(0) = 1. (B.11)

In the above expressions Pl(x) is the l-th Legendre function of the first kind, gl are numerical
coefficients, and x ≡ cos(θ).

Let us further discuss the case of a time varying B0 and let us specialize to the case of B0
rotating about a spin axis ω (ω = |ω| being the angular velocity of rotation) going through
the magnetic field expansion center r = 0. In that case the term ∂tB0 appearing in equation
(B.4) can be written as

∂tB0 = ω ×B0 − vcorot · ∇B0 (B.12)

where vcorot ≡ ω×r is the corotation velocity. The first term on the right-hand side of (B.12)
is easily computed for arbitrary orientations of the spin vector ω. The second term on the
right-hand side of (B.12) implies the explicit computation of the spatial derivatives of B0
which we give hereafter :

∂rB
l
r(r̃, x) = −(l + 1)glPl

r̃−l−1

f3

(
l
f

f ′
+ 2r̃

)
(B.13)

∂θB
l
r(r̃, x) = −Bl

rAl (B.14)

∂rB
l
θ(r̃, x) = −

[
l + 1 + r̃

(
f ′

f
+ f ′′

f ′

)]
ψlAl
ff ′

(B.15)

∂θB
l
θ(r̃, x) = −Cθ

r̃
ψl
(
A2
l − ∂θAl

)
(B.16)

∂θAl(x) = l(l + 1)(P 2
l − Pl−1Pl+1)

(1− x2)P 2
l

. (B.17)

The above expressions are also useful to establish the φ-component of the current associated
with the l-th term of the compressed field (the r and θ components are zero) :

rjl0,φ = Bl
θ + r∂rB

l
θ − ∂θBl

r

= AlglPlr̃
−l−2 ×{

Cθ + (l + 1)Cr −
1
f ′2

[
l + 1 + r̃

(
f ′

f
+ f ′′

f ′

)]}
(B.18)
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We note that the non compressed case is easily recovered from the above equations by
setting r̃ = r, Cθ = Cr = f ′ = 1 and f ′′ = 0. In this case, jl0,φ = 0 as expected for a potential
magnetic field.

The above expressions allow explicit computation of the components of the source terms in
the right-hand side of (B.1)-(B.4). All the components are expressed in spherical coordinates
in the frame define by the planetary magnetic axis. Since, in the general case, the magnetic
axis moves with respect to the simulation frame, a time dependent transformation matrix
which transforms the components from the magnetic frame into the simulation frame must
be implemented to complete the program.

B.2 Examples of mapping function f

The choice of the mapping function f(r̃) is relatively unconstraint. Apart from being a
monotonic growing, twice derivable and bounded function of r̃ > 1 one may want f to satisfy
some additional criteria to avoid discontinuities of the magnetic field and/or the current for
r̃ → 1,∞. As r̃ → 1 we want the compressed magnetic field to approach the uncompressed
(potential) field, i.e ; we require Cr(1) and Cθ(1), which, from (B.5) and (B.6) implies f(1) =
f ′(1) = 1. Another desirable condition for f is that the resulting compressed field components
vanish at the outer bound of the compression region at r = R. Hereafter we present two
possible forms of the function f with part or all of the desired properties.

B.2.1 Example 1

Function f1(r̃) has only the compression radius R > 1 as free parameter :

f1(r̃) = 1 + (R− 1) sin


r̃ − 1
R− 1

1 + 2
π

r̃ − 1
R− 1

 . (B.19)

The inverse function f−1
1 , which is required to explicitly evaluate the multipolar terms for

the magnetic field and the current, is easily computed

r̃ = f−1
1 (r) = 1 + (R− 1) arcsin

(
r − 1
R− 1

)[
1− 2

π
arcsin

(
r − 1
R− 1

)]−1
. (B.20)

As illustrated in Fig. B.3, the mapping function f1 has the disadvantage of generating a
divergent dipole field (the l = 1 term in equations (B.7)-(B.8)) for r → R.

B.2.2 Example 2

Function f2(r̃) has two free parameters, the compression radius R > 1 and a parameter
a > 1 which allows to regulate its concaveness :

f2(r̃) = R−
[

(R− 1)1+a

a(r̃ − 1) +R− 1

]1/a

. (B.21)

The inverse function giving r̃(r) is rather simple :

r̃ = f−1
2 (r) = 1− R− 1

a
+ (R− 1)1+a

a(R− r)a . (B.22)

The main advantage of f2 over f1 is that for any R > 2 it is possible to find values of
the parameter a such that the magnetic field vanishes for r → R. This is a consequence
of the fact that the magnetic field tends to be compressed towards smaller radii than with
the mapping function f1. The downside is that the confining current is mode concentrated
(and thus stronger) near the inner compression radius r = 1. Typical equatorial profiles for
a compressed dipole using the mapping function f2 is shown in Fig. B.4.
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Figure B.3 – Equatorial profiles of the current and the magnetic field of a compressed dipole based
on the mapping function (B.19) with R = 4. The profile of the associated potential magnetic field is
shown for comparison.

Figure B.4 – Equatorial profiles of the current and the magnetic field of a compressed dipole based
on the mapping function f2 (B.21) with parameters a = 2.5 and R = 4. The profile of the associated
potential magnetic field is shown for comparison.
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Résumé
La thèse porte sur le rôle de la rotation plané-
taire dans la structure globale de l’interaction
vent solaire/magnétosphère à partir de simu-
lations magnétohydrodynamiques (MHD). Dans
le Système solaire, les magnétosphères plané-
taires présentent une incroyable diversité dans
leurs configurations respectives de l’inclinaison
de l’axe magnétique par rapport à l’axe de ro-
tation. D’autre part, on distingue les rotateurs
lents (Mercure, la Terre, Uranus et Neptune),
pour lesquels le temps de relaxation est plus
court que la période de rotation, des rotateurs
rapides (Jupiter, Saturne).
Dans le cas du rotateur lent Mercure, on s’inté-
resse à l’influence des paramètres du vent so-
laire sur la structure globale du champ magné-
tique et de l’écoulement. En appui à la mission
spatiale BepiColombo, nous présentons des si-
mulations effectuées pour deux modèles diffé-
rents de champ magnétique herméen. Nous dé-
taillons le rôle des fronts d’onde MHD station-
naires, en particulier les fronts stationnaires de
mode lent dans la magnétogaine.
Saturne présente la particularité d’avoir un axe
magnétique parfaitement aligné avec son axe
de rotation. C’est donc un cas de rotateur rapide
stationnaire, qui nous permet d’étudier la struc-
ture globale du champ magnétique et de l’écou-
lement pour différentes orientations de l’IMF
(“Interplanetary Magnetic Field"), mais aussi
pour différentes vitesses de rotation de la pla-
nète.
Enfin, le cas d’une configuration quelconque,
avec un grand angle entre l’axe magnétique et
l’axe de rotation planétaire, est étudié en pré-
sence d’un vent solaire magnétisé en s’inspi-
rant de la configuration d’Uranus au solstice et
à l’équinoxe. Dans la configuration “solstice",
c’est à dire lorsque l’axe de rotation pointe vers
le Soleil, on montre qu’une structure de na-
ture alfvénique se développe en hélice dans la
queue de la magnétosphère, et que les zones
de reconnexion entre le champ magnétique pla-
nétaire et l’IMF, qui forment aussi une double
hélice, ralentissent la progression de la struc-
ture magnétique. A l’équinoxe, lorsque l’axe de
rotation est toujours dans le plan de l’éclip-
tique mais perpendiculaire à la direction Soleil-
Uranus, la structure en hélice disparaît.

Mots Clés
magnétosphère, vent solaire, magnétohy-
drodynamique, Uranus, BepiColombo

Abstract
The topic of the thesis is the role of planetary ro-
tation in the global structure of the solar wind in-
teraction with planetary magnetospheres using
MHD simulations. In the Solar System, plane-
tary magnetospheres present a wide diversity
due to the various configurations of their pla-
netary magnetic and spin axis. We discuss the
distinction between slow and fast rotators from
a MHD point of view.
In the case of a non-rotating magnetosphere
(as is the one of Mercury), we use simula-
tions to identify the respective role of the so-
lar wind parameters in the global structure of
the plasma flow and magnetic field. In support
of the BepiColombo mission, we also run simu-
lations for two different planetary field models.
The role of standing MHD modes is studied,
along with a method to identify them in simu-
lations.
A fast-rotating but stationary magnetosphere,
with the planetary magnetic and spin axis ali-
gned (an example of this confiuration is Saturn)
is presented in details. We worked on the in-
fluence of IMF (Interplanetary Magnetic Field)
orientation and planetary angular velocity on the
global structure of the magnetosphere.
Finally, a random configuration, with a large
angle between the planetary spin and magnetic
axis, is analyzed for the first time in presence of
a magnetized solar wind, using configurations
inspired from the planet Uranus at solstice and
equinox. In the solstice configuration, i.e. when
the spin axis points to the Sun, a structure of
alfvenic nature forms a helix in the magnetotail
and reconnection sites between the IMF and the
planetary field also form a double helix and slow
down the magnetic structure. At equinox, when
the pin axis is perpendicular to the Sun-Uranus
direction, the helix structures disappear.

Keywords
magnetosphere, solar wind, magnetohy-
drodynamics, Uranus, BepiColombo


	Table des matières
	Introduction
	A propos de l'interaction vent solaire/magnétosphère 
	Le vent solaire, un peu de matière de notre étoile
	La diversité des magnétosphères planétaires
	Magnétosphère en rotation, rapide ou pas rapide ? 

	Éléments de théorie : la magnétohydrodynamique (MHD) 
	Le cadre de la théorie 
	Les équations de la MHD
	Le théorème du flux et le théorème du gel
	Les modes MHD 
	Identification d'un front stationnaire d'onde MHD 

	Simulations MHD : aspects numériques
	Présentation du code MPI-AMRVAC
	Le choix du domaine de simulation
	Les conditions aux bords
	A propos de la technique de la décomposition du champ magnétique 
	A propos de la diffusion numérique dans la méthode Lax-Friedrichs 
	Paramètres de simulation utilisés et normalisations
	Améliorations possibles

	Magnétosphère sans rotation, ou cas du rotateur lent extrême 
	Simuler l'interaction du vent solaire avec Mercure
	Influence du nombre de Mach et du  dans le vent solaire
	Comparaison de deux modèles de champ magnétique planétaire
	Possibilité de l'existence de fronts stationnaires de mode lent dans la magnétosphère de Mercure
	Conclusions sur la structure MHD d'une magnétosphère sans rotation

	Magnétosphère en rotation rapide, cas stationnaire
	Simulations et modèles de la magnétosphère de Saturne (ou de Jupiter)
	Simulations d'un rotateur rapide stationnaire avec MPI-AMRVAC 
	Conclusions sur le cas d'une magnétosphère en rotation rapide stationnaire

	Magnétosphère en rotation rapide, orientation quelconque de l'axe de rotation et de l'axe magnétique
	La configuration particulièrement asymétrique d'Uranus
	Simulations magnétohydrodynamiques d'Uranus 
	Uranus rapide au solstice, ``cas symétrique", inclinaison de 90° de l'axe magnétique par rapport à l'axe de rotation 
	Uranus rapide au solstice, ``cas réel", inclinaison de 60° de l'axe magnétique par rapport à l'axe de rotation
	Uranus rapide à l'équinoxe
	Conclusion sur le cas d'une magnétosphère en rotation rapide dans une configuration quelconque de l'axe de rotation et de l'axe magnétique

	Conclusion
	Remerciements
	Bibliographie
	Liste des figures
	Liste des tableaux
	Articles publiés
	Rarefaction and compressional standing slow mode structures in Mercury's magnetosheath: 3D MHD simulations
	Identification of standing fronts in steady state fluid flows: exact and approximate solutions for propagating MHD modes
	3D magnetohydrodynamic simulations of the solar wind interaction with a hyper-fast rotating Uranus

	Note supplémentaire sur la compression du B0 
	Splitting of the magnetic field using a time-dependent potential background magnetic field
	Examples of mapping function f


